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Resumen

Utilizamos el modelo semianalitico de formacion y evolucién de galaxias SAG para estudiar
las propiedades quimicas de las galaxias elipticas y la componente de bulbo de galaxias tipo Via
Lactea en el marco del paradigma cosmologico ACDM. En primera instancia, se investigd el origen
de la correlacion observada entre el cociente de abundancias [a/Fe] y la masa estelar de galaxias
elipticas. Esta pendiente es positiva, siendo las galaxias de mayor masa las que contienen una mayor
abundancia de elementos & respecto al hierro que las de menor masa, lo cual suele ser sefialado
como un problema del paradigma jerarquico. Mostramos que mediante la implementacién de una
nueva funcion inicial de masa integrada galdctica con exceso en estrellas de alta masa (7Top Heavy
Integrated Initial Mass Function, TH-IGIMF) dependiente de la tasa de formacién estelar (SFR)
en el modelo se logra reproducir la tendencia observada, lo cual no ocurre con una funcién inicial
de masa (IMF) universal como la de Salpeter. Las galaxias mas masivas alcanzan cocientes [co/Fe]
mas altos porque estan caracterizadas por pendientes mas planas en la IMF como resultado de sus
mayores SFR. Estudiar las propiedades quimicas de galaxias elipticas tuvo como objetivo secundario
profundizar el estudio de los mecanismos de formacion de esferoides para llevar adelante la segunda
parte del trabajo.

Estudiamos entonces las propiedades quimicas de los bulbos de galaxias tipo Via Lactea (VL)
a través de sus poblaciones estelares (PEs) con el objetivo de evaluar la importancia relativa de los
diferentes mecanismos de formacidn de bulbos en este caso en particular. Incluimos las modificacio-
nes necesarias en el modelo SAG para lograr resolver PEs en las galaxias. Luego, promediamos las
propiedades de las PEs de las galaxias tipo VL para lograr un mayor rango dinamico. Se siguieron y
se compararon dos diferentes criterios para seleccionar galaxias tipo VL, uno basado en las propie-
dades fotométricas de las galaxias y otro basado en el origen y contexto cosmologico del grupo local
de galaxias (LG, por su sigla en inglés) ampliando la perspectiva de nuestro analisis. Comparamos
las propiedades quimicas de las PEs con estimaciones observacionales de abundancias de estrellas
del bulbo. De nuevo, encontramos que la implementacion de una TH-IGIMF ayuda a reproducir de
manera mas natural las cantidades observadas y concluimos que las inestabilidades de disco juegan

un rol preponderante en la formacién de bulbos del tipo de la Via Lactea.
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Capitulo 1

Introduccion

1. Evolucion quimica de galaxias y sus componentes

“if you wish to make an apple pie [galaxy] from scratch,

you must first invent the universe”

-Carl Sagan, Cosmos.

Las galaxias son los bloques constitutivos del Universo. Conocer en detalle los pro-
cesos que suscitan su formacion y su posterior evolucion es uno de los problemas funda-
mentales de la astronomia moderna. Una de las herramientas utilizadas para contribuir
al armado de este complejo rompecabezas es el estudio de las propiedades quimicas de
las galaxias y sus componentes.

Los diferentes metales ! que componen la materia baridnica del Universo se forman
en las estrellas por nucleosintesis. Estos elementos quimicos son eyectados al medio in-
terestelar por vientos y explosiones de supernova (SN), se diluyen, y posteriormente son
incorporados a las sucesivas generaciones de estrellas y planetas que se forman a partir
del gas contaminado. Las abundancias iniciales de elementos quimicos de las estrellas,
definidas por las abundancias de este gas del cual se forman, permanecen como fosiles
durante la mayor parte de su tiempo de vida y pueden ser medidas a través de los indi-

ces espectrales, calculados usando las mediciones de lineas en los espectros obtenidos

'Un metal es todo elemento quimico con niimero atémico mayor que 2. Quedan excluidos el H , el
He y el Li.
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a partir de la luz que emiten las estrellas. Cuando se trata de sistemas estelares, como
las galaxias, podemos observar su luz integrada e inferir las abundancias quimicas del

conjunto de estrellas que las forman.

Las propiedades quimicas de las galaxias tienen una importancia fundamental para
la teoria de formacion y evolucion de las galaxias. Por un lado, son una herramienta
poderosa a la hora de reconstruir su historia de formacion. Las galaxias son sistemas
estelares de una gran complejidad, compuestas por multiples poblaciones estelares, ca-
da una formada en instantes de tiempo y en entornos diferentes y con su propia huella
quimica. A partir de las metalicidades integradas de las galaxias, gradientes de metalici-
dad en funcioén de la distancia galactocéntrica o estudios quimicos de sus componentes,
es posible reconstruir detalles sobre su historia de formacion.

Por otro lado, muchos de los procesos que intervienen en la formacién de las gala-
xias, como el enfriamiento del gas y la consecuente formacion estelar, son dependientes
de la metalicidad. Incluso, las propiedades espectrofotométricas de las galaxias no s6lo
dependen de la edad de las estrellas sino también del contenido de metales de las mis-
mas.

Las propiedas quimicas observadas en las galaxias establecen restricciones que guian
el modelado de los procesos fisicos que intervienen en su enriquecimiento quimico vy,
por lo tanto, en su formacién y evolucion. El objetivo de un modelo de formacion y
evolucion de galaxias es reproducir la mayor cantidad de propiedades observadas, per-
mitiendo evaluar el impacto de distintos aspectos del modelo en los resultados obteni-
dos. La implementacion en tal modelo de un esquema que describa el enriquecimiento
quimico de las galaxias permite analizar el escenario de formacion y evolucion de las
mismas desde un punto de vista especifico, contribuyendo a la comprension general de

este complejo fendmeno.

Los ingredientes basicos de cualquier modelo de enriquecimiento quimico de gala-

xias son:

= Las condiciones iniciales:
El gas a partir del cual se forman las galaxias tiene una composicion quimica

inicial. La cosmologia moderna tiene entre sus temas de estudio la nucleosinte-
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sis primordial y da una respuesta a este interrogante. La composicion quimica
comunmente aceptada es de aproximadamente 74 % de hidrogeno y 26 % de helio

mas porcentajes minimos de deuterio, litio y algunos is6topos.

= Formacion estelar:
Las recetas de formacion estelar establecen la cantidad de estrellas formadas
en diferentes momentos y contextos y determinan la historia de contaminacion
quimica de las estrellas. Los modelos analiticos de evolucion quimica recurren a
diferentes recetas de formacion estelar en el tiempo. En los modelos semi-analiti-
cos, como el que utilizamos en el presente trabajo de tesis, la formacion estelar
ocurre en un contexto cosmologico por diferentes procesos. Sigue una evolucion

estocastica y no suave.

= Yields estelares:
La teoria de la evolucion estelar es una de las ramas de la astronomia de mayor
desarrollo. Existen modelos de evolucion de estrellas en todo el intervalo de ma-
sas, desde estrellas de masa menor que la del Sol, hasta estrellas supermasivas
que terminan su vida como SNs o de estrellas de poblacion III. Aunque el campo
sigue siendo de una actividad intensa, hoy en dia existen en la literatura muchos
conjuntos de datos sobre la cantidad de metales que eliminan al medio intereste-
lar los distintos tipos de estrellas durante su vida y luego de finalizarla, cantidad

conocida como yields estelares.

» Funcion inicial de masa:
Una vez establecido qué cantidad de metales eyecta cada tipo de estrella y qué can-
tidad de estrellas se forman por unidad de tiempo, es necesario conocer la funcion
inicial de masa (IMF, por su sigla en inglés), la cual establece la distribucién ini-
cial de masas de las estrellas que surgen de un evento de formacion estelar. De
este modo, es posible estimar el enriquecimiento quimico que sufre una galaxia
a lo largo de su vida. La IMF en cumulos estelares es bien conocida. Cuando se
trata de sistemas estelares compuestos como las galaxias la discusion estd abier-
ta y se acumulan evidencias afo a ano que parecen indicar que esta distribucion

fundamental no es la misma de galaxia a galaxia.

En el presente trabajo de tesis utilizaremos el modelado quimico contenido en un
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modelo semi-analitico de formacion y evolucion de galaxias en el marco del paradig-
ma cosmoldgico actual, introducidos en los capitulos 2 y 3, para investigar los patrones
de abundancias de las galaxias elipticas, y de los bulbos de las galaxias semejantes a
nuestra Via Lactea. Lo primero nos ayudara a restringir los mecanismos de formacion
de esferoides y analizar los efectos de distintas alternativas para la representacion de la
funcion inicial de masa integrada para las galaxias. En el camino contestaremos algunos
interrogantes sobre las abundancias de elementos o en este tipo de galaxias. Estos ele-
mentos, llamados de esta manera porque sus nucleos contienen multiplos de particulas
a (nucleos completamente ionizados de helio), son producidos casi exclusivamente en
SN tipo II (SNs II) y son utilizados para determinar escalas de tiempo de formacion,
como sera detallado en el capitulo 4. En el capitulo 5, nos concentraremos en los bulbos
de galaxias tipo Via Lactea, e intentaremos ahondar en los posibles escenarios de for-
macion del bulbo de nuestra galaxia a través de sus propiedades quimicas. Finalmente,

se presentaran las conclusiones.



Capitulo 2

Marco Teorico: Formacion de

estructura a gran escala

"Cold Dark Matter theory has now reached the point at
which it should be admitted as a Candidate Member to
the Academy of Established Theories, so that it can sit
alongside the established theories of Maxwell, Einstein,
and Heisenberg and be used as a standard tool in the

construction of new theories’

-James Binney, 2003.

En este capitulo se realiza una descripcion del marco teodrico utilizado para la con-
crecion del presente trabajo. Presento un breve recorrido historico por los avances que
dieron lugar al paradigma actual de formacion de estructura a gran escala y se describe

la simulacion de N-cuerpos utilizada a lo largo del trabajo.

1. Paradigma ACDM de formacion de estructura en el

Universo

La tesis se enmarca dentro del paradigma actual de formacion de estructuras a gran

escala del Universo, conocido como modelo cosmologico de concordancia de materia
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oscura fria con constante cosmoldgica, (ACDM, por sus siglas en inglés ). El mode-
lo ACDM se apoya sobre mediciones muy precisas del fondo cdsmico de radiacion
(Tegmark et al., 2004; Dunkley et al., 2009; Planck Collaboration et al., 2014) que per-
miten calcular los parametros importantes presentes en la teoria. A partir de los ultimos
parametros cosmologicos presentes en la literatura, se desprende que el 68,3 % de la
densidad de materia-energia del Universo se encuentra dominada por la energia oscura
y un 31,7% por materia. Este porcentaje se desdobla en un 26,8 % correspondiente a la
materia oscura (MO), y un 4,9 % restante correspondente a material barionico.

En este modelo, se supone que durante el periodo inflacionario se producen fluctua-
ciones cuanticas que generan pequefias sobredensidades en la materia, que se encontraba
uniformemente distribuida en el Universo primigenio. Las fluctuaciones en el campo de
densidad crecen luego por inestabilidad gravitacional agregando materia circundante.
Eventualmente, cuando sus amplitudes son lo suficientemente grandes, se desprenden
del proceso de expansion del Universo, colapsan y forman estructuras en cuasi equilibrio
virial. De este modo, se forman sistemas densos, a los que se denomina halos de materia
oscura (HMO). Estos halos constituyen el sitio de formacion de galaxias individuales.
A su vez, los HMO sufren un proceso de agregacion jerarquica. En el modelo ACDM,
las estructuras mas pequefias se fusionan para dar lugar a estructuras mas grandes. De
esta manera, se forman en el tiempo halos de tamafio cada vez mayor, donde habitan los
grupos y cumulos de galaxias. Sin embargo, la formacién y evolucidon de estos HMO
resultan en un proceso complejo y altamente no lineal, donde coexisten distintas escalas
de amplitud de las sobredensidades a lo largo de la evolucién del Universo. Por ejem-
plo, los cumulos de galaxias son los objetos que mas recientemente han alcanzado la
relajacion gravitacional, pero sin embargo son los que mas temprano han empezado su
formacidn como objeto de escala subgalactica; ademas los ultimos eventos de fusion su-
fridos por un cumulo de galaxias fueron probablemente acreciones de halos pequefios.
El gas presente en la distribucion de materia original colapsa siguiendo la dindmica da-
da por las estructuras de materia oscura y experimenta calentamiento por choque al caer
en los pozos de potencial determinados por los HMO. Posteriormente, el gas sufre dife-
rentes procesos de enfriamiento radiativo y colapsa conservando su momento angular,

dando lugar a la formacion de discos frios con la densidad suficiente para producir frag-

I'A lo largo del trabajo de tesis se tomé la convencion de utilizar siglas en inglés para los casos en que
esta muy extendido su uso en la bibliografia.
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mentaciones que conducen a eventos de formacion estelar. Las fusiones entre HMO, con
sus respectivas galaxias, y diversos mecanismos fisicos dan lugar al amplio “zoologico”
de galaxias observadas. La riqueza y complejidad de estos fendmenos y las enormes
escalas temporales y espaciales involucradas en la formacion y evolucion de las gala-
xias hacen que este campo de investigacion se relacione con muchos otros campos de
la astronomia y sea uno de las mas activos de la astronomia actual. A continuacion, se
realizard un breve recorrido por las ideas que forjaron el paradigma actual de formacion

y evolucidn del Universo.

1.1. Historia del modelo ACDM

En 1933, Fritz Zwicky escribié un famoso articulo en el cual postula por primera
vez la existencia de una gran cantidad de materia no visible en el cimulo de galaxias
Coma (Zwicky, 1933). El trabajo de investigacion esta dedicado a la medicion de las
propiedades de una gran parte de las nubes extragalacticas, como se le llamaba a las
galaxias en esa época, conocidas hasta el momento. Zwicky midi6 y analizé distancias
y velocidades radiales. En una de las secciones aplico el teorema del virial a las 8 ga-
laxias con velocidades medidas pertenecientes al cumulo de Coma y encontré que la
densidad media del sistema, y por lo tanto su masa, debia ser 400 veces mayor para
explicar la dispersién de velocidades observada, de alrededor de 1000 kms™!. Los va-
lores actuales de la dispersion de velocidades de las galaxias en Coma son similares
a los obtenidos por Zwicky (Colless & Dunn, 1996). Sobre el final del calculo, Zwi-
cky concluye Falls sich dies bewahrheiten sollte, wiirde sich also das iiberraschende
Resultat ergeben, dass dunkle Materie in sehr viel grosserer Dichte vorhanden ist als
leuchtende Materie.” El valor de 400 veces la densidad media resulta exagerado para
los cocientes masa-luminosidad (M/L) medidos en la actualidad, M/L ~ 50. La razon
de esta discrepancia radica en el valor de la constante de Hubble utilizado por Zwicky,
Hy = 558kms~'Mpc~!, que se correspondia con el valor calculado por el mismo Ed-
win Hubble utilizando las mediciones de velocidad de recesion de galaxias observadas
y que nadie se atrevia a poner en duda, dada la reputacion del astronomo del momen-

to, aun cuando estos resultados de densidad total del cumulo parecieran extravagantes.

2Si esto [la sobredensidad] es verificado, se daria el sorprendente resultado en el que la materia oscura
estd presente con mucha mayor densidad que la materia luminosa.
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En un articulo posterior publicado en The Astrophysical Journal, Zwicky se dedica de
manera exclusiva a investigar el problema de las masas de las galaxias y los camulos de
galaxias (Zwicky, 1937b). A pesar de la crisis econdomica reinante en Estados Unidos y
en gran parte del mundo luego de la gran depresion, con parte del dinero de la familia
de la primera mujer de Zwicky (Dorothy Vernon Gates) fue posible montar el telesco-
pio Schmidt en el monte Palomar, con el cual se observaron las galaxias del camulo de
Coma con una claridad sin precedentes. En este trabajo discute varios métodos para la
determinacion de masas de galaxias y menciona también, por primera vez, la posibilidad
de utilizar lentes gravitacionales para este fin. Ese mismo afio publicd una letfer en el
Physical Review donde describe con mas detalle la utilizacion de lentes gravitacionales

para la determinacioén de masas de galaxias (Zwicky, 1937a).

Sin embargo, recién en 1979 se descubrieron las primeras lentes gravitacionales que
Einstein habia predicho que serian muy dificiles de detectar directamente. Walsh et al.
(1979) observaron el quasar 0957 + 561 A, B, duplicado por la lente gravitacional pro-
vocada por un objeto masivo que se interponia con la visual, confirmando las prediccio-
nes realizadas por Zwicky en cuanto a la cierta probabilidad de observar este fendnemo
cuando se interponia una galaxia masiva o un cimulo de galaxias ante un objeto. Hoy en
dia, las lentes gravitacionales representan el mayor obstaculo de las teorias alternativas
a la materia oscura para explicar el exceso aparente de materia invisible. Un ejemplo de
estas teorias es la dinamica de newton modificada (MOND, por sus siglas en inglés),
que logra explicar la dindmica de galaxias en cimulos y las velocidades de rotacion de
los discos galacticos, pero no puede resolver la existencia de lentes gravitacionales, ni la
orbita de Mercurio. Una clasica evidencia mencionada comunmente sobre la existencia
de materia oscura en galaxias esta relacionada con la velocidad de rotacion de objetos
en regiones alejadas del centro galactico. Fue Babcock (1939) el primero en encontrar
una curva de rotacién galactica que no decrecia con el radio, como es de esperar en
un comportamiento newtoniano clasico. El autor estudid la velocidad de rotacion de
la galaxia de Andromeda utilizando espectroscopia de nubes moleculares a diferentes
distancias del centro galactico, encontrando una velocidad circular casi constante hasta
radios muy grandes. El célculo del cociente M/L que realiz6 daba como resultado un
valor de 50, muy por encima de los valores medidos en la vecindad solar. Si bien la
evidencia de la existencia de materia oscura tiene muchas décadas, el concepto tal cual

hoy lo conocemos es bastante mas moderno. Zwicky mencionaba la posibilidad de una
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alta absorcion en los caimulos que no permitia observar la totalidad de la materia invo-
lucrada. Babcock pensé que la inusual velocidad en el disco exterior de Andrémeda era
consecuencia de la existencia de materia cuya luz era absorbida en el exterior del disco
de la galaxia. De la misma manera, Kahn & Woltjer (1959) descubrieron que Androme-
da estaba orbitando nuestra galaxia y, realizando estimaciones cinematicas, calcularon
una masa para el sistema muy superior a la observada, concluyendo que la mayor parte
de la masa del sistema estaria en alguna forma no visible, como gas caliente. En defi-
nitiva, se aceptaba la existencia de materia no visible alrededor de galaxias y cumulos
de galaxias, pero todavia se confiaba en que fuera simplemente materia que no brillaba
lo suficiente para ser detectada. De hecho, tampoco se asociaban estas distintas obser-
vaciones a un mismo fenémeno (ni Babcock ni Khan & Woltjer citaron a Zwicky o se
citaron entre ellos). Iban a pasar muchos afios hasta que se asociara la existencia de
materia oscura a un nuevo tipo de materia, que no interacciona con la materia baridnica
electromagnéticamente.

El acufiamiento del término materia oscura fria se lo adjudica normalmente a Bond
& Szalay (1983). Los autores de este trabajo estudian la materia oscura bajo la suposi-
cion de que es algun tipo de materia no-colisional, sujeta a las restricciones que imponia
la nucleosintesis de elementos ligeros a la existencia de materia oscura en forma de gas
o planetas masivos, segin ellos mismos habian calculado (Carr et al., 1982), y las ob-
servaciones de las curvas de rotacion que indicaban que el cociente M/L crecia con el
radio. A diferencia de la materia no-colisional, el gas barionico choca, se calienta, emite
radiacion y se enfria dindmicamente. Luego, se concentra hacia el centro del pozo de
potencial. Esto genera que la concentracion de materia oscura a mayor distancia del cen-
tro de las galaxias sea relativamente mayor que la de material baridnico. En el trabajo
se discute la naturaleza de las particulas de materia oscura y se proponen como candi-
datos un tipo de neutrino masivo, para los cuales los calculos estimaban que podrian
acumularse en escalas grandes, y una particula que llamaron X que podia aglomerar-
se a menores escalas espaciales dada su menor dispersion de velocidades. Los autores
sefalan: We may take all particles which decouple when they are norelativistic as being
cold, and ignore all velocity dispersion effects.

Esta es la primera alusion a materia oscura fria en el sentido en que la conocemos

3Podemos considerar a todas las particulas que se desacoplan cuando son no-relativistas como frias, e
ignorar todos los efectos de dispersion de velocidades.
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hoy, materia no-colisional de origen no barionico con velocidades relativamente bajas y
particulas relativamente masivas. Asi, este trabajo es uno de los primeros en ordenar los
conocimientos que se habian adquirido en décadas pasadas y clasificar a las particulas
candidatas a formar la materia oscura en categorias de acuerdo al efecto que ocasionan

en el espectro de fluctuaciones.

Los diferentes candidatos dan lugar asi a 3 tipos de materia oscura (fria, tibia o ca-
liente) de acuerdo a la velocidad a la que se movian por movimientos aleatorios en el
Universo temprano, hasta cuando se desacoplaron de la radiacion. La distancia recorrida
en este intervalo de tiempo se conoce como longitud de corriente libre (free streaming)
y su importancia radica en que las fluctuaciones primordiales cuya escala es menor que
esta longitud son borradas y la materia no se aglomera en torno a ellas. De esta manera,
mientras mas “fria” es la materia oscura, mas pequefia es la longitud de free streaming

y, por lo tanto, mas pequefia es la escala de aglomeracion de la materia.

Las implicancias cosmologicas de la naturaleza de las particulas de materia oscu-
ra son enormes ya que determina cdmo evoluciona la aglomeracion de materia oscura
durante la expansion del Universo desde pequefias escalas hasta las grandes escalas. Es-
ta discusion no pasé desapercibida en el siglo XX, en el tiempo anterior al trabajo de
Bond y durante algo mas de una década se debatio sobre dos modelos de crecimiento
de las estructuras a gran escala. Einasto (2010) resume, en el marco de una conferencia
para celebrar el cumpleaiios 95avo. de Yakov Borisovich Zeldovich, uno de los prime-
ros pasos que se dieron en la discusion sobre la importancia de la materia oscura en
la cosmologia. En 1975, se realiz6 la primer conferencia dedicada integramente a la
materia oscura en Tallin, Estonia. En esta primer conferencia historica se discutié con
mayor énfasis que nunca hasta ese momento sobre su naturaleza, y se evidencio que los
modelos basados en materia gaseosa o estelar mostraban muchos problemas. La materia
gaseosa, por ejemplo, era necesaria para explicar la proporcion de galaxias con poco gas
cerca del centro de los cimulos frente a la mayor proporcion de galaxias ricas en gas en
las afueras (Einasto et al., 1974), pero era varios drdenes de magnitud insuficiente para
explicar la dispersion de velocidades de las galaxias. La materia oscura en las teorias
cosmolodgicas ya ocupaba a esta altura un rol preponderante y se debatian dos modelos
diferentes sobre la formacion de la estructura a escala cosmologica. Por un lado, esta-

ba el modelo de panqueques concebido y defendido por Zeldovich (Zel’dovich, 1970),
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en el cual una gran estructura colapsaba en una dimension, formando un panqueque, y
luego se fraccionaba dando lugar a porciones de materia oscura mas chicas. Por otro
lado, existia el modelo de crecimiento en sentido creciente (bottom up), defendido por
Peebles, en el cual las estructuras de pequefio tamafio colapsaban primero, en las 3 di-

mensiones, para luego aglomerarse en estructuras mas grandes (Peebles, 1971).

En 1977 se realiz6 la primera conferencia dedicada a investigaciones sobre la estruc-
tura a gran escala del Universo en donde se discutieron resultados de las actualizaciones
del catdlogo de galaxias de Shapley-Adams, que incluia galaxias locales de hasta mag-
nitud 13.5 (Sandage & Tammann, 1981; de Vaucouleurs et al., 1976). La extension del
relevamiento y su visualizacion en diagramas permitié vislumbrar por primera vez la
morfologia caracteristica de la distribucion de galaxias en el Universo con filamentos,
nodos de aglomeracion y vacios considerables. En la Fig. 2.1 se puede ver la distri-
bucidn de particulas en la simulacion realizada por el grupo de Zeldovich en 1975 y
la distribucion de galaxias en un intervalo de declinaciones del catalogo extendido de
Shapley-Adams (Joeveer & Einasto, 1978).

Otro evento historico que se dio a partir de la conferencia fue la presentacion del
reporte de investigacon de Parijskij (1978) en el que buscaba fluctuaciones en la den-
sidad (y temperatura) en el Universo temprano utilizando el mayor radiotelescopio de
la época, RATAN-600. El instrumento tenia como limite superior para la deteccion de
perturbaciones en la temperatura un valor de 10~* y no hallé fluctuaciones en ese or-
den. Zeldovich habia calculado que las amplitudes de las fluctuaciones debian ser de
al menos 103 teniendo en cuenta material baridnico, caso contrario la inestabilidad
gravitacional no era suficiente para contrarrestar la expansion del Universo.

Esto llevo a los cientificos a preguntarse sobre la naturaleza no baridnica de la ma-
teria oscura. Ya fue mencionado la propuesta de una particula X y la hipdtesis de los
neutrinos como constituyentes de la MO. Sin embargo, a partir de estos datos, el tema
tomo especial relevancia. Diferentes autores propusieron que la materia oscura estaba
formada por neutrinos, que para ese entonces se sabia tenian una cierta masa por los ex-
perimentos de Lyubimov. El crecimiento de perturbaciones en un medio dominado por
neutrinos podia comenzar mucho antes que la época de la recombinacion dando tiempo
a las perturbaciones a crecer lo suficiente como para favorecer la formacion de estructu-

ras. Con motivo de esta nueva linea de investigacidn se realizo una nueva conferencia en
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Figura 2.1: Izquierda: Distribucion de particulas utilizando la aproximacion de Zel-
dovich realizada por el grupo de investigacion liderado por ¢l mismo en 1975. Dere-
cha: Diagrama con las posiciones de las galaxias del catalogo de galaxias extendido de
Shapley-Adams. Los circulos llenos y abiertos indican cimulos y grupos de galaxias,
respectivamente, mientras que los puntos y cruces corresponden a galaxias y galaxias
tipo Markarian.

Tallin, Estonia, en 1981, en donde Zeldovich dio un discurso en el que dijo: Observers
work hard in sleepless nights to collect data, theorists interpret observations, are often
in errvor, correct their errors and try again; and there are only very rare moments of
clarification. Today it is one of such rare moments when we have a holy feeling of un-
derstanding the secrets of Nature.* Las palabras retratan el momento de excitacion al ser
parte de la generacion que se dio cuenta de que materia no baridnica es necesaria para
comenzar la formacidn de estructura lo suficientemente temprano. Sin embargo, la ma-
teria oscura formada por neutrinos presentd sus problemas también. Las perturbaciones
de pequeiia escala son atenuadas (damped), 1o que previene la formacion de estructura

fina como los filamentos y HMO del tamafio de galaxias. Ademas, las densidades muy

“Los observadores trabajan duro y sin dormir durante las noches para reunir datos; los tedricos inter-
pretan las observaciones, se equivocan usualmente, corrigen sus errores y lo intentan nuevamente; y son
muy poco frecuentes los momentos de clarificacion. Hoy es uno de esos raros momentos cuando tenemos
un sentimiento sagrado de entendimiento de los secretos de la naturaleza.
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altas de MO en galaxias enanas esferoidales en conjuncién con el principio de exclusion
de Pauli también imponian restricciones fuertes a los modelos de neutrinos (Tremaine
& Gunn, 1979). Estos problemas motivaron la formulacién de nuevos escenarios de ma-
teria oscura en los cuales se proponian todo tipo de particulas como gravitinos, axiones,
fotinos. Como fue mencionado antes en el capitulo, a estos nuevos modelos de materia
oscura se los llamo6 de MO fria (CDM por sus siglas en inglés). Los modelos CDM
fueron comparados con los de materia oscura caliente (HDM por sus siglas en inglés)
en simulaciones realizadas por White et al. (1983, 1987). La comparacion arrojaba que
los modelos CDM, en ese momento con densidad de materia Q,, = 1°, reproducian
mejor una serie de caracteristicas de la distribucion de materia a gran escala, con los

filamentos, vacios y cimulos como se observaba.

Paralelamente al desarrollo de las ideas del paradigma CDM vy el contenido de mate-
ria del Universo, se desarrollaba el estudio de la geometria del Universo como un todo.
Albert Einstein habia planteado la existencia de una constante en su conjunto de ecua-
ciones tensoriales que relaciona la geometria con el contenido de materia del Universo
por una cuestion de elegancia matematica. Mas tarde se iba a arrepentir de su inclu-
sion y considerar el hecho como el mayor error de su carrera. Durante buena parte del
principio del siglo XX prevalecio la idea de un tipo de Universo llamado de Einstein-de
Sitter, debido a que de Sitter fue el primero en resolver las ecuaciones de Einstein para
un Universo de este tipo. Por la época, hasta los afios 20, estaba en discusion, ademas, si
las nebulosas espirales, ahora correctamente llamadas galaxias espirales, estaban conte-
nidas en nuestra galaxia o eran sistemas estelares extragalacticos. El descubrimiento de
estrellas cefeidas en M31 y M33 (Hubble, 1925) y de una relacion lineal de la velocidad
de recesion de las galaxias en el Universo local con su distancia (Hubble, 1929; Hubble
& Humason, 1931) llevaron a la comunidad cientifica a reconocer que el Universo era
mas vasto de lo que se creia y que estaba en expansion. Esta concepcion del Universo
implicaba que el espacio-tiempo se expandia desde un momento en particular en el que
toda la materia se viera concentrada en un mismo lugar, una singularidad en las ecuacio-
nes de Einstein. Esta particularidad llevé a Fred Hoyle, uno de los mayores detractores

de este modelo, a ridiculizarlo nombrando al primer instante de expansién como big

SLa densidad de materia es normalizada por la densidad critica del Universo para la cual la geometria
es plana, Q,, = p,;/p.. La densidad critica total del Universo, es la suma de la densidad de materia Q,,,
la densidad de energia oscura Q4 y la densidad de radiacion Qp.
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bang, una gran explosioén, denominacion que tiene hasta la actualidad. La discusion so-
bre la naturaleza de la expansion del Universo siguio presente hasta los trabajos de dos
grupos de investigacion independientes sobre supernovas tipo Ia (SNIa) que valieron un
premio Nobel de fisica a Saul Perlmutter, Brian P. Schmidt y Adam G. Riess en 2011. En
esta serie de trabajos (e.g. Perlmutter et al., 1999; Schmidt et al., 1998), se observé que
la luminosidad de las SNIa decrecia para aquellas mas lejanas. La luminosidad de las
SNIa, que es la explosidon de una enana blanca que acreta materia de su compaiiera, es
intrinsecamente la misma. Lo observado podia ser explicado si el Universo se estaba
expandiendo aceleradamente, descartando que algun proceso fisico pudiera reducir la
luminosidad de las SN Ia de alto redshift (corrimiento al rojo, utilizado cominmente
como medida de distancia, dada la relacion que existe entre el corrimiento al extremo
rojo de la radiacion, y como medida del instante en la vida del Universo de alglin even-
to particular, ver e.g. Hogg, 1999). Esta posibilidad ya habia sido contemplada en los
modelos de formacion de estructura. Argumentos a favor de un modelo con constante
cosmoldgica ya habian sido sugeridos por Gunn & Tinsley (1975) y los modelos con
esta constante se mostraron superiores, ya que el crecimiento de las fluctuaciones no
debia cortarse de manera artificial como en los modelos con €, = 1. Otros modelos
propuestos como los de materia tibia, compuestos por parte de materia oscura fria y
otro porcentaje por particulas mas energéticas, también fueron descartados en la década
del 90 porque formaban estructuras demasiado tarde, ya que con observaciones a alto
redshift se constata la existencia de camulos y grupos de galaxias en etapas demasiado
tempranas del Universo para los pardmetros de estos modelos. Los modelos basados en
una cosmologia ACDM funcionan bien en muchos aspectos y combinan las caracteristi-
cas esenciales de los modelos de formacion de estructura de panqueques y del modelo

de agregacion jerarquica.

Hoy en dia se han realizado grandes relevamientos de galaxias para mapear la distri-
bucidn de materia en el Universo, como es el caso del Sloan Digital Sky Survey (SDSS,
York et al., 2000) que involucra casi un cuarto del total del cielo y relevo la posicion
y datos fotométricos de galaxias en 5 bandas hasta una magnitud r=23, y los espectros
y redshifts de galaxias hasta magnitud r=17.77. Por otro lado se ha logrado simular la
formacion de estructura a gran escala en grandes volimenes que utilizan algunas de las

computadoras con mayor poder de calculo que (e.g. la simulacion Bolshoi y Millenium
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Figura 2.2: Izquierda: Distribucion de particulas de simulacion de N-cuerpos realizada
por el consorcio Millenium II. Los diferentes cuadros muestran distintas escalas de la
caja simulada. Derecha: Diagrama que muestra la posicion y redshift de las galaxias
observadas en el relevamiento SDSS. Imagen tomada del sitio oficial del relevamiento,
basada en la dltima liberacidon publica de datos. Cada punto es una galaxia. La escala de
colores indica la densidad de puntos observada.

II, Klypin et al., 2011; Boylan-Kolchin et al., 2009). En la Fig. 2.2 se pueden ver los
resultados del SDSS y de las ultimas simulaciones disponibles (Millenium II). El nivel
de detalle de los resultados mostrados en la Fig. 2.2 ha permitido un avance conside-

rable en el desarrollo de la teoria de formacion de galaxias en el marco del paradigma
ACDM.

1.2. Formacion de halos de MO

En esta seccion se hace mencidn a los conceptos basicos relacionados con la for-
macion de halos de materia oscura. Algunas de las secciones contienen resumenes de
partes del capitulo 7 del libro “Galaxy Formation and Evolution” de Mo, Van den Bosh
& White (2010) y representan una seleccion de los aspectos mas relevantes en la forma-

cion de HMO segun el criterio del autor de la tesis.
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Crecimiento lineal de las perturbaciones cosmologicas

El principio cosmologico reza que el Universo es homogéneo e isotropico. Puede
corroborarse que este enunciado es correcto con gran precision a través del estudio de
relevamientos de galaxias en escalas del orden o mayores a 70h~! Mpc (Sarkar et al.,
2009), donde h es el factor de Hubble, definido como h = %

100kms™ " Mpc

Sin embargo, a escalas pequefias la materia se aglomera en galaxias, las cuales se
aglomeran en grupos o cimulos mientras que otras regiones del Universo permanecen
“vacias”, con las galaxias apartandose de ellas. Estas estructuras crecen por la atraccion
gravitacional a partir de pequefias fluctuaciones iniciales. Se cree que estas fluctuacio-
nes tienen un origen cudntico y que luego son amplificadas por la inflacién hasta el
orden de 107>, medidas en la temperatura del fondo césmico de microondas. Como
las perturbaciones inicialmente son pequefias, al menos durante un periodo de tiempo,
el crecimiento en un Universo en expansion se puede tratar como lineal y utilizando
un formalismo clasico, no relativista. Cuando las perturbaciones crecen mas alla de un
limite en densidad (%p ~ 1), su crecimiento se vuelve no lineal y es necesario recurrir a
integraciones numéricas para estudiar la dindmica de la materia oscura.

El tratamiento usual es el tratamiento perturbativo de un fluido autogravitante con un
término de expansion del Universo. Para ello se resuelven las ecuaciones de continuidad,

de Euler, de la conservacion de la energia y de Poisson. En formulacién Euleriana:

ap B
§+V(pv) =0, (2.1)
a(v) 1
a—t+(V~V)V— —EVp—VCI), (2.2)
0
pEu—i—p(V -V)u=—pVy, (2.3)
V2® =4rnGp, (2.4)

donde u es la energia por unidad de masa, u = p/(y—1)p, v es la velocidad del fluido,
p su presion, p la densidad y & el potencial. El fluido en este caso debe considerar la

expansion del Universo, para lo cual se pueden escribir la posicion y la velocidad como
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perturbaciones sobre una expansion homogénea. Para ello se introduce la posicion co-

movil x y la velocidad peculiar v,:

r=a(t)x, (2.5)
V=7 =dax+ax =dx+vp, (2.6)

donde a(?) es el factor de escala del modelo cosmoldgico en expansion. La velocidad
v es la suma de la velocidad de Hubble dx = Hr y una velocidad peculiar. Luego se
reemplaza r por las coordenadas co-moviles x en las ecuaciones y se escribe la densidad

como.:

p(x,1) = pp(1)(1+8(x,2)), 2.7

donde pp(¢) describe la evolucion temporal del Universo sin perturbar y 6 la desviacion
de la solucion homogénea. Haciendo algebra con las mismas y usando que el factor
de escala satisface las ecuaciones de Friedmann, llegamos a un conjunto de ecuaciones
para un fluido autogravitante en un Universo en expansion que luego de linealizarlas

tienen la forma:

§+Vi=0, (2.8)
) . 1 v
a a

V2 = 41Gppda°. (2.10)

Tomando la derivada temporal de la primera, y la divergencia de la segunda, se simpli-

fica a

.. . 2
§+2HE - 5V?6 = 4nGpy . 2.11)
a

Para un fluido auto-gravitante sin expansion las soluciones son de tipo exponencial, ya
que H = 0. Con la dependencia explicita de H con el tiempo la situacion es distinta. Un

ejemplo tipico es el Universo de Einstein-De Sitter, en el cual a o< t2/3 de manera que:

1\ 23
a:ao(—) , (2.12)

fo
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2
—— 2.13
= 2.13)
&dnG 4
H=""5 -2 2.14
3 Pb 91‘27 ( )

en donde también se usé la segunda ecuacion de Friedmann para £ = A = 0, donde
k es la constante de curvatura y A la constante cosmologica. Reemplazando H en la
ecuacion 2.11 se encuentran dos soluciones: 8 < 2/3 y § «< 1!, y por lo tanto la solucién

general resulta:

8 =A**+ Bt ' = da+Ba /. (2.15)

El primer término crece con el tiempo, mientras que el segundo decrece. La solucion
se comporta como una ley de potencias. La importancia de esto radica en que las per-
turbaciones inestables crecen “s6lo” como una ley de potencias, mucho mas lento que
en el caso de una perturbacion en un fluido sin expansion. En el caso general, el modo
creciente se debe obtener numéricamente. Se demuestra que, teniendo una solucion, la

otra se puede obtener a través de una ecuacion diferencial de primer orden:

501 — 816y 0ca?, (2.16)

donde 01 y &, son dos soluciones a la Ec. 2.11. Entonces, teniendo el modo creciente
facilmente se obtiene el decreciente. Para encontrar la solucion general del modo cre-
ciente hay que recurrir al calculo numérico, pero una buena aproximacion fue obtenida
por Carroll et al. (1992):

8 < D(z) =< g(z) /(1 +2), (2.17)
donde

o(z) = ;Qm(z) {an”(z) —QAE) +[1+Qu(2)/2][1 JrszA(z)/m]}_1 . (218)

D(z) es conocida como la tasa de crecimiento lineal. Las perturbaciones tienen que
colapsar en contra del movimiento de expansion del Universo. Este crecimiento lineal

es valido sélo para 6 << 1. Cuando las perturbaciones alcanzan una densidad critica
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en el instante de turn around (dar la vuelta en inglés, se refiere al instante en que un
conjunto de particulas de MO logra una masa y densidad suficiente para contrarrestar
la expansion del Universo), colapsan para formar HMO. Las perturbaciones lineales
crecen mas rapido en un universo de Einstein-De Sitter que en un universo con £, o < 1.
La razon fisica de esto es que en un universo abierto, o con constante cosmoldgica
distinta de 0, la tasa de expansion es mas grande que un universo EdS y el crecimiento
de las perturbaciones se ve reducido por el “arrastre” de la expansion.

El anterior desarrollo (incompleto) es parte de la teoria Newtoniana de pequenas
perturbaciones. Esta teoria es valida siempre y cuando (i) la escala de longitudes de
las perturbaciones sean mucho mas chicas que el tamafio del horizonte al momento
en cuestion (asi la causalidad puede ser considerada instantanea) y (ii) el contenido de
materia del Universo se pueda tratar como un fluido no relativista. Si las perturbaciones
fueran creadas a un tiempo temprano ¢;, entonces todas las perturbaciones con tamafios
A > ct; habrian fallado en cumplir con la primer condicion. La segunda condicion no es
cumplida para perturbaciones en particulas relativistas como los fotones y los neutrinos
sin masa. Un desarrollo completo de la teoria relativista de perturbaciones se encuentra
en el libro de Mo et al. (2010).

Colapso gravitatorio del campo de densidad cosmico y aglomeracion jerarquica

Las perturbaciones del campo de densidad cdsmico evolucionan y eventualmente
sucede un colapso gravitacional de las fluctuaciones. Para saber qué tipo de estructuras
pueden esperarse de esos colapsos, se pueden realizar simulaciones de N-cuerpos, pero
con algunas consideraciones analiticas también podemos darnos una idea. Las perturba-
ciones de densidad crecen como §(x,#) o< D(¢) y entonces la varianza 62 (r;t) o< D*(t),
donde 62 (r;t) es la varianza de la distribucion de galaxias muestreadas con esferas de
radio R aleatoriamente ubicadas, y se relaciona con el espectro de potencias. El espectro
de potencias del campo de densidad inicial suele suponerse como una ley de potencias

P(k) o< k" y luego 6%(r) o< r~("*3) de manera que podemos escribir:

—(n+3) —(n+3)/3
r } :{ M } : (2.19)

0¥ () = {r*(t) M (1)

donde
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M*(t) o< [D(6)] ") (8) o< [D(0) "), (2.20)

son los valores cuando o = 1 a tiempo ¢. La sobredensidad critica de colapso gravitato-
rio es ~ 1,68 de acuerdo al modelo de colapso esférico. Es de esperarse que estructuras
con masas ~ M se terminen de formar cuando el valor lineal de 6(M;¢) alcance 1.68.
Por eso, la dependencia temporal de M* se puede usar para entender como las estruc-
turas no lineales se desarrollan con el tiempo para un dado espectro de potencias. D(¢)
crece con el tiempo, entonces la masa de escala de no-linearidad crece con ¢ paran > —3
y la formacion de estructura se produce de una manera “bottom-up”, es decir, las es-
tructuras pequeiias se forman antes que las grandes. Los modelos CDM tienen indices
espectrales efectivos mayores a —3 para todas las escalas de longitud. En cambio, en los
modelos HDM, en los cuales el indice espectral efectivo es n < —3 en escalas menores
a la longitud de free streaming, las primeras estructuras en colapsar son panqueques
con tamafios comparables a la longitud de free-streaming. De esta manera, las estruc-
turas pequenas evolucionarian a partir de las mayores, dando lugar a un escenario “’top
down”de formacion de estructura.

Basados en estas consideraciones simples podemos dividir la evolucion del campo
de densidades cosmoldgico en 3 regimenes distintos. El primero, en escalas de masa
M >> M*, las fluctuaciones de densidad todavia estan en el régimen lineal y su creci-
miento esta dominado por la teoria de las perturbaciones lineales. El segundo, en escalas
de masa M << M*, las fluctuaciones han colapsado para formar objetos virializados cu-
yos perfiles de densidad estan determinados por sus condiciones iniciales y por varios
procesos de relajacion. Finalmente, en las escalas intermedias (M ~ M™) las fluctuacio-
nes estdn en un régimen cuasi lineal y la estructura estaria dominada por panqueques y
filamentos. De esta manera se ve como a un dado tiempo, el campo de densidad césmico
es una complicada red formada por halos virializados, redes de filamentos y panqueques
y grandes vacios. Todas estas caracteristicas se observan en las simulaciones autocon-

sistentes de materia oscura, como es el caso de la simulacion Millenium II (Fig. 2.3).

Picos de densidad

En las secciones anteriores vimos que la evolucion de las sobredensidades en el

campo de densidad inicial tiene una etapa de evolucion lineal en la cual el campo de
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Figura 2.3: Salidas de la simulacion Millenium II a diferentes redshifts, de arriba hacia
abajo decreciendo en valor de z, y escalas de tamafo, de izquierda a derecha, 100 Mpc,
40 Mpc y 15 Mpc. Se pueden apreciar los tres regimenes mencionados en la seccion
1.2, cumulos, panqueques y filamentos y vacios
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sobredensidad crece como 8 (x,¢) «< D(t), siendo D(¢) la tasa de crecimiento lineal. Para
una dada cosmologia, que gobierna el comportamiento de D(¢), podemos determinar
las propiedades del campo de densidad a un dado tiempo con respecto a aquéllas en
un tiempo temprano #;. Sin embargo, el crecimiento de los HMO no es lineal, sino que
luego de un tiempo se vuelve altamente no lineal. Una de las opciones para estudiar
la distribucién de masas sin necesidad de seguir la evolucion dindmica en detalle es el
formalismo de picos. En el formalismo de los picos de densidad se realiza una suposi-
cion fundamental que consiste en considerar que los maximos en el campo de densidad
inicial (picos de densidad), coinciden con el lugar “euleriano” de colapso de los halos

de materia oscura. El formalismo parte de un campo de densidad suavizado,

O0(x;R) E/6(X/)W(X+X/;R)d3xl, (2.21)

donde W (x; R) es una funcion ventana de radio caracteristico R. El campo 6 (x) contiene
muchos picos(maximos locales) y valles (minimos locales). La distribucion espacial de

los picos puede escribirse formalmente como:

npr(x) = Y. 8P (x —xy), (2.22)
p

donde x,, son las posiciones de los picos. A partir de estas consideraciones simples y
realizando una cantidad considerable de algebra podemos llegar a expresiones para la
densidad numérica de picos media en el campo de densidades y su distribucion espacial,
todo en funcion de la altura de los picos. También podemos estudiar como los picos se
correlacionan espacialmente y hasta su forma, lo cual arroja que picos de mayor am-
plitud suelen ser mas esféricamente simétricos. Sin embargo, no es posible calcular una
funcion de masa de objetos virializados a partir de este formalismo, ya que esta afectado
por un problema conocido como ’cloud-in-cloud’ (nube dentro de la nube), en el que es
imposible identificar una sobredensidad dentro de otra de mayor radio, que convive en
el campo de densidad cosmico. Para calcular las funciones de masas y las historias de
agregacion de los halos de MO se utiliza otro tipo de formalismo, menos riguroso y no
demostrado, pero que funciona, conocido como formalismo de Press-Schechter (PS).
Mas tarde, con el desarrollo tedrico de “random walks” detallado en Bond et al. (1991),

se obtuvo una mejor justificacion teorica.
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Estructura interna de halos de MO

Las simulaciones en computadoras permiten seguir la evolucién no lineal de las
perturbaciones en el campo de densidades, a partir de condiciones iniciales cosmologi-
cas bien restringidas y realistas. Las estructuras finales de equilibrio cuasi-virial son
los HMO que se observa que albergan las galaxias y cimulos de galaxias. Dubinski &
Carlberg (1991) realizaron la primer simulacion de HMO individuales con un nimero
de particulas y resolucion suficientes para estudiar su estructura interna (perfiles de den-
sidad y forma). Les llevé un afio entero correr en esa €poca un conjunto de simulaciones

con una cantidad de 3 x 10* hasta 3 x 10° particulas.

Desde un punto de vista teorico y considerando un colapso esférico, ya que los
HMO en principio tienen simetria esférica, uno esperaria un perfil de densidades de
esfera isoterma truncado de la forma p(r) o 2 para r < r, donde r;, es el radio limite
del HMO, dentro del cual la densidad media es p;, = AppPcrir€2m. Sin embargo, varios
efectos modifican este perfil esperado. Por ejemplo, el colapso puede no llegar a un
estado de equilibrio en las regiones exteriores del halo. También puede suceder que
existan movimientos no radiales y/o que las fusiones asociadas al modelo jerarquico
pueden volver al modelo de colapso esférico inviable. Es por esto que se utilizaron
simulaciones numéricas para tratar de ajustar el perfil mas adecuado para la densidad
radial de los HMO.

Navarro et al. (1995) propusieron un perfil simple de densidad radial (perfil de NFW)

para los HMO correspondientes a cimulos que emitian en rayos X,

_ Pchar
pNFW(r) - (I"/VS)(I —f-l"/l"s>2, (223)

donde p.;,- €s una sobredensidad caracteristica, y 7 es el radio de escala. La pendiente
logaritmica del perfil de NFW cambia gradualmente de —1 cerca del centro a —3 a ra-
dios grandes y solo se parece al de una esfera isoterma en radios » = rg. En dos articulos
posteriores (Navarro et al., 1996, 1997), los autores se encargan de demostrar que este
perfil de densided ajusta muy bien a los datos observados para todas las masas de halos
de materia oscura y en todas las cosmogonias CDM. De esta manera quedd mostrado
que los halos formados por agregacion jerarquica sin disipacion parecen tener un perfil

de densidad universal. La masa encerrada del perfil de NFW esta dada por
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cX

M(r) = 48P Supgrr? | In(1 4+ cx) — o

: (2.24)

donde x = r/r, y ¢ = r/rs es el parametro de concentracion del halo. La masa total
se calcula igualando x=1, con lo cual la masa depende de la definicion de r;,. Combi-
nando las ecuaciones 2.23 y 2.24 se puede obtener una relacidon entre la sobredensidad

caracteristica y el parametro de concentracion,

Ah 03
3 In(1+c¢)—c/(1+¢)

6char = (2.25)

Asi, para una dada cosmologia, el perfil de NFW estd completamente caracterizado por
su masa, M, y su parametro de concentracion, ¢, o equivalentemente, por 7; y 8.44r. Na-
varro et al. (1997) mostraron que existia una relacion entre tiempo de formacion del halo
y la sobredensidad caracteristica. Los halos que se forman antes son mas concentrados.
Varios trabajos en los afios siguientes estudiaron con mas detalle esta correlacion entre
concentracion e historia de formacion (Wechsler et al., 2002; Zhao et al., 2003). En-
contraron que los halos que sufren una fusion mayor recientemente, tipicamente tienen
bajas concentraciones (c ~ 4), mientras que los halos que tuvieron un periodo de creci-
miento tranquilo prolongado tienen mayores concentraciones. El escenario actual indica
que lo que ocurre fisicamente es lo siguiente. La estructura central de los HMO parece
ser establecida a través de relajacion violenta durante una fase de fusiones rapidas, que
conduce a un perfil de NFW universal con ¢ ~ 4. Las fusiones posteriores incremen-
tan la masa y el tamafio del halo sin sumar mucho material a sus regiones centrales,
incrementando asi 7, y dejando g casi sin modificar. Una vez que el especro inicial
de potencias y la cosmologia son elegidas, la historia de acrecion de los halos depende
principalmente de su masa relativa a la masa caracteristica M*. En particular los halos
mas masivos se ensamblan mas tarde y por lo tanto tienen su ultima fusién mayor mas
recientemente. Consecuentemente, la concentracion deberia ser una funcion decrecien-
te de la masa de halo. Esto fue visto en las simulaciones de N-cuerpos (Navarro et al.,
1997; Bullock et al., 2001). Se observa también que para una dada masa de halo, hay
una dispersion considerable en concentraciones, que puede ser modelada por una dis-
tribucion log-normal con una varianza de aproximadamente o ~ 0,12 40,02 (e.g. Jing,
2000; Wechsler et al., 2002). En el trabajo de Correa et al. (2014), se muestra analiti-
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camente que que la dispersion en la concentracion esta correlacionada con el tiempo
de formacion de los halos y que la historia de acrecion de masa de los halos se puede

relacionar directamente con la tasa de crecimiento de las fluctuaciones iniciales.

Aunque el perfil de NFW es ampliamente utilizado, simulaciones relativamente re-
cientes de alta resolucion (Navarro et al., 2004; Hayashi & White, 2008; Springel et al.,
2008) mostraron que los perfiles de densidad promediados esféricamente de halos de
materia oscura muestran pequenas desviaciones del perfil de NFW, y son en promedio,

mejor descriptos por un perfil de Einasto (1965):

p(r) = psexp Bz { (i) T 1} } (2.26)

con r_» el radio al cual la pendiente logaritmica de la distribucion de densidad es igual
a—2yp_>=p(r-2). El valor de mejor ajuste para el indice « tipicamente se mueve en
el intervalo 0,12 < a < 0,25 y se incrementa sistematicamente mientras crece la masa
(Hayashi & White, 2008). Si bien el perfil de Einasto tiene 3 parametros libres y, por lo
tanto, es natural que sea mas facil de ajustar en diferentes HMO, en realidad los ajustes
resultantes son mejores que los obtenidos con el perfil de NFW atn cuando se fija el
valor de uno de los parametros (@ = 0,17). El hecho de que « varie sistematicamente
con la masa demuestra que existe una pequefia desviacion de cualquier perfil de densi-
dad de un perfil universal. Un detalle notable del perfil de Einasto es que su pendiente

logaritmica es una ley de potencia con dependencia del radio:

dinp _ (L> " 2.27)

dinr )

Entonces, contrario al perfil de NFW, que tiene un pico central 7—!, la pendiente lo-
garitmica del perfil de Einasto se vuelve cada vez mas plana cuando r tiende a 0. Sin
embargo, el perfil de Einasto puede llegar a ser visto como un perfil picudo de todos mo-
dos, ya que el radio para el cual dinp /dInr = —0,5 es en general menor que 103r_,.
En relacion a este tema hoy en dia existe todavia una gran controversia sobre la forma
del perfil de densidad en radios chicos. A esta discrepancia se la suele conocer como
el problema “core-cusp”. Las simulaciones cosmologicas indican que en las regiones
mas densas del Universo, los halos de materia oscura deberian incrementar su densidad

hacia el centro, formando un pico (cusp) de densidad. Sin embargo, modelos dindmicos
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obtenidos a partir de observaciones en las regiones centrales de galaxias indican que
la densidad de los HMO no parece tener esa forma picuda, sino que muchos autores
sefalan que los halos tienen cerca del centro un nucleo (core).

Cabe senalar que a pesar del éxito del modelo de concordancia de materia oscura fria
con constante cosmologica ACDM, la distribucion de MO en las galaxias no se deriva
de primeros principios, sino que son ajustes obtenidos de simulaciones de particulas de
materia oscura solamente, con lo cual la discusion respecto a este aspecto de la teoria no
esta zanjada. Una de los efectos mencionados como posibles distribuidores de la materia
oscura fria, que “desarmaria” el pico de densidad, transformando el pico en un niicleo
es el feedback de SN y nucleo galactico activo (Ogiya & Mori, 2014). Otro modelo que
modifica la forma del HMO es la contraccion adiabatica por la formacion de un disco
de materia baridnica en el centro del halo (Blumenthal et al., 1986; Abadi et al., 2010).

Hay muchos aspectos a analizar en la formacion de HMO que quedan sin abordar en
el presente capitulo, desde las subestructuras en los halos de MO, hasta el estudio de su
forma, y quizas mas importante, la naturaleza de las particulas de MO. La incertidumbre
en este ultimo punto hace que el nivel de especulacion sea grande actualmente. El mate-
rial bibliografico es extenso y a veces divergente en cuanto a las conclusiones. Abarcar
el abanico de teorias y modelos diferentes que existen en la actualidad para explicar la

naturaleza de las particulas seria el material para un trabajo en si mismo.

1.3. Simulaciones cosmologicas de N-cuerpos

El estudio de la formacién y evolucion de las galaxias debe realizarse en un contex-
to cosmologico. Es imposible escindir la evolucion de la estructura a gran escala en el
Universo de la formacion de las galaxias individuales, ya que las galaxias se forman y
residen dentro de halos de materia oscura. Hoy en dia los acercamientos mas comunes
al problema son las simulaciones hidrodindmicas auto-consistentes de materia oscura y
gas y el modelado semianalitico de formacion de galaxias. En el primer caso, la evo-
lucion de la materia oscura es trazada dinamicamente, mientras que el gas es tratado
o bien como particulas que interactan de acuerdo a los principios hidrodindmicos, o
bien a través del método Euleriano, en el que se considera una malla de celdas donde se

evaluan las propiedades del fluido en el tiempo. Luego, se aplican recetas para distintos
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procesos fisicos, como la formacion estelar, retroalimentacion (o feedback) de super-
novas (SNs). En el caso de los modelos semianaliticos se utilizan datos de arboles de
fusion © y catalogos de halos de MO como partida y luego se aplican recetas ”simples”,
aunque fisicamente motivadas, para modelar la componente baridnica de las galaxias.
Los catalogos de halos pueden ser obtenidos analiticamente, a través del formalismo de
Press-Schecter extendido o, gracias a los avances en el campo computacional, utilizando
simulaciones de N-cuerpos que dejan como resultado un catalogo de subhalos de MO
que sirve de base para la aplicacion del modelo semianalitico de formacién y evolucion
de galaxias. Las ideas originales de este método de estudio fueron concebidas por White
& Rees (1978a), y dieron lugar a un campo de investigacion que se fue refinando a lo
largo de los afios por el trabajo de varios grupos (Cole, 1991; White & Frenk, 1991;
Somerville & Primack, 1999; De Lucia et al., 2006; Cora, 2006; Guo et al., 2011, por
nombrar s6lo algunos).

Como fue mencionado, existen varias opciones a la hora de obtener un catalogo de
HMO para estudiar la formacion y evolucidn de las galaxias que se forman en su inte-
rior. Los métodos analiticos como el formalismo de PSE descripto en este capitulo se
presentan como una solucion accesible. Otro método utilizado para construir catalogos
de HMO son las simulaciones de N-cuerpos, mediante las cuales se realizan simulacio-
nes dindmicas de particulas de materia oscura de una masa minima dada, a partir de
condiciones inciales cosmolodgicas. Sin embargo ambos métodos no arrojan resultados
idénticos. Un resultado directo de estos catdlogos es la funcién de masa de HMO, esto
es, el numero de HMO por intervalo de masa. El método de PSE predice un niimero ex-
cesivo de HMO de masas menores a la masa caracteristica M* y subestima la cantidad
de HMO de masas mayores a ésta (Somerville et al., 2001). Los modelos basados en
refinamientos del mismo (e.g. Sheth & Tormen, 1999) disminuyen la magnitud de es-
te comportamiento, pero siguen reproduciéndolo. Ademas, ha sido demostrado que los
arboles de fusidon obtenidos de métodos tipo EPS predicen tiempos de formacion que
son sistematicamente mas largos que aquellos obtenidos de simulaciones de N-cuerpos
(Wechsler et al., 2002).

En este trabajo de tesis se utiliza una técnica numérica basada en la combinacion de

una simulacidon cosmologica de N-cuerpos de MO y un modelo semianalitico de forma-

Se define como un arbol de fusiones a la historia de fusiones sufridas por un halo de materia oscura
y sus progenitores
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cion y evolucion de galaxias con el cual simulamos los procesos barionicos involucrados
en la formacion y evolucidn de las galaxias. Las caracteristicas de la simulacion se deta-
llan a continuacion, mientras que el Capitulo 3 estd dedicado a la descripcién del modelo

semianalitico.

Simulacién cosmologica de N-cuerpos Stand

A lo largo del presente trabajo se hace uso de las salidas de una simulacién de N-
cuerpos corrida en el c/uster de computo Geryon dispuesto por el instituto de Astrofisica
de la Pontificia Universidad Catolica de Chile; la misma fue denominada Stand. En lo
que sigue describiremos las caracteristicas principales de la simulacion. La simulacion
se corrid con condiciones iniciales acordes al escenario ACDM vy fue caracterizada con
los parametros cosmologicos Q, = 0,28, Qp = 0,046, Qp = 0,72, h = 0,7, n = 0,96,
og = 0,82, de acuerdo a la cosmologia WMAP7 (Jarosik et al., 2011). Si bien estos
parametros difieren de los ultimos parametros obtenidos por Planck Collaboration et al.
(2014), un trabajo de Guo et al. (2013) mostré que no existen diferencias notables en
los resultados de un modelo semianalitico de formacion de galaxias cuando se utili-
zan los pardmetros de WMAPI y WMAP7 en la simulacién subyacente. Consideramos
que pequeias variaciones en los parametros cosmoldgicos no traen grandes cambios en
los resultados del modelo semianalitico. Nuestra simulacion fue corrida con el cddigo
de N-cuerpos GADGET-2 (Springel, 2005) usando 6403 particulas en una caja cibica
de longitud de lado comévil de L = 1504~ 'Mpc. Las condiciones iniciales fueron ge-
neradas usando GRAFIC2 (Bertschinger, 2001). La simulacion fue evolucionada desde
zini = 61,2 ala época presente, guardando 100 salidas igualmente espaciadas en log;((a)
entre z =20y z =0 (Benson et al., 2012).

Los halos de DM fueron identificados usando el algoritmo friends-of-friends (FOF).
Luego, la aplicacion del algoritmo SUBFIND (Springel et al., 2001) permite la selec-
cion de subestructuras ligadas (sub-halos) que tienen al menos 10 particulas con 1 x
10°4~ "M, cada una. Los halos de DM vy los subhalos tienen masas en el intervalo
1 x 109 —7,8 x 104~ M,,. La particula mas ligada en cada subhalo es usada por el
modelo semianalitico para trazar las posiciones y velocidades de las galaxias dentro de

un halo FOF.
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- nierna
C de Chile

Figura 2.4: Imagen de un recorte esférico de la caja de la simulacién Stand utilizada
durante el desarrollo de esta tesis. Los créditos de la imagen corresponden a Alvaro
Orsi, miembro del grupo de investigacion.
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Capitulo 3

Modelo semianalitico de formacion y

evolucion de galaxias: SAG

El modelo semianalitico utilizado para llevar a cabo la presente tesis es llamado
SAG (acréonimo de Semi-Analitic Galaxies). El mismo se basa en la version descrita por
Cora (2006, C06 de ahora en adelante). Posteriormente fue mejorada mediante la inclu-
sion del efecto de retroalimentacion de nicleos galacticos activos y de inestabilidades
de disco (Lagos et al., 2008a) y con la inclusion de efectos de ambiente como la presion
de barrido (ram pressure) y una refinacion en el modelado del tamafio de los discos
galacticos (Tecce et al., 2010). Sobre la base de este codigo, en los ultimos afios se han
desarrollado nuevas herramientas para el analisis de las poblaciones de galaxias simula-
das y se han incluido nuevas recetas para describir los procesos involucrados en la for-
macion y evolucidn de las galaxias. Orsi et al. (2014) agregan el modelado de lineas de
emision del gas en galaxias. Padilla et al. (2013) consideran el criterio de inestabilidad
de disco para establecer la presencia de brotes estelares en una galaxia remanente luego
de una fusién!; esta condicién esta inspirada en el hecho de que el material acretado
sobre el disco galactico durante una fusioén tiene momento angular desalineado debido a
los cambios repentinos de momento angular de los halos de MO que contienen a las ga-
laxias que se fusionan, lo cual inhibe el crecimiento del momento angular del disco de la

galaxia remanente. Finalmente, Gargiulo et al. (2014) incluyen la posibilidad de elegir

'El modelo utilizado en este trabajo no tiene en cuenta este tratamiento; el criterio que define la
existencia de brotes estelares durante una fusion depende de la relacion de masas de las galaxias que
intervienen y de sus respectivos contenidos de gas frio.
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diferentes funciones iniciales de masa estelar y una receta para simular los brotes de for-
macion estelar extendidos en el tiempo. Esto mejora la suposicion original presente en el
modelo, en la que los brotes de formacion ocurrian de manera instantanea. Ademas, los
productos de la nucleosintesis estelar (yields estelares) fueron actualizados. Los ultimos
avances mencionados permitieron estudiar en detalle y mas consistentemente las pro-
piedades quimicas de las galaxias y sus componentes, y son parte del presente trabajo de
tesis. De esta manera, se dispone de un cddigo que permite recuperar numerosas relacio-
nes observacionales que involucran las masas, colores y metalicidades de las galaxias y
sus componentes, constituyendo una excelente base para llevar a cabo la investigacion
propuesta. El buen acuerdo con las observaciones se logra mediante la calibracion del
modelo, que resulta de ajustar los parametros libres involucrados en cada uno de los
procesos fisicos considerados de modo que las propiedades de las galaxias modeladas
reproduzcan un cierto conjunto de propiedades observadas. Estos procesos son mode-
lados mediante ecuaciones diferenciales simples, las cuales son resueltas en pasos de
tiempo de tamafio At = AT /Nsteps, donde AT es el intervalo de tiempo entre salidas
consecutivas de la simulacion subyacente, y Nsteps = 25. Si bien el modelo SAG ajusta
razonablemente un amplio rango de estadisticas observacionales, éste no es el objetivo
ultimo de un modelo semianalitico de formacion de galaxias, si no el de investigar el
efecto de nuevos procesos (o distintos procesos) sobre las propiedades de las galaxias.
El presente trabajo de tesis se enfoca principalmente en investigar el impacto de diferen-
tes funciones iniciales de masa estelar, incluyendo en el analisis otro tipo de estadisticas
que incluyen propiedades fotométricas y quimicas de las poblaciones estelares.

En este capitulo se presentan las recetas incluidas en el cddigo SAG para modelar
cada proceso fisico involucrado en la formacion y evolucion de las galaxias, y mostrar
resultados de las calibraciones llevadas a cabo para realizar las investigaciones detalla-

das en los siguientes capitulos.

1. Tipos de galaxias y fusiones

De acuerdo al tratamiento tradicional hecho en modelos semianalficos, el mayor
subhalo de un grupo FOF alberga la galaxia central del grupo, y su posicion esta dada
por la de la particula mas ligada de ese subhalo. Las galaxias centrales de otros subhalos

menores contenidos en el grupo FOF son galaxias satélites con subhalo y nos referimos
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a ellas como galaxias tipo 1. Los subhalos de estas galaxias satélites se mantienen intac-
tos luego de caer en estructuras mayores. El tercer grupo de galaxias comprende a las
galaxias satélites huérfanas que provienen de la fusién de dos subhalos, donde la gala-
xia residente en el subhalo menor se vuelve satélite de la galaxia central residente en el
subhalo remanente; las mismas son denominadas galaxias satlites tipo 2. En el modelo
semianalitico, se supone una Orbita circular para estas galaxias satélites que han perdi-
do su subestructura, con una velocidad y distancia radial inicial dadas, respectivamente,
por la velocidad y radio viriales del subhalo remanente al que pertenecen. Estas galaxias
se fusionan con la galaxia central de su subhalo en una escala de tiempo definida por el

proceso de friccion dindmica (Binney & Tremaine 1987),

fle) Ver?
Tyo= ol 2] "Cle 3.1
o= S GinAMy G.1)

donde M,; es la masa del satélite orbitando a un radio 7. dentro de un halo isotérmo
de velocidad circular V¢, y o = 1,17. La funcion f(€) describe la dependencia con la
excentricidad de la orbita del satélite (Springel et al. 2001) y C = 0,43. Ln(A) es el lo-

garitmo Coulombiano.

Teniendo definidas estas tres clases de galaxias, se inicializa la poblacién con un
conjunto de galaxias centrales, una para cada subhalo, con masa de gas frio, masa este-
lar y luminosidad en cero. Las propiedades fisicas de estas galaxias evolucionan segiin
las recetas del codigo semianalitico que es combinado con la historia de fusiones de los
subhalos de materia oscura. Siguiendo este procedimiento de salida en salida de la simu-
lacion cosmoldgica subyacente, se obtiene la poblacion de galaxias a tiempo presente,
ademads de guardarse la informacién en épocas intermedias. Los procesos fisicos que se
modelan mediante el codigo semianalitico son: enfriamiento radiativo de gas caliente
transformacion de gas frio en estrellas, recalentamiento de gas frio por retroalimenta-
cion energética (feedback) de supernovas y AGN, decaimiento orbital de los satélites y
la consecuente fusion con las galaxias centrales, inestabilidades de disco, brotes estela-
res durante los eventos de fusion y de inestabilidades de disco, y evolucion quimica de

las distintas componentes baridnicas (gas caliente, gas frio y estrellas).
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2. Enfriamiento radiativo del gas caliente

El gas, a diferencia de la MO, es de naturaleza disipativa. Los HMO que son forma-
dos a partir de sobredensidades primordiales forman pozos de potencial y atraen en su
colapso al material barionico gaseoso que es calentado por los choques que se producen.
La cantidad de gas presente inicialmente es la fraccion baridnica cosmologica supuesta
en el conjunto de datos cosmoldgicos utilizados, calculada en funcién de la masa del

halo y se supone que tiene una distribucion de esfera isoterma,

Pe(r) = ——73- (3.2)

Los HMO crecen a medida que transcurre el tiempo en la simulacidon por acrecion
de halos mas pequefios y arrastra una fraccion de gas igual a la fraccion barionica. En
el modelo SAG, la masa de gas acretada es sumada al reservorio de gas caliente, ya que
se supone que es calentado por choques. Ademas, debe tenerse en cuenta la cantidad
de gas que se enfria y que luego da lugar a formacion estelar, y el crecimiento de los
agujeros negros, que son alimentados por material baridnico. Asi, el contenido de gas

caliente durante de la evolucién de la galaxia, se calcula en el modelo como:

NroF

Myt = fbMvir - Z (Mstellar ‘I’Mcold,i +MBH,i)- (3-3)
i=1

donde f;, es la fraccion barionica, Mi|iar la masa de la galaxia en estrellas, M;yq la masa
en gas frio y My la masa del agujero negro central de la galaxia. La masa virial esta da-
da por My, = 100H2R3ir /G. La suma se realiza para todos los subhalos contenidos en
el halo FOF, Nror. Es importante notar que esto representa el caso estandar del modelo,
en la que a las galaxias satélites (tipo 1 y tipo 2) no retienen su halo de gas caliente al
convertirse en satélites, sufriendo un proceso conocido como “estrangulacion”(Larson
et al., 1980; Balogh et al., 2000). Este proceso es una forma simplificada de tener en
cuenta los efectos de ambiente. En una version mejorada del cddigo esta condicion se
relaja y, si bien las galaxias satélites pueden perder gas caliente por desprendimiento por
efecto de mareas y de presion de barrido, queda disponible gas caliente en las galaxias
satélites, que se consume gradualmente a través de enfriamiento radiativo, tal como ocu-
rre en las galaxias centrales. Sin embargo, la version utilizada en el presente trabajo no

considera esta opcion, debido a que se encontraba en desarrollo durante la realizacién
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del mismo.

El gas caliente presente en los HMO llega a temperaturas superiores a T = 10*
°K, suficiente para ionizar el gas (White & Rees, 1978a). Los electrones libres generan
radiacién de frenado, o Brehmstrahlung. Esto, sumado a recombinaciones y emision de
lineas por colisiones, produce una tasa de enfriamiento A(7,Z)n.ny que depende tanto
de la temperatura como de la metalicidad del gas. Para estimar esta tasa, el modelo
SAG utiliza las potencias radiadas por elemento quimico publicadas por Foster et al.
(2012). La masa de gas frio se ve modificada en el tiempo como:

dMcool 2 dreeol

= ATy g, (3.4)

donde pg es la densidad del gas y o €l radio de enfriamiento, definido como el ra-
dio para el cual el tiempo de enfriamiento (dado por el cociente entre el contenido de
energia térmica especifica del gas y la tasa de enfriamiento por unidad de volumen) es
igual al tiempo en que el halo es capaz de enfriarse quasi-estaticamente; este ultimo es

aproximado por el tiempo dinamico del halo, Ry /Vyir-

3. Formacion Estelar

El gas frio disponible en las galaxias a partir del enfriamiento radiativo es consumido
a través del proceso de formacion estelar. Se supone que el momento angular en la
disipacion se conserva, formando un disco en el que se produce la formacion estelar

seglin una tasa dada por:
dM* Meorg — Mcold,crit

= 3.5
dt tdyn ) ( )
con V. 3R
Mg oric = 3.8 x 10° vir disc ) M 3.6
cold,crit ,0 X (200 km s—! 10kpC oF ( )

donde t4yn = Vyir /3Rgisc es el tiempo dindmico de la galaxia, Vi, la velocidad circular
en el radio virial, y Rgjsc la longitud de escala de un disco exponencial con el cual se
representa la distribucion de masa del disco (Tecce et al., 2010). Si la masa de gas frio
excede Mcold crit, ocurre la formacion estelar, siguiendo a Croton et al. (2006). Nos refe-

rimos a este modo de formacion estelar en el disco como modo quiescent de formacion
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estelar.

4. Formacion de discos

El modelo SAG considera la formacion de discos galacticos mediante un calculo de-
tallado que involucra el parametro de spin A (Peebles, 1969) y sigue los lineamientos
generales planteados por Mo et al. (1998). La masa del disco resulta una fraccion de
la masa del halo anfitrién, el momento angular del disco es una fraccion del momento
angular del halo, el disco es una estructura delgada en equilibrio de rotacion con un
perfil de densidad exponencial. S6lo aquellos sistemas dinamicamente estables pueden
corresponder a discos galacticos reales. Basandose en estas suposiciones, se generaron
tablas con los valores del radio de escala correspondientes a distintos valores de con-
centraciones de halo de MO, masas de bulbo, masas de disco y parametros de spin, a
las que se accede a través de interpolaciones a medida que corre el modelo, logrando
obtener radios de escala para cada galaxia en cada instante de la simulacion. Se refiere
al lector a Tecce et al. (2010) para mas detalles de esta aspecto particular del modelo y

de su implementacion en el codigo SAG.

5. Formacion de esferoides: bulbos y galaxias elipticas

Cuando ocurre una fusion de galaxias, se evalta el cociente de masas entre la ga-
laxia satélite y la galaxia central Mgt/ Mcen. Si Msat/Meen > 0,3, entonces la fusion es
considerada una fusion mayor. En este caso, todo el gas en la galaxia remanente es con-
sumido en un brote estelar contribuyendo a la formacién del bulbo, y el disco estelar
se relaja completamente y es transferido al bulbo. El desencadenamiento de un brote de
formacion estelar en una fusion menor (Mg,t/Mcen < 0,3) dependera de la fraccion de
gas frio presente en el disco de la galaxia central, tal cual se implementd en Lagos et al.
(2008a) siguiendo el trabajo de Malbon et al. (2007). Si el cociente entre el gas frio y la
masa de disco de la galaxia central, Mcold cen/Mdisc.cen, €8 Mayor que un parametro fijo
Jfourst = 0,6, entonces la perturbacion introducida por el satélite que se fusiona conduce
todo el gas frio de ambas galaxias hacia la componente bulbo, donde es consumido en

un brote de formacion estelar; el disco estelar de cada galaxia es transferido al bulbo de
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la galaxia remanente. Sin embargo, si la galaxia satélite es mucho menos masiva que la
central, (Mgat/Mcen < 0.05), no ocurre ningun brote. En fusiones menores, solo las es-
trellas de los satélites en fusion son transferidas a la componente de bulbo de la galaxia

central.

El otro canal que contribuye a la formacion de la componente de bulbo es la ines-
tabilidad de disco global. Algunas configuraciones de discos galacticos no permanecen
estables con el tiempo. Cuando un disco galactico es lo suficientemente masivo como
para que su propia fuerza de gravedad sea dominante, el disco se vuelve inestable. Esta
condicion es expresada en el modelo a través del criterio de Efstathiou-Lake-Negroponte
(Efstathiou et al., 1982), que dice que la estabilidad a la formacién de una barra se pierde

cuando
Vdisc

&=
(GMdisc /Rdisc)

donde My es la masa del disco (gas frio mas estrellas), Rgisc es el radio de escala del

1/2 < Ethresh (37)

disco, y Vyisc es la velocidad circular del disco. Para expresar la ultima cantidad, usa-
mos la velocidad a la cual la curva de rotacion se vuelve plana, la cual aproximamos
con la velocidad calculada a ~ 3 Rgisc (ver Tecce et al. (2010) o Seccion 4 para deta-
lles concernientes a formacion de discos en el modelo SAG). El parametro libre €gyesh
tiene valores cercanos a la unidad; en nuestro modelo, adoptamos €gresh = 1. Conside-
ramos un parametro libre adicional que tiene en cuenta la influencia de las galaxias que
cumplen el rol de perturbar y provocar efectivamente la inestabilidad de disco; esto es
modelado calculando la separacion media entre galaxias en un grupo FOF. Cuando la
separacion media es menor que fpert Risc, Siendo fpert un parametro libre, consideramos
que una galaxia vecina perturba el disco inestable. Como consecuencia de esto, todas las
estrellas y el gas frio en ese disco inestable son transferidas a la componente de bulbo,

y todo el gas presente es consumido en un brote estelar.

La clasificacion morfologica de galaxias generadas por el modelo esta basada en el
cociente entre la luminosidad en la banda-» del bulbo y la total, B/T. Las galaxias elipti-
cas son aquéllas caracterizadas por un cociente B/T > (B/T),eq» donde el pardmetro
(B/T)presn Puede adoptar valores en el intervalo ~ 0,7 — 0,85. Asi, la formacion de
galaxias elipticas esta directamente conectada con la formacion de bulbos, la cual en

SAG ocurre a través de inestabilidades de disco globales y los dos tipos de fusiones de
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galaxias mencionados.

6. Retroalimentacion por supernovas

La formacion de estrellas provocada por el enfriamiento del gas genera que una
parte de ese gas vuelva a ser recalentado. Esto ocurre porque la fraccion de estrellas que
terminan sus vidas como SN de colapso de nuicleo, de masa inicial mayor a 8M;, como
las SNII o tipo Ib/c, inyectan energia en el medio a partir de su explosion. La cantidad
de gas frio recalentado producido por un evento de formacion estelar que genera una
poblacioén estelar de masa AM, es:

A-}Mreheated = AM* (3 8)

—_ 8 —_—
2

3 Vvir

donde E = 10°' ergs ™! es la energia liberada por una SN, y 17 es el niimero de SNs que

depende de la funcién IMF adoptada, y se estima como

B Jg ¢ (m)m dm
T olmydm

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

(3.9)

IMF de Salpeter, por ejemplo, y varia de acuerdo a la pendiente adoptada por una IMF
variable. A partir de este trabajo de tesis se modifico en el modelo SAG el tratamiento
de retroalimentacion para el caso de los bulbos y los discos, que se tratan ahora como
componentes separadas. La eficiencia € de la ec. 3.8 corresponde a estrellas nacidas
en el disco. Un nuevo parametro es introducido para regular la retroalimentacion en el
bulbo, al cual nos referimos como &yjge. En ambos casos la cantidad de masa recalen-
tada esta dada por la ecuacion 3.8, pero con diferentes valores de eficiencia segun la

calibracion adoptada.

7. Retroalimentacion por nucleos de galaxias activos

Existe una estrecha relacion entre los nucleos de galaxias activos (AGN, por las
siglas en inglés de Active Galactic Nuclei ) y la evolucion de las galaxias en las que

habitan. Una correlacion tipica que se evidencia es aquella entre la masa del agujero
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negro central, y la masa del bulbo (Haring & Rix, 2004) . Los jets producidos por AGN
son capaces de transportar grandes cantidades de energia al gas que rodea a la galaxia,
regulando en gran medida la cantidad de gas que se enfria y disminuyendo la formacion
estelar de la galaxia que los alberga. En general, esto ocurre para las galaxias mas ma-
sivas (Lagos et al., 2008b, LCP08). En el modelo SAG, el crecimiento del agujero negro
tiene lugar a través de dos mecanismos diferentes. Por un lado, la caida de gas hacia el
centro galactico por eventos de fusion o inestabilidad de disco hace crecer al agujero
negro. Este modo de crecimiento es llamado modo quasar y la masa de gas acretada por
el AGN estéa dada por:

My Mcold,sat + Mcold,cen
Meen (14280 km s=1/V;)?

AMgy = fBH (3.10)

donde fgy es la fraccion de gas frio del remanente de la fusion, M, y Mot son las
masas de la galaxia central y satélite que se fusionan, y Mcoid.cen Y Mcoldsat SUS CO-
rrespondientes masas de gas frio. Cuando se trata de una inestabilidad de disco, s6lo
esta involucrado el gas frio de la galaxia inestable. En segundo lugar, los agujeros ne-
gros crecen por la acrecion de gas caliente durante la fase de enfriamiento del gas que

ocurre en las galaxias centrales como:

dMBH MBH fhot ( VVir )2 (3 11)

=K _
dt AGNT08M,, 0,1 \ 200 km s~
donde fhot = Mhot/Myir- El parametro libre kagN es la eficiencia de la acrecion. Este
modo de crecimiento es conocido como el modo de radio. Para mayor detalle de esta

implementacion en el modelo SAG se refiere al lector a Lagos et al. (2008b).

8. Incorporaciones al modelo

La investigacion desarrollada en el trabajo de tesis requiri6 la incorporacion de rece-
tas nuevas en el modelado semianalitico. Las nuevas implementaciones, como los brotes
estelares extendidos o una nueva funcion inicial de masa estelar variable, resultan nece-
sarias para estudiar de manera mas consistente los procesos fisicos involucrados en el
enriquecimiento quimico de las galaxias. En esta seccion se describe la implementacion

de estas modificaciones y de algunos aspectos ya incorporados previamente, pero que
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necesitan ser explicados en detalle para una mejor comprension de los resultados.

8.1. Modelado quimico, nuevos yields

La componente gaseosa primordial en el modelo tiene una abundancia inicial de
76% de hidrogeno y 24 % de helio, siguiendo los valores estandar de la nucleosinte-
sis primordial y obviando el litio, ya que no es individualizado en el modelado. En
nuestro modelo de enriquecimiento quimico, seguimos la produccion de diez elementos
quimicos (H, 4He, 2, 14N, 160, 20Ne, 24Mg, 285 323, 4OCa) generados por estrellas
en diferentes intervalos de masa, desde estrellas de masa baja e intermedia a estrellas
quasi-masivas y masivas. La version del modelo SAG utilizada para el estudio del pre-
sente trabajo estd caracterizada por un nuevo conjunto de yields estelares. Usamos la
mejor combinacion de yields comunicada por Romano et al. (2010), seleccionada para
estar en acuerdo con un gran nimero de restricciones observacionales conocidas para la
Via Lactea. Para estrellas de masa baja e intermedia, en el intervalo de masa 1 — 8Mg,),
usamos los yields de Karakas (2010). Para la pérdida de masa de estrellas pre-supernova
(He and CNO elements), usamos los yields calculados por el grupo de Génova (Hirschi
et al., 2005), y para los yields de nucleosintesis explosiva debido a SN II, usamos los
resultados de Kobayashi et al. (2006). En todos los casos adoptamos la masa eyectada
total de modelos de estrellas con metalicidad solar, para los cuales la composicion so-
lar se supone que es Z., = 0,02, y las abundancias iniciales son tomadas de Anders &
Grevesse (1989).

Las eyecciones de SN Ia también son incluidas. Estas estan caracterizadas por una
alta produccion de hierro, de alrededor de ~ 0,6 M. Consideramos las recetas de nu-
cleosintesis del modelo W7 actualizado por Iwamoto et al. (1999). Las tasas de SNIa
son estimadas usando el modelo de degeneracion simple, en el cual una SNIa ocurre por
deflagracion del carbono en enanas blancas de C-O, en sistemas binarios cuyas compo-
nentes tienen masas entre 0,8 y 8My (Greggio & Renzini, 1983); implementamos el
formalismo presentado por Lia et al. (2002) (ver su seccion 4.2.2). La fraccion de estos
sistemas binarios, 4y, €s uno de los parametros libres de SAG. Tomamos en cuenta la
escala de tiempo de retorno de pérdida de masa y eyecciones de todas las fuentes consi-
deradas. Para este proposito, usamos los tiempos de vida estelares dados por Padovani &

Matteucci (1993), que usa resultados de Matteucci & Greggio (1986) para masas sobre
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6,6 M, y de Renzini & Buzzoni (1986) para masas por debajo de este limite. Este aspec-
to se vuelve especialmente relevante para este trabajo debido a los diferentes tiempos
de retardo que caracterizan a diferentes tipos de SN, los cuales afectan a la abundancia
relativa de elementos o relativa al hierro, tema central en los capitulos siguientes. Para
una descripcion detallada de la implementacion en SAG del enriquecimiento quimico de

las diferentes componentes barionicas, referimos al lector a Cora (2006).

8.2. Una nueva teoria de IMF Variable

La IMF estelar tiene un gran impacto en el enriquecimiento quimico de las galaxias,
ya que define la cantidad de estrellas formadas en cada intervalo de masa para cada
evento de formacion estelar y, consecuentemente, impacta en la cantidad de metales
devueltos al medio interestelar, donde nuevas estrellas seran formadas eventualmente.
La IMF también determina el numero de SNII involucradas en la estimacion de la masa
recalentada que es transferida de la fase fria a la fase caliente durante el proceso de
retroalimentacion de SN. Hoy en dia existe algiin grado de consenso en que en una
poblacidn estelar simple la pendiente de la IMF para masas estelares mayores que 1 Mg,
no es estrictamente diferente de la IMF de Salpeter (o = 1 +x = 2,35); estrellas con
masas por encima de 1 Mg, son las mayores contribuyentes al enriquecimiento quimico
(Chiosi et al., 1998). Varios intentos se han realizado para medir esta importante funcién
de distribucion en la vecindad solar (Salpeter, 1955; Chabrier, 2003) o directamente en
cumulos estelares (Kroupa, 2001; Kroupa & Boily, 2002). Esta ultima esta representada

por una IMF tipo ley de potencias multi-componente dado por

( -0
k/<r1}1n_H ,Migw < m/Mz < my
(ﬂ) ymy < m/Me < my,
Eim)=kq 2" oy ;| (3.12)
(ﬁ) (mﬂo) ymo < m/Me <mi,
moy o my —0 m -3
. (@) (m_o) <m_1> ymy < m/Mg < Mimax,

con mjgy = 0,01, myy = 0,08, my = 0,5 y m; = 1,0, y exponentes ap = 0,3, a; = 1,3,
o = o3 = 2,35 . La constante de normalizacioén k& contiene la normalizacion elegida

para la IMF (por ejemplo, en funcion de la masa total del sistema). Notar que las enanas
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marrones son una poblacidn separada y contribuyen algo asi como el 1.5 por ciento de
la masa s6lamente. Por eso, es necesario un factor de normalizacion diferente, &, en la
IMF (k' ~ 1/3, Thies & Kroupa, 2007, 2008).

En el caso de sistemas estelares con poblaciones estelares compuestas, otros aspec-
tos deben ser considerados. Una IMF de toda la galaxia puede ser representada por una
funcion inicial de masa integrada galactica (IGIMF, por sus siglas en inglés), propuesta
por Kroupa & Weidner (2003), cuya teoria fue desarrollada en la ultima década (ver
Kroupa et al., 2013, para un articulo de revision). Este formalismo establece que la
formacion estelar se lleva a cabo exclusivamente en cumulos estelares (Lada & Lada,
2003). De esta manera, las poblaciones estelares de cada galaxia estan compuestas por
estrellas en cimulos estelares sobrevivientes y disueltos. Dentro de cada cimulo estelar,
las estrellas se forman con la IMF estelar dada por la ec. 3.12. Los camulos estelares
inmersos en la galaxia también siguen una distribucion inicial de masas de la forma
Eecl (M) dMeg) o< Me_cf dM,., donde M, es la masa del cimulo inmerso. Ademas, la
estrella mas masiva en un cumulo, mpy,yx, €sta relacionada de una manera no-trivial con
la masa del cumulo(Weidner et al., 2013); la masa de la estrella mas masiva es mayor
en cimulos mas masivos. Inclusive, las observaciones indican que mayores tasas de for-
macion estelar (SFR, por sus siglas en inglés) llevan a la formacién de cimulos mas
brillantes (Larsen, 2002). Weidner et al. (2004) encuentran que esta correlacion empiri-
ca se puede transformar en una relacion entre la SFR de la galaxia y la masa maxima de
cumulo inmerso de la forma:

MAX(SFR) = 8,5 x 10°SFR" M. (3.13)

La IGIMF es la suma de todas las estrellas recién nacidas en todos los cumulos
estelares considerando los ingredientes arriba mencionados, esto es,

max(SFR(t))
ecl

SIGIME (m, 1) = /Mmm & (m < Mipax (M) Gect (Mect) dMecl, (3.14)

ecl

donde &(m < myae(m,,)) €s la IMF estelar dada por la ec. 3.12, y in define la ma-

ec ecl
sa minima de cumulo que puede ser formada en una galaxia, la cual es un parametro

libre del modelo de IGIMF. Ahora, para esta formulacion de la IGIMF, se supone que
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la formacion estelar en todos los cimulos estelares a toda época es producida con una
IMF canonica. Sin embargo, las condiciones de formacion estelar violenta pueden con-
ducir a efectos de amontonamiento en cimulos estelares masivos (Elmegreen, 2004;
Shadmehri, 2004), y la formacion de estrellas masivas puede ser favorecida bajo tales
condiciones, dado que el limite de baja masa de formacidn estelar seria mas alto. Si-
guiendo el trabajo preliminar de Marks et al. (2012), Weidner et al. (2011, WKP11 de
aqui en mas) consideran que, para cimulos inmersos con M < 2 x 10° M, la pendien-
te de la IMF candnica (eq. 3.12) para estrellas mas masivas que 1,3Mg es o3 = 2,35.
Para masas de cimulo mayores, la dependencia de la pendiente de la IMF estelar para

estrellas en este intervalo de masas estd dada por

03(Mee)) = —1,67 x logy (1(2)\64—;[1@) +1,05. (3.15)
El efecto de esta suposicion en la IGIMF es analizado en WKP11. El extremo de altas
masas de la IGIMF es, en general, mas empinado que la IMF estelar, ya que la forma-
cion de estrellas de baja masa resulta favorecida. Sin embargo, si uno incluye el efecto
de amontonamiento en cumulos masivos, como hemos visto, la pendiente de la IMF
canodnica para estrellas masivas se puede volver mas top-heavy (es decir, ms plana a
altas masas) que la IMF de Salpeter para estos cuimulos. Cuando ocurre un evento tipo
brote estelar con alta SFR en una galaxia, la formacién de cumulos masivos se ve favo-
recida y la formacion de estrellas masivas es fuertemente aumentada, de manera que la
IMF se puede volver también mas fop-heavy (con mas estrellas a masas estelares altas,
es decir, mas plana) que Salpeter para estrellas de alta masa. Esta formulacion ampliada
es llamada: top heavy IGIMF (TH-IGIMF; WKP11). La pendiente de esta TH-IGIMF
por sobre 1,3 M, puede entonces ser calculada por ajustes de minimos cuadrados. Asi,
la TH-IGIMF puede ser traducida a una ley de potencias de una forma similar a la IMF
estelar canonica usada para derivar la IGIMF, pero con un exponente oty para estrellas

de alta masa que depende de la SFR, esto es,

(,Zn—H> ,my < Mﬂo < my,
m —0 — 0 m
Stu(m) =k (ﬁ) ( ) mo < = <m, (3.16)

m
m
—ap ] —QTH
L my m _m_
(mH) <m0> (m1> ymyp < M < Mmax-
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donde my = 0,1, my=0,5y m; = 1,3.

Luego de haber introducido los aspectos basicos de la teoria de la TH-IGIMF, des-
cribiremos la manera en la cual es implementada en SAG. Para cada evento de forma-
cion estelar, producido ya sea en modo quiescent o en brote estelar, le asignamos la
TH-IGIMF dada por la ec. 3.16, de acuerdo a la correspondiente SFR. Es importante
notar que, en nuestro modelo, consideramos my = 0,1 M, para el limite inferior en la
TH-IGIMEF, que es el limite adoptado en nuestra implementacion quimica. Considera-
mos funciones de masa de cumulos inmersos caracterizadas por valores distintos del
exponente f3, y diferentes masas minimas de cumulo inmerso M™". Exploramos aque-

ecl

llos casos caracterizados por (i) f =2 y MMM = 5Mg, (i) f = 2,1 y MI" = 5M,, y

ecl —
(i) =2y ec}n = 100M,. El modelo considera pequefias variaciones de /og(SFR)
de manera que la pendiente de la TH-IGIMF esté bineada en pasos de 0,05. Es im-
portante mencionar que algunas asociaciones estelares con masas tan bajas como 5Mg
son encontradas en la galaxia (e.g. Taurus-Auriga star-forming regions, Kirk & Myers,

2011), favoreciendo asi el valor mas bajo de Mgc‘i“ considerado aqui. Por eso, al menos

in

en condiciones de formacion estelar quiescent, la Mg

estd apoyada observacionalmen-
te. No obstante, esta restriccion observacional podria no ser valida en condiciones mas

extremas de formacion estelar.

La Fig. 3.1 muestra la pendiente orrg como funcion de la SFR para diferentes valores
de
que la pendiente de la IMF de Salpeter (caracterizada por un valor fijo de @ = 2,35 para

ec{n y B. Queda claro de este grafico que la pendiente ary de la TH-IGIMF es mayor
toda SFR) en regimenes de menor formacion estelar. Los valores de SFR a los cuales
la TH-IGIMF se vuelven mas top heavy que Salpeter dependen del valor de 8 y Mgé{“,

siendo del orden de 1,10 y 1000 My yr—! para f =2 y MMM = [00Mg, B =2y
M™" = 5Mg, y B =2,1 y MM = 5M,, respectivamente.

ecl ecl

Durante periodos de alta actividad de formacion estelar, la formacion de estrellas
masivas es favorecida. Para SFRs mas altas, el nimero de estrellas de alta masa en una
TH-IGIMF se vuelve mayor que en una IMF de Salpeter, con la correspondiente reduc-
cion del numero de estrellas de baja masa requeridas por la normalizacion de la IMF.
Este aspecto es crucial para entender la construccion de la relacidn entre el cociente de
abundancias [o¢/Fe| y la masa estelar de galaxias elipticas, como veremos en el Capitulo
4.
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Figura 3.1: Dependencia de la pendiente de la TH-IGIMF (o) con la SFR para dife-
rentes masas minimas de cumulo inmerso y pendiente de la funcion de masa de camulos
inmersos: (i) B =2, M™" = SMg, (linea solida), (ii) B = 2,1, M™" = 5Mg, (linea de ra-

ecl ecl

yas y puntos), and (iii) B = 2, M™i" = 100M, (linea a rayas).

ecl —

9. Brotes extendidos en SAG

En versiones previas del modelo, la formacion de estrellas en el bulbo ocurre a par-

tir de brotes estelares que consumen el gas frio disponible en un paso tnico?

, es decir,
en forma instantanea. Ahora consideramos que los brotes estelares estan caracterizados
por una escala de tiempo dada, durante la cual el gas frio llevado al centro galéctico es
consumido gradualmente en varios pasos. Asi, este gas frio tiene la posibilidad de ser
progresivamente contaminado por las estrellas formadas en el bulbo. De esta manera, el
cociente de abundancias de [ot/Fe] de generaciones sucesivas de estrellas en el bulbo no
queda s6lo determinado por las abundancias del gas frio del disco al momento preciso
en el cual un brote estelar es desencadenado, sino que también es modificado por la con-
tribucidn relativa de diferentes tipos de SNs que logran contaminar el medio interestelar
o no, dependiendo de la relacion entre la escala de tiempo de la duracion del brote y
el tiempo de vida de los progenitores de SNs. El gas frio que eventualmente serd con-

vertido en estrellas del bulbo es denominado como gas frio del bulbo, con el objetivo

%Las ecuaciones diferenciales en SAG son integradas en pasos de tiempo de igual tamafio usados para
subdividir los intervalos entre las salidas de las simulaciones de materia oscura.
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de diferenciarlo del gas frio del disco. La cantidad de gas frio del bulbo disponible nos
permite realizar una primera estimacion de la masa en estrellas que va a ser formada en
el bulbo. Entonces, calculamos la escala de tiempo en la cual éstas se formarian, que
es determinada como el tiempo dinamico considerado en la formacidn estelar quiescent
como primera aproximacion. Esto es, aquel definido como el cociente entre el radio de
escala del perfil exponencial que caracteriza al disco galactico y su velocidad circular.
Esta eleccion parece razonable, ya que un brote normalmente ocurre conducido a través
de una barra inmersa en el disco galactico. Asi, del cociente de la masa de gas frio del
bulbo y la escala de tiempo estimada para la duracion del brote estelar, conocemos la
masa en estrellas que sera formada en cada paso de tiempo. Por simplicidad, la forma-
cion estelar a partir de brotes extendidos ocurre a una tasa constante. Otros trabajos en
la literatura que han tenido en cuenta las escalas de tiempo de los brotes, consideran que
la tasa de formacion estelar durante un brote decae exponencialmente con el tiempo lue-
go de que el brote es disparado (Granato et al., 2000; Lacey et al., 2008). Justificamos
nuestra suposicion considerando que la barra formada durante la inestabilidad, acciona-
da tanto por una fusidon galactica o una inestabilidad de disco, favorece la alimentacion
gradual del reservorio de gas frio del bulbo por el gas frio del disco que esta siendo
conducido hacia el centro galactico (e.g. Kormendy & Kennicutt, 2004), manteniendo
constantes las condiciones que dan lugar a la formacion estelar. Notar que la presencia
de una barra durante el proceso de formacion del bulbo estd s6lamente implicita en la
suposicion de la tasa de formacion estelar constante durante los brotes de formacion.
Modelar la formacién de las barras no es una tarea facil (see Kormendy & Kennicutt,
2004; Athanassoula, 2013), y estd mas alla del alcance de esta tesis. En el capitulo 4 se
realiza un analis detallado del efecto de la implementacién de los brotes extendidos en

el enriquecimiento quimico de las galaxias elipticas.

10. Propiedades Espectro-Fotométricas con la TH-IGIMF

El modelo semianalitico SAG calcula las propiedades fisicas de las galaxias. Las
salidas del modelo incluyen las masas estelares de las galaxias y sus componentes la
masa de gas frio y caliente, y las respectivas masas en elementos quimicos, por nom-
brar algunos ejemplos. Con el objetivo de poder comparar las salidas del modelo con

cantidades observadas, el modelo incluye el célculo de luminosidad y magnitudes inte-
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gradas de las galaxias en diferentes bandas fotométricas. Las magnitudes son calculadas
a partir de modelos de sintesis de poblaciones que dependen de la metalicidad inicial del
gas del cual se forman las estrellas y de la IMF. Usando estos modelos se puede cono-
cer como contribuye una poblacion estelar (normalizada por su masa) a la distribucion
espectral de energia. Cada vez que se forman estrellas en el modelo, dada una IMF y
una tabla adecuada de tiempos de vida estelar, se calcula la proporcion emitida en cada
banda desde el instante de formacion hasta el final de la vida de esas estrellas, y luego se
integra sobre todas las poblaciones formadas. SAG calcula de esta manera magnitudes
absolutas en las bandas U, B, V, K, R, I del sistema de Johnson-Cousins (Bessell, 1990)
y las bandas u, g, r, 1 y z del SDSS (Fukugita et al., 1996).

Los modelos de sintesis de poblaciones utilizados corresponden a los modelos de
Bruzual & Charlot (2003) y Bruzual (2007). Como estos modelos tienen una dependen-
cia explicita con la IMF adoptada, fueron generados en conjunto con Gustavo Bruzual,
para todas las pendientes posibles de la TH-IGIMF de interés en este trabajo. Los mo-
delos sin publicar de 2007 incluyen la receta final de Marigo & Girardi (2007) y Marigo
et al. (2008) para la evolucion de estrellas de pulsaciones térmicas de la rama asintotica
de las gigantes (TP-AGB por sus siglas en inglés). Esto produce colores en el IR-cercano
significativamente mas rojos, menores edades y masas mas bajas para poblaciones este-
lares jovenes y de edades intermedias, que sus contrapartes en 2003; ver Bruzual (2007)

para mas detalles.

El panorama no esta completo si no se incluye la atenuacion por polvo. Los granos
de polvo presentes en el medio intestelar de las galaxias absorben la radiacion estelar
energética y vuelven a emitirla en frecuencias menos energéticas, enrojeciendo los co-
lores de las galaxias. El modelo SAG utiliza el modelo motivado observacionalmente y
presentado por Kauffmann et al. (1999). Ellos hacen uso de una correlacion observada
por Wang & Heckman (1996), quienes encontraron una vinculacién entre la luminosi-
dad de la galaxia y la profundida dptica del polvo en una galaxia de disco vista de frente.

La expresion en banda B de la correlacion toma la forma

Bx

75 = (0,8+£0,3) (LL—B) (3.17)

donde Lg es la luminosidad intrinseca y Lg, es la luminosidad observada de una galaxia

de magnitud Mg = —19,6 + Slog(h). Luego se utiliza el cociente 1) /75 para calcular la
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extincidn en otras bandas fotométricas, aplicando una curva de extincidon de la galaxia
dada por Cardelli et al. (1989). Sumado a esto se supone una dependencia de la atenua-
cion por polvo con el angulo de la visual, 6. El modelo SAG asigna de manera aleatoria
a cada galaxia el angulo de inclinacion. La extincion efectiva de la fuente expresada en

magnitudes resulta

(3.18)

1— _
4, = —2.5log ( exp(—1y sec 9)) .

T) sec O

11. Calibracion del modelo

El modelado semianalitico involucra el sintonizado de los pardmetros libres a través
de su calibracion frente a un conjunto de observaciones. Para este propdsito, usamos la
técnica de optimizacion de enjambres de particulas (Kennedy & Eberhart 1995) aplica-
da a nuestro modelo semianalitico SAG. La descripcion detallada del método esta dada
en Ruiz et al. (2014). Este procedimiento involucra la variacion de un conjunto selec-
cionado de parametros libres del modelo dentro de un dado intervalo de valores. Con
este método novedoso, podemos explorar un gran espacio de parametros y encontrar el
mejor maximo global de la superficie de probabilidades. Los pardmetros libres que son
sintonizados estan asociados al modelado de los principales procesos fisicos incluidos
en el cdodigo, desarrollados en las diferentes secciones de este capitulo. Estos son la
eficiencia de formacion estelar (o), la eficiencia de retroalimentacion de SN asociada
a la formacion estelar que ocurre en el disco (€) y en el bulbo (&pyige), los parametros
relacionados al crecimiento del agujero negro central supermasivo (fgp) y la eficiencia
de retroalimentacion de AGN (kagN), el parametro involucrado en el accionamiento de
las inestabilidades de disco (fpert), y la fraccion de estrellas binarias (Apiy ).

En el capitulo siguiente describimos los resultados de la aplicacion de este método
de calibracion a distintas variantes del modelo SAG, caracterizadas por distintas IMFs,
que dan lugar a distintas versiones del modelo que seran usados luego para llevar a cabo

el trabajo de investigacion propuesto.
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Capitulo 4

Downsizing quemo-arqueologico en un
universo jerarquico: impacto de una
funcion de masa inicial galactica

integrada

"I wished to find out whether a similar bright line could
be seen in the spectrum of sunlight as in the spectrum of
lamplight, and I found, with the telescope, instead of this,
an almost countless number of strong and feeble vertical
lines which, however, were darker than the other parts of

the spectrum, some appearing to be almost perfectly
black.’

-Joseph Von Fraunhofer, Gesammelte Schriften (1888).

1. Introduccion

Las propiedades quimicas impresas en las poblaciones estelares son caracteristicas
esenciales para comprender la formacion y evolucion de las galaxias. La abundancia de

elementos « relativa al hierro ha sido reconocida desde hace tiempo como un indicador
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de las escalas de tiempo de formacion de poblaciones estelares. Es un hecho bien co-
nocido que los elementos o son producidos por el proceso de captura de particulas o
exclusivamente en supernovas con colapso de nucleo (SN II) cuyos progenitores tienen
tiempos de vida de decenas de millones de afios (Myr, por sus siglas en inglés), mien-
tras que el hierro y los elementos cercanos al pico del hierro son principalmente yields
de supornovas tipo Ia (SN Ia), cuyos progenitores son de vida larga (0,5 — 3 Gyr, Greg-
gio, 2005). Dada una poblacion estelar compuesta con un exceso de elementos ¢ con
respecto al hierro se supone, por lo tanto, que se forma en un periodo corto de tiempo
(< 1 Gyr) (Matteucci, 1994), dado que la mayoria de las estrellas en el sistema se forma
antes de que el medio interestelar (ISM, por sus siglas en inglés) sea contaminado con
los yields de SN Ia. Los primeros trabajos de Tinsley (1976, 1979) ya consideraron a
este cociente de abundancias para explicar las escalas de tiempo de formacion de las es-
trellas del vecindario solar y el halo estelar de la Via Lactea. Este argumento también ha
sido considerado para explicar la tendencia observada entre las galaxias elipticas, en la
cual las elipticas mas masivas (con mayor dispersion de velocidad) tienen sistematica-
mente mayores cocientes entre elementos  y hierro (e.g. Worthey et al., 1992). Faber
(1973) observaron por primera vez que algunos rasgos de absorcidon en los espectros,
relacionados a la abundancia de magnesio, crecen monotonamente con el incremento
de la luminosidad. Desde aquel entonces, una gran cantidad de trabajo se ha realizado
midiendo las abundancias de elementos o para estudiar esta tendencia en todo tipo am-
bientes (e.g. Worthey et al., 1992; Trager et al., 2000; Kuntschner, 2000; Bernardi et al.,
2006; Sanchez-Blazquez et al., 2006; Spolaor et al., 2010, T10). En el contexto del pa-
radigma ACDM, la tendencia observada de [a/Fe| como funcion de la masa podria ser
considerada problematica. En este marco, el crecimiento de la estructura es jerarqui-
co. Los halos de DM se forman via colapso gravitatorio sin disipacion (White & Rees,
1978b) y crecen de menor a mayor tamafio, de manera que los halos de mayor tamafio
tardan mas tiempo en acretar su masa. Si consideramos que las galaxias se forman en
los centros de los halos de DM, a priori no se espera que las galaxias mas masivas ten-
gan abundancias de elementos « relativas al hierro mas altas. Sin embargo, la existencia
de procesos baridnicos como el enfriamiento del gas, la formacion estelar, el feedback
de SNs y de los nucleos galacticos activos pueden apartar la formacion de galaxias real
del ensamblado del halo de MO que la contiene. Este comportamiento “antijerarquico”,

usualmente llamado downsizing, se manifiesta de diferentes maneras en las galaxias. La
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masa caracteristica de las galaxias con niveles de formacion estelar alta, se incrementa
con el redshift (e.g. Cowie & Barger, 2008), la evolucion de las funciones de masa es-
telar parecen indicar que las galaxias menos masivas ensamblan su masa a tiempos mas
tardios (e.g. Pérez-Gonzélez et al., 2008), las galaxias mé4s masivas tienen poblaciones
estelares mas viejas que las menos masivas (e.g. Gallazzi et al., 2005). Fontanot et al.
(2009) clasifica las diferentes manifestaciones observacionales del downsizing sugirien-
do la posibilidad de que no todos estos fendmenos estén relacionados al mismo proceso
fisico subyacente. En particular, ellos acufiaron el término chemo-archaeological down-
sizing para referirse a la tendencia de cocientes de abundancia en relacion a la masa

mostrada por las galaxias elipticas.

La tension sefialada entre las observaciones y el paradigma jerarquico ha sido abor-
dada por diferentes grupos usando modelos analiticos y semianaliticos de formacion de
galaxias. Thomas (1999) fue el primero en modelar el enriquecimiento quimico de gala-
xias elipticas dentro del marco de la formacion galactica jerarquica, pero considerando
un modelo de caja cerrada para cada galaxia e ignorando la historia de fusiones de las
galaxias al usar historias de formacion estelar precalculadas. El autor falla en reproducir
la tendencia observada de [o/Fe| en funcion de la dispersion de velocidades. Nagashi-
ma et al. (2005) estudian el enriquecimiento en metales de galaxias elipticas usando un
modelo semianalitico con arboles de fusiones. Ellos encuentran que una funcion inicial
de masa mas top-heavy en brotes de formacion estelar es necesaria para reproducir el
cociente de abundancia [a /Fe| en elipticas con luminosidades L, (L, es la luminosidad
caracteristica en una funcion de Schechter en una banda dada), pero ninguno de sus
modelos reproduce la tendencia observada de este cociente con la dispersion de veloci-
dades. Pipino et al. (2009) se concentran en la relacion [ /Fe]-masa estelar en galaxias
elipticas incluyendo el enriquecimiento de SNs tipo Ia y II, y de estrellas de masa baja
e intermedia, como también los tiempos de retardo de explosion de SN Ia, en el mode-
lo semianalitico GalICs. Ellos encuentran un mejor acuerdo con la relacion [a/Fe|-o
observada cuando incluyen el feedback de AGN en sus modelos, aunque atin marginal.
Calura & Menci (2009) implementan un modelo quimico sobre historias de formacion
estelar extraidas de un modelo semianalitico y evaluan el impacto del feedback de AGN
y de una IMF variable ad-hoc, que se vuelve top-heavy en brotes estelares y encuentran
que ambos cambios son necesarios para obtener una pendiente en la relacion similar a la

observada. Este fue el primer intento de incluir una funcion inicial de masa variable en
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un modelo semianalitico para reproducir con éxito la tendencia observada en la relacion
[a/Fe]-masa en galaxias elipticas. Una suposicion similar sobre la IMF ha sido consi-
derada por Baugh et al. (2005) para explicar el nimero de cuentas de galaxias submi-
limétricas a alto redshift. Mas tarde, Calura & Menci (2011) mencionan la importancia
del harassment de galaxias satélites a alto redshift como un disparador de formacién
estelar en los progenitores de galaxias masivas que forman estrellas enriquecidas en ele-
mentos &, contribuyendo a construir la relacion. Arrigoni et al. (2010) también analizan
la relacion [o/Fe]-masa usando el modelo semianalitico de Somerville et al. (2008),
que incluye feedback de AGN, en el cual implementan un modelo de enriquecimiento
quimico que involucra yields de SN la y II, y los correspondientes tiempos de retardo
de las explosiones de SNIa. Ellos encuentran un buen acuerdo con las observaciones
combinando una pendiente plana para la IMF y una menor fraccion de sistemas binarios
que terminan sus vidas como SN Ia. Todos los resultados obtenidos de modelos semi-
analiticos de formacion y evolucion de galaxias sugieren que el argumento de escalas
de tiempo de formacion, que compara las escalas de tiempo de formacion estelar y la
eyeccion de metales por las SNs, podria ser insuficiente para explicar la construccion
de la relacion de [or/Fe]-masa estelar en galaxias de tipo temprano, apoyando la impor-
tancia del rol de la IMF. Estan siendo publicados numerosos trabajos que muestran la

necesidad de explorar funciones iniciales de masa alternativas y variables.

La IMF tiene consecuencias directas en la evolucion de las galaxias. Esta determina
el cociente de estrellas masivas sobre estrellas de masa baja e intermedia, imprimiendo
los cocientes de abundancias quimicas de las poblaciones estelares en galaxias (Luca-
tello et al., 2005; Kdppen et al., 2007), y estableciendo la cantidad de masa recalentada
depositada en el ISM por las explociones de SNs. También determina el cociente de
masa-luminosidad de las galaxias, dado que estrellas con diferente masa estelar inicial
contribuyen con muy distintas cantidades de luz a lo largo de sus vidas. En la ultima
década se ha desarrollado un formalismo para una IMF estelar para las galaxias como
un todo (ver Kroupa et al., 2013, o la subseccion 8.2 de esta tesis), donde la tasa de
formacion estelar (SFR) instantdnea de las galaxias determina la forma final de esta
IMF integrada. Recchi et al. (2009) evaltian la influencia de la IMF integrada galactica
(IGIMF, Kroupa & Weidner, 2003) sobre la relacion [a/Fe] — o implementando es-
ta nueva IMF en un modelo analitico de enriquecimiento quimico de galaxias. Ellos

encuentran que el efecto de downsizing (menor duracion de la formacion estelar en ga-



53 1 Introduccion

laxias mas grandes) debe estar presente para reproducir la tendencia observada, aunque
debe ser mas debil que aquella inferida por Thomas et al. (2005) en base a la relacion
[a/Fe]-o observacional. En su trabajo se adoptaron varias suposiciones simplificado-
ras. Ademas, no estudian el efecto de una version 7op-heavy de la IGIMF (TH-IGIMF)
(Weidner et al., 2011, 2013).

El objetivo de este capitulo es abordar la evolucién quimica de las galaxias elipticas
en el marco del paradigma ACDM, abordando el problema del enriquecimiento de ele-
mentos & en las mismas. Evaluamos el impacto de la nueva teoria de TH-IGIMF, nunca
considerada hasta ahora para este tema en particular. También estudiamos la influencia
de la TH-IGIMF en la funcién luminosidad y los cocientes masa-luminosidad (M/L)
de las galaxias elipticas, analizando la inclinacion del plano fundamental (M/L vs M).
Para este propdsito, usamos el modelo semianalitico SAG descripto en el Capitulo 3 que
reune los ingredientes mas relevantes de la evolucién quimica junto con la fisica invo-
lucrada en la formacioén y evolucion de las galaxias (Cora 2006; Lagos, Cora & Padilla
2008a; Tecce et al. 2010) y en el cual se implementaron los cambios referentes a los
brotes estelares extendidos y a la TH-IGIMF (Gargiulo et al., 2014).

Este capitulo se organiza de la siguiente manera. En la Seccion 2 detallamos la for-
ma en que se calculan las cantidades involucradas en la relacion [o/Fe]-masa estelar a
partir de los datos dados por el modelo. En las Seccion 3 mostramos los resultados de
la calibracion del modelo con la IMF universal de Salpeter considerando dos conjuntos
de restricciones observacionales, permitiéndonos definir el conjunto a usar para calibrar
el modelo con diferentes variantes de la TH-IGIMEF, es decir, con diferentes parametros
de la teoria. En la Seccion 4, analizamos el impacto de la TH-IGIMF en el desarrollo
de la relacion [o/Fe]-masa estelar. En la Seccion 5 investigamos el efecto de los brotes
extendidos y tiempos de retardo de SNs. Luego, discutimos la influencia de las escalas
de tiempo involucradas en el modelado de la formacidn de galaxias elipticas en la Sec-
cion 6. En la Seccion 7, mencionamos investigaciones previas en el campo, poniendo en

contexto nuestros resultados. Presentamos las conclusiones en el Capitulo 6 de la tesis.
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2. Construccion de la relacion [ /Fe]-masa estelar

El objetivo de este capitulo es identificar los aspectos principales involucrados en la
construccion de la relacion [ /Fe]-masa estelar de galaxias elipticas. Nuestro modelo
semianalitico provee la informacion necesaria para construir esta relacion. Clasificamos
una galaxia como de tipo temprano si el bulbo galactico representa mas del 80 por
ciento de la masa baridnica total de la galaxia, esto es, adoptamos (B/T)resh = 0,8. (ver
subseccion 5). Con este criterio, estimamos la fraccion de galaxias de tipo temprano y
tardio. Las galaxias sin bulbo son consideradas como irregulares.

Una vez seleccionada la poblacion de galaxias de tipo temprano en el modelo, esti-
mamos el cociente de abundancias [ /Fe] de su componente estelar. Siguiendo a Geis-

ler et al. (2007), definimos el cociente de abundancias [o/Fe| como

1
[a/Fe| =

O\ |

6
Z a/Fe];, 4.1)

donde [a/Fel; denota el logaritmo del cociente de abundancia respecto al hierro de ca-
da uno de los seis elementos-¢¢ disponibles en nuestra implementacion quimica. (160,
20N, 24Mg, 28gj, 328, 40Ca). Buscando comparar con los datos observacionales consi-
derados, referimos los cocientes de abundancia de galaxias en el modelo a las abundan-

cias solares de Grevesse et al. (1996) como en T10 y Arrigoni et al. (2010).

3. Calibraciones

En la Seccion 11 del Capitulo 3 introdujimos el método de calibracion utilizado
para sintonizar los parametros libres del modelo semianalitico SAG. En esta seccion
presentamos los conjuntos de restricciones observacionales utilizados y los resultados

de las calibraciones para los distintos modelos probados.

3.1. Restricciones observacionales

Evaluamos el comportamiento del modelo considerando dos conjuntos distintos de
restricciones observacionales para calibrar los parametros libres. El primer conjunto

involucra la luminosidad a z = 0 en la banda-r (LF en banda-r), la relacion entre la
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masa del agujero negro supermasivo y la masa del bulbo (relacion BHB, por sus siglas
en inglés) y la evolucidn con el redshift de las tasas de SNs la y SNs II. El segundo
conjunto también incluye la relacion [o/Fe|-masa estelar en galaxias elipticas. La LF
es una restriccion fundamental para modelos semianaliticos de formacion de galaxias,
ya que refleja la influencia de la formacién estelar y los procesos de retroalimentacion
energética. El extremo poco brillante de la LF est4 asociado principalmente a la retroali-
mentacion de SNs. Este aspecto es relevante para nuestro trabajo, porque las diferentes
IMFs contribuyen con diferentes numeros de SNs I, siendo pocas (muchas) para IMFs
con valores grandes (bajos) en sus pendientes, y los parametros de eficiencia de retroali-
mentacion, € y &yyge deben estar debidamente sintonizados para producir resultados que
no subestimen (sobrestimen) el efecto mencionado. Por otro lado, el quiebre en la LF
de las galaxias y la caida en el extremo mas brillante esta determinado principalmente
por la retroalimentacion de AGN. Se cree que este proceso es responsable del apantalla-
miento de la formacién estelar en galaxias masivas, contribuyendo al comportamiento
de downsizing de las galaxias. La retroalimentacion de AGN también es restringido a
través de la relacion BHB, ya que el agujero negro central supermasivo es el responsa-
ble de este proceso. Restringiendo la masa en bulbos en galaxias a través de la relacion

BHB ayuda también a obtener una mezcla adecuada de morfologias en las galaxias.

La evolucion de las tasas de SNs Ia y II son particularmente importantes en este estu-
dio, dado que el numero de diferentes tipos de SNs y sus correspondientes yields tienen
un impacto directo en el cociente de abundancias [a/Fe| de las estrellas. La evolucion
de la tasa de SNs II no solo determina la cantidad de elementos & producidos a lo largo
del tiempo de vida de las galaxias, sino que constituye un diagnostico alternativo de la
evolucion de la SFR, como consecuencia de la corta vida de los progenitores de SNs
II. Reproducir la SFR observada es una condicion requerida para cualquiera de nuestros
modelos, pero es particularmente relevante para aquéllos que involucran una TH-IGIMF
por la dependencia que existe en su pendiente con la SFR. De hecho, la pendiente de
la TH-IGIMF determina el nimero de SNs II y, consecuentemente, la retroalimenta-
cion que contribuye a regular el proceso de formacion estelar. Uno de los parametros de
calibracion, Ay, regula la cantidad de sistemas binarios que explotan como SNs Ia, y
por lo tanto, la cantidad de hierro reciclado en el ISM que estara disponible durante la
formacion de futuras generaciones de estrellas. Asi, es crucial restringir su valor para

evitar realizar conclusiones erroneas con respecto al cociente de abundancias [a/Fe| en



CAPITULO 4. DOWNSIZING QUEMO-ARQUEOLOGICO 56

estrellas. Vamos a retomar el analisis de las escalas de tiempo de las SNs y el impacto
del parametro Ap;, en las escalas de tiempo de retardo (de explosion de SNs Ia) en la

Seccién 5.2.

Los datos observacionales que usamos para ambos conjuntos de restricciones son
la LF en la banda-r de Blanton et al. (2005), la relacion BHB dada por Héring & Rix
(2004) y Sani et al. (2010), y la compilacion de tasas de SNs Ia y SNs II dada por
Melinder et al. (2012). En el segundo conjunto de restricciones también consideramos
el cociente de abundancias [0 /Fe| en funcion de la masa presentado en Thomas et al.
(2010, T10 de aqui en mas). Ellos analizan una submuestra obtenida de la liberacion de
datos 4 del Sloan Digital Sky Survey (SDSS) (Adelman2006, 2006, DR4), seleccionada
morfologicamente por inspeccion visual. La submuestra es seleccionada en el intervalo
de redshift 0,05 < z < 0,06 para evitar bias en la velocidad de dispersiones. Obtienen
los cocientes de abundancias de [¢¢/Fe| para cada galaxia en su muestra por medio de
indices espectrales de Lick observados y modelos de sinstesis de poblaciones estelares
que tienen en cuenta efectos de cocientes de abundancias de elementos. Ellos también
calculan la masa dinamica de cada galaxia de la dispersion de velocidades en la linea de
la visual usando la relacion de escala presentada en Cappellari et al. (2006). Esta masa
dinamica es considerada una buena medida de la masa barionica de las galaxias elipti-
cas, de tal manera que podemos comparar la relacion de [o/Fe|-masa estelar obtenida
de nuestro modelo con la relacion [0 /Fe]-masa dindmica presentada por T10. Los erro-
res promedio de los valores observados de [c¢/Fe] son del orden de 0,06 dex. También
consideramos el conjunto de datos observacionales de Arrigoni et al. (2010), el cual fue
obtenido por Trager et al. (2000) y re-analizado con modelos de sintesis de poblacion

descriptos en Trager et al. (2008).

3.2. Resultados de las calibraciones

En esta seccion presentamos dos calibraciones realizadas para el modelo con una
IMF de Salpeter, utilizando los dos grupos de restricciones disponibles y verificamos el

impacto de las mismas en la relacion [a/Fe]-masa estelar.
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Cuadro 4.1: Valores de los parametros libres del modelo semianalitico con una IMF de
Salpeter obtenidos a partir de los dos grupos de restricciones observacionales conside-
rados, dando lugar a dos variantes del mismo modelo: SAGS-c1 y SAGS-c2.

Salpeter IMF  Salpeter IMF

Param SAGS-cl SAGS-c2
Osp 0.1271 0.2328
£ 0.2263 0.2541
Ebulge 0.0513 0.0778
fracgu 0.0139 0.0141
kagn  2.32x107°  4.34x1074
Abin 0.0341 0.0383
Frert 44.62 47.63

Calibraciones para la IMF de Salpeter

Consideramos el modelo SAG con IMF de Salpeter y lo calibramos usando los dos
conjuntos de restricciones observacionales introducidas en la seccion anterior, dando lu-
gar a dos variantes del mismo modelo, referidos como SAGS-c1 y SAGS-c2. La inclusion
de la relacion [a/Fe|-masa estelar como una restriccion adicional en el segundo con-
junto impone mas restricciones a los parametros libres y sus valores cambian respecto a
aquéllos obtenidos del primer conjunto de restricciones. Los valores de los parametros

obtenidos para cada calibracion son presentados en la Tabla 4.1.

Es interesante notar como la calibracion del modelo impacta sobre propiedades de
las galaxias que no fueron utilizadas para su calibracion. Una cantidad especialmente
importante para la realizacion de este trabajo es la relacion entre la masa del bulbo y
la total (cociente B/T) de las galaxias, ya que ésta determina la fraccion de galaxias
elipticas presentes en el modelo. Para determinar como las calibraciones impactan en
las propiedades morfoldgicas de las galaxias del modelo, comparamos los resultados
con los resultados de fracciones morfoldgicas observadas. La fraccion de galaxias con
diferentes tipos morfologicos del modelo SAGS-c1 y SAGS-c2 son presentados en la
Figura 4.1. En ambos casos, estan en concordancia con la fraccion observada en el
Universo local, para el cual usamos datos de Conselice (2006). La relacion [ /Fe]-masa
estelar para la poblacion de galaxias elipticas, utilizada para la calibracion del modelo

SAG-c2, se muestra en la Figura 4.2 para SAGS-cl (panel superior) y SAGS-c2 (panel
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Figura 4.1: Fraccion de galaxias de diferentes tipos morfologicos como funcion de la
masa estelar para las dos variantes del modelo SAG con IMF de Salpeter resultantes de
las calibraciones obtenidas a partir de dos grupos de restricciones observacionales: mo-
delos SAGS-c1 (linea a rayas) y SAGS-c2 (linea so6lida); las mismas son comparada con
la mezcla morfologica observada en galaxias locales (Conselice, 2006). Las galaxias
irregulares, espirales y elipticas en el modelo son representadas por diferentes colores,
mientras las fracciones correspondientes inferidas de observaciones son representadas
por triangulos, rombos y circulos con el mismo cddigo de colores, como esta indica-
do en las referencias del grafico. Las galaxias elipticas en el modelo son aquéllas que
satisfacen la condicion B/T > (B/T)resh = 0,8.

inferior). Los resultados de los modelos son comparados con la relacion [ /Fe]-masa
dinamica de galaxias elipticas dada por T10, la cual est4 representada por contornos de
color azul. El ajuste lineal a esta poblacion de galaxias se muestra en la linea azul a
rayas. La extrapolacion de este ajuste a menores masas esta en acuerdo con la tendencia
mostrada por los datos de Arrigoni et al. (2010), representada por cuadrados azules.
Encontramos que, usando sélo la LF en la banda-r, la relacion BHB y la evolucion
de las tasas de SNs como restricciones, €l modelo no es capaz de reproducir la rela-
cion [ /Fe]-masa estelar observada. En la poblacion de galaxias generada por SAGS-c1,
las galaxias menos masivas alcanzan cocientes de abundancia de [oc/Fe] practicamente

iguales a las mas masivas, dando lugar a un relacion [@/Fe]-masa estelar con una ten-
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Figura 4.2: Relacion [o/Fe]-masa estelar para galaxias elipticas en las versiones de
SAG con una IMF de Salpeter resultantes de las calibraciones obtenidas a partir de dos
grupos de restricciones observacionales: SAGS-c1 (panel superior) y SAGS-c2 (panel in-
ferior). Las distribuciones de cocientes de abundancias son representadas por contornos
de densidad en gris; las lineas so6lidas rojas son los ajustes lineales correspondientes.
Los contornos de lineas azules representan la relacion trazada por la muestra de gala-
xias elipticas de T10; el ajuste a los cocientes de abundancia de [ /Fe] para bines de
masa estelar estd marcado con una linea azul a rayas. Los simbolos azules corresponden
a los datos de Arrigoni et al. (2010).
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dencia plana. Esto es reflejado en el ajuste lineal ' a la distribucién de la poblacion de
galaxias tempranas completa, representado por la linea roja. Los contornos con cédigo

de grises denotan el numero de galaxias elipticas del modelo.

Imponiendo la relacion observada [ /Fe]-masa estelar como una restriccion adicio-
nal permite restringir de manera correcta los valores de eficiencia de feedback de SN
asociados a las estrellas del bulbo (&py1ge), y Obtener una correlacion positiva entre las
abundancias [a/Fe] y la masa estelar en el modelo SAGS-¢2, en mejor acuerdo con la
tendencia observada. El valor mas grande de &yy1ge Obtenido del segundo conjunto de
restricciones favorece la eyeccion de gas frio del bulbo en galaxias menos masivas. Este
reservorio de gas puede ser reutilizado mas tarde para la futura formacion estelar en el
bulbo con gas frio contaminado con una abundancia de hierro mayor producida por la

contribucion retardada de las SNs Ia.

Aunque la pendiente de la relacion [a/Fe]-masa estelar para el modelo SAGS-c2 es
positiva (@ = 0,025), la misma sigue siendo casi plana; la pendiente del ajuste a los da-
tos es de a = 0,1184. Este resultado resalta la dificultad de los modelos semianaliticos
(SAMs, por sus siglas en inglés) para reproducir adecuadamente la relacion observada
cuando se usa una IMF universal. Varios grupos de trabajo han intentado reproducir la
pendiente de la relacion [a/Fe]-masa estelar usando SAMs con una IMF universal du-
rante la ultima década. Entre los mas recientes, Arrigoni et al. (2010) encuentran que
con una pendiente mas top-heavy para la IMF, pueden lograr una pendiente positiva en
la relacion [o/Fe]-masa estelar, cercana a la observada. Mas tarde, Calura & Menci
(2009) usan otro SAM y muestran que simplemente cambiando la pendiente de la IMF
parece ser insuficiente para obtener la pendiente correcta en la relacion observada. Ellos
argumentan que la suposicion de una IMF constante mas plana que Salpeter solo eleva el
punto de cero de la relacion. Reportamos aqui que cuando cambiamos la pendiente uni-
formemente (para todas las masas) de la IMF en SAG, también tenemos como resultado
una variacion en el punto de cero, sin un cambio apreciable en la pendiente, apoyando
la altima conclusién. Calura & Menci (2011) incluyen los efectos de brotes estelares
debido a interacciones de paso cercano a alto redshift estudiado por Menci et al. (2004)

en su modelo semianalitico de formacion de galaxias. Estas interacciones se supone que

'Usamos la rutina de IDL robust_linefit.pro
(http://idlastro.gsfc.nasa.gov/ftp/pro/robust/robust_linefit.pro).
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activan brotes estelares por harrasment® siguiendo el modelo desarrollado por Cavaliere
& Vittorini (2000). Ellos encuentran que la pendiente de la relacion o /Fe]-masa estelar
se puede reproducir naturalmente cuando se agrega este efecto, aunque la pendiente que
obtienen es més plana que la esperada por las observaciones (ver su Figura 1). El efecto
de brotes estelares disparados por galaxias compaifieras esta presente en nuestro modelo
SAG a través de nuestra implementacion de inestabilidades de disco (ver Seccion 5 del
Capitulo 3). Forzando los pardmetros para reproducir de la mejor manera la relacién
[ /Fe]-masa estelar con una IMF de Salpeter, esto es, considerando un grupo de res-
tricciones observacionales que incluye la relacion [ /Fe]-masa estelar, obtenemos una
pendiente similar a la del mejor modelo de Calura & Menci (2011), aunque en ambos
casos la pendiente es muy plana comparada con las observaciones. Aun restringiendo
los parametros con la relacion misma, no es posible lograr una pendiente satisfactoria.
Este procedimiento ha mostrado la necesidad de incluir la relacion [o/Fe]-masa
estelar como una restriccion con el objetivo de limitar los valores adoptados por uno
de los parametros libres del modelo, De ahora en mas, en el resto de este capitulo y
los siguientes, las diferentes versiones de SAG resultantes de usar otras IMFs estaran
calibradas usando el segundo conjunto de restricciones observacionales propuesto. Los
resultados de estos modelos seran comparados con aquéllos del modelo SAGS-c2, al cual

denominaremos simplemente SAGS.

Calibraciones para la TH-IGIMF

Probar nuevas recetas para representar procesos fisicos usando un conjunto fijo de
parametros libres es una practica comun en el modelado semianalitico de propiedades de
galaxias. Los parametros libres son sintonizados para ajustar restricciones observacio-
nales para una dada version del modelo. Generalmente, los valores preferidos de estos
parametros son mantenidos para una version modificada del modelo en el cual algunos
aspectos fisicos son cambiados con el objetivo de evaluar el impacto de las modifica-
ciones introducidas en las propiedades de las galaxias resultantes. Esto es aceptable en
la medida que la nueva version arroje resultados en buen acuerdo con las restricciones

observacionales elegidas. Sin embargo, dependiendo de las modificaciones introduci-

2Se denomina harrasment al fendmeno por el cual una galaxia ve intensificada su tasa de formacion
estelar debido a las perturbaciones dindmicas generadas por una galaxia satélite en un paso cercano a la
galaxia central.
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Cuadro 4.2: Parametros de calibracion de los modelos SAGTH5B2, SAGTH5B21 y
SAGTH100B2, los cuales fueron corridos con una TH-IGIMF caracterizada por distintas
combinaciones de masa minima de cimulo estelar inmerso y pendiente de la funcién
de masa de ciimulos estelares inmersos, My" = SMo, B =2; M = 5Mg , B =2,1y
M = 100Mg, B = 2, respectivamente.

ecl

TH-IGIMF

Param SAGTH5B2 SAGTH5B21 SAGTHI100B2
OsF 0.0312 0.0338 0.0619
€ 0.3613 0.3532 0.2351
Ebulge 0.3163 0.413 0.0479
fracgy ~ 0.0516 0.0343 0.0765

kagn  7.92x107°  1.11x107%  9.09x107°

Abin 0.0386 0.04 0.0415
Frert 39.96 48.36 34.08

das, este procedimiento puede no llegar a resultar mas valido. El estudio del impacto
de diferentes IMFs en las propiedades quimicas de galaxias elipticas llama al analisis
de distintas versiones de SAG. La experiencia nos mostré que cuando la funcion inicial
de masa es cambiada, las propiedades de las galaxias son modificadas fuertemente y
es requerida una recalibracion. En esta seccion presentamos los valores de los parame-
tros libres resultantes de las calibraciones del modelo usando diferentes opciones de
TH-IGIMF.

A partir de la implementacion de la TH-IGIMF en la version actualizada de SAG,
tenemos la posibilidad de evaluar el impacto de considerar una variacioén de dos parame-
tros libres diferentes involucrados en la teoria de la IGIMF, que son la masa minima de
cumulo inmerso y la pendiente de la funcién de masa de cimulos estelares inmersos (ver
Seccion 8.2 del Capitulo 3). Asi, tenemos tres diferentes nuevas versiones de SAG con-
rrespondientes a MMM = SM, f = 2; MM = 5M,,, B = 2,1 y MMM = 100My, B =2,

a los cuales nos referimos como modelos SAGITH5B2, SAGITH5B21 y SAGITH100B2,

respectivamente.

En todos los casos, cuando activamos la TH-IGIMF incluimos la relacion [o/Fe]-
masa estelar como una restriccion. La Tabla 4.2 muestra los valores de los parametros

adoptados en las nuevas calibraciones.
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4. Relacion [a/Fe]-masa: Impacto de una TH-IGIMF

El principal objetivo de este capitulo es evaluar el impacto de la TH-IGIMF variable
en el desarrollo de la relacion [ /Fe]-masa estelar en galaxias elipticas, motivados por
el hecho de que con una IMF universal no somos capaces de reproducir la pendiente
correcta de esta relacion, aun cuando la relacion misma es usada como restriccion para

la calibracion del modelo.

4.1. Impacto de una TH-IGIMF

Nos enfocamos ahora en el impacto de la TH-IGIMF en la relacion [o/Fe]-masa
estelar para galaxias elipticas. La Fig. 4.3 muestra los resultados de los cocientes de
abundancia [ /Fe] de galaxias elipticas en funcion de su masa estelar para los mode-
los SAGTH5B2, SAGTH5B21 y SAGTH100B2 (paneles de la izquierda, medio y derecha,
respectivamente); las correspondientes distribuciones de galaxias son mostradas en con-
tornos de densidad grises. Las galaxias elipticas en el modelo son aquéllas que satisfacen
la condicion B/T > (B/T)hresh = 0,8. Con este criterio, la fraccion de galaxias elipticas
esta en muy buen acuerdo con la distribucion observada en las tres versiones del modelo
luego de ser calibrado.

Las distribuciones de [0 /Fe]-masa estelar de nuestros modelos son comparados con
la relacion [or/Fe]-masa dinamica presentada por T10 (contornos de linea azul) y datos
de Arrigoni et al. (2010) (cuadrados azules). La linea a rayas azul denota el ajuste lineal
a la relacion [or/Fe|-masa dinamica de T10, mientras que la linea solida roja represen-
ta el ajuste lineal a la distribucion de galaxias del modelo. Es importante senalar que la
comparacion de cocientes de abundancias obtenida a partir de modelos que incluyen una
TH-IGIMF con los datos observados considerados aqui no es estrictamente justa. Los
patrones de abundancia observados son obtenidos comparando los rasgos espectrales
observados de galaxias con espectros sintéticos de modelos de sintesis de poblaciones.
Estos modelos suponen una IMF estelar fija que no es dependiente de la SFR, como
la TH-IGIMF. Los modelos de sintesis de poblaciones usados por T10 son aquellos
de Thomas & Maraston (2003), quienes suponen una IMF de Salpeter para calcular
los parametros de las poblaciones estelares. Arrigoni et al. (2010) usan abundancias

recalculadas de Trager et al. (2008), quienes también usan los modelos de sintesis de
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Figura 4.3: Relacion [o/Fe]-masa estelar en modelos SAG1STH5B2 (panel izquierdo),
SAG1ISTH5B21 (panel del medio) y SAGISTH100B21 (panel derecho) representada por
contornos de densidad grises; las lineas so6lidas rojas son ajustes a las distribuciones de
cocientes de abundancias. Los resultados de todos los modelos son comparados con el
ajuste a la distribucion de [ot /Fe]-masa estelar del modelo SAG1S, representado por una
linea verde punteada. Los contornos de linea azules muestran la relacion trazada por la
muestra de galaxias elipticas de T10; el ajuste a la distribucion observada de cocientes
de abundancia [o¢/Fe] en funcion de la masa esta representado por la linea azul a rayas.
Los simbolos azules corresponden a datos de Arrigoni et al. (2010).
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poblaciones correspondientes a la IMF de Salpeter. Ademas, los cocientes de abundan-
cia observados son calculados usando espectros integrados de galaxias en un intervalo
de longitud de onda especifico. Una comparacion justa con los resultados del modelo
deberia incluir abundancias pesadas por luminosidad en el ancho de banda correspon-
diente de nuestro modelo. Sin embargo, Thomas (1999) investiga como las abundancias
pesadas por luminosidad subestiman las abundancias pesadas por masa. Ellos encuen-
tran que la diferencia es despreciable en el caso de una IMF fija. Mas tarde, Recchi et al.
(2009) encuentran que, usando una IGIMF, la diferencia entre abundancias pesadas por
luminosidad y por masa permanece en el orden de 0,1 dex. A la luz de estos resultados,
comparamos los datos observados directamente con las abundancias de SAG, que tienen
en cuenta la masa total de elementos quimicos en estrellas. Teniendo en mente estas
inconsistencias, ahora analizamos las caracteristicas de la relacion [ /Fe]-masa estelar
que emerge de nuestro modelo semianalitico para diferentes valores de masa minima de

in

cumulo estelar inmerso, Mg ",

y la pendiente de la funcion de masa de cimulos embe-
bidos, B. Considerando los graficos en la Fig. 4.3, vemos que la TH-IGIMF produce un
cambio positivo en la tendencia de cocientes de abundancia [ /Fe] con la masa estelar
(contornos grises y ajustes representados por lineas rojas sélidas) respecto a la obteni-
da para SAGS, el cual considera una IMF de Salpeter (linea verde punteada). La IMF
dependiente de la SFR permite recuperar la pendiente denotada por los datos observa-
cionales. Aunque este es el caso para todos los valores considerados para ec}n y B,
el acuerdo con la tendencia observacional es particularmente bueno para M™" = SMg,

ecl —
y B =2 (panel de la izquierda). La pendiente del ajuste a los cocientes de abundancia
[a/Fe] mostrados por SAGTH5B2 (a = 0,088) es mas empinada que aquellas obteni-
das de los modelos SAGTH5B21 y SAGTH100B2 (a = 0,0568 and a = 0,044, respec-
tivamente). El primero estd mas cercano a la pendiente del ajuste a los datos de T10
(a = 0,1184), el cual fue obtenido teniendo en cuenta todas las galaxias de la muestra.
El valor de 0,1 dado por T10 corresponde a su submuestra de galaxias rojas. Todos los
ajustes de los modelos con distintas combinaciones de parametros de la TH-IGIMF dan
pendientes mas cercanas a la observada que el modelo SAGS, que arroja una pendiente
de a = 0,025. Sin embargo, si consideramos los valores de las medianas, correspondien-
tes a los contornos mas oscuros, el modelo muestra un exceso de [@/Fe] para todas las
masas de galaxias. Esto estad relacionado con una falta de Fe en las galaxias de todos

nuestros modelos. La modificacion de los tiempos de retardo de SN Ia (Yates et al.,
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2013) en la implementacion quimica podria mejorar este aspecto particular. Dejamos
este cambio para desarrollos futuros.

in

Considerando que M}

y B son parametros libres de la teoria de TH-IGIMF, los
resultados que emergen del analisis de la Fig. 4.3 apoyan un valor tan chico como 5Mg
y 2 para estas cantidades. Como mencionamos en la Seccion 8.2 del Capitulo 3, hay
evidencia de nubes de formacidn estelar con masas de hasta SMg, y se observa que la
pendiente de la funcién de masa de cimulos inmersos es cercana a 2 (Lada & Lada,
2003). Sin embargo, el valor de esta masa minima puede cambiar con el redshift, co-
rriéndose a valores mas altos debido a condiciones de formacion estelar mas violentas.
Weidner et al. (2013) también encuentran evidencia de que el indice de ley de potencia
B de la funcion de masa de cumulos inmersos decrece cuando crece la SFR. A pesar
de ello, hasta ahora no hay restricciones observacionales ni modelo fisico que ayude a

determinar una variacion preferencial en galaxias elipticas.

Para comprender la manera en la cual opera una TH-IGIMF ayudando a lograr los
correctos cocientes de abundancia de [o/Fe] para galaxias de diferente masa, analiza-
mos la evolucion de la pendiente media de la TH-IGIMF ({ary), ver ec. 3.16) pesada
por la masa estelar formada en cada evento, los cuales estan caracterizados por una dada
SFR, para galaxias dentro de diferentes intervalos de masa; las galaxias en cada interva-
lo de masa son seleccionadas de acuerdo a sus masas estelares a z = 0. Esto es mostrado
en la Fig. 4.4 para los modelos SAGTH5B2, SAGTH5B21 y SAGTH100B2 (paneles de
la arriba, medio y abajo, respectivamente). La tendencia evolutiva general de (o) es
muy similar para todos los modelos, pero los valores de (ory) para un intervalo de ma-
sa dado a z = 0 son menores para valores mas altos de Mgclin y para valores mas bajos
de B. En general, a pesar del valor de estos parametros libres, podemos ver que {(ory)
se vuelve progresivamente mas bajo para galaxias mas masivas, esto es, los eventos de
formacion estelar que tienen lugar en galaxias mas masivas estan caracterizados por
IMFs mas planas, lo cual refleja que galaxias mas masivas tienen SFRs mas altas. Estos
niveles de tasa de formacion estelar y su dependencia con la masa estelar lleva a valores
adecuados de la SFR especifica (sSFR, por su sigla en inglés) definida como SFR por
unidad de masa estelar. Esto es mostrado en el panel interno en el grafico de arriba,
donde podemos ver que la sSSFR a z = 0 decrece con el incremento de la masa estelar,
en acuerdo con la tendencia general encontrada por Feulner et al. (2005) para galaxias

a redshifts mas altos.
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Figura 4.4: Evolucion de la pendiente media de la TH-IGIMF ((ory), ver ec. 3.16)
pesada con la masa estelar formada en cada evento, la cual es caracterizada por una
dada SFR, para galaxias en diferentes intervalos de masa, como estd indicado en las
referencias del grafico; galaxias en cada intervalo de masa son seleccionadas de acuerdo
a su masa estelar a z = 0. Los resultados se muestran para los modelos SAGTH5B2
(panel superior izquierdo), SAGTH5B21 (panel superior derecho) y SAGTH100B2 (panel
inferior), caracterizados por los pardmetros ec}n =5MyyB=2; ec}“ =5Mpy B =
2,1y ec{“ = 100Mg y B =2, respectivamente. La linea de rayas y puntos horizontal en
cada panel representa el valor de la pendiente de la IMF de Salpeter. El grafico interno en
el panel de la izquierda contiene la distribucion de la tasa de formacion estelar especifica
(sSFR) a z = 0 como funcion de la masa estelar (contornos grises). La lineas solida y
rayada representan el ajuste lineal a la distribucion de sSFR para galaxias activas y
pasivas, respectivamente; la division satisface la condicion definida por Kimm et al.
(2011) (ver su ec. 8).
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Los valores mas bajos de la pendiente para cada intervalo de masa son alcanza-
dos a épocas mas tempranas para galaxias de masas menores, corriéndose desde 1 <
z <2 a3 <z < 4 para galaxias con masas estelares a z =0 de ~ 5,6 x 10! M, y
~ 1,8 x 10'9M,, respectivamente. La forma de la dependencia de (orry) con el redshift
para cada intervalo de masa indica que progenitores de menor masa tienen menores ni-
veles de formacion estelar y entonces sus eventos de formacion estan caracterizados por
IMFs mas empinadas. Asi, los progenitores de las galaxias mas masivas tienen un valor
de (o) a z &~ 7 bastante similar al valor correspondiente de galaxias dentro del inter-
valo de masa 3,1 x 101°M,, < M, < 1 x 10" M, a z ~ 3. Es interesante notar que el
modelo SAGTHSB2, el cual da una relacion [ /Fe]-masa estelar en mucho mejor acuer-
do con las observaciones que los otros dos modelos (SAGTH5B21 and SAGTH100B2),
tienen eventos de formacion estelar caracterizados por IMFs mas empinadas que la IMF
de Salpeter para galaxias de baja masa y mas planas para galaxias masivas, ya que
la discusion general encontrada en la literatura considera que una IMF mas plana que
Salpeter es necesaria para reproducir la relacion [o/Fe]-masa estelar observada (Na-
gashima et al., 2005; Calura & Menci, 2009; Arrigoni et al., 2010). Calura & Menci
(2009) proponen que una IMF plana debe ser considerada cuando la SFR de las gala-
xias excede un valor de 100 M. Ellos obtienen una pendiente positiva de la relacion
[a/Fe]-0, aunque la dependencia se vuelve plana para galaxias con altas dispersiones
de velocidades y también para galaxias con baja dispersion de velocidades, cuando no
se acciona ningun brote estelar por interacciones (ver su figura 20). Este resultado, en
contraste con los resultados en este trabajo, resalta la importancia en la progresividad
de la variacion en la pendiente de la IMF en galaxias, avalada por un modelo testeado

empiricamente de IMF para toda la galaxia como la TH-IGIMF.

A partir de nuestra investigacion, encontramos que el aspecto clave para lograr la
correcta dependencia de los cocientes de abundancias de [o/Fe] con la masa estelar
es la diferencia relativa de la pendiente de la IMF para galaxias con diferentes masas.
En otras palabras, la pendiente de la IMF misma no es fundamental mientras se vuelva

progresivamente mas plana para galaxias mas masivas.

En los modelos con una TH-IGIMF caracterizada por valores mas altos de Mggin
(SAGTH100B2) y un valor mas alto de B (SAGTH5B21), la diferencia relativa de {ory)
para intervalo de masa distintos se preserva, dando lugar asi a una relacion o /Fe]-masa

estelar con una pendiente positiva. Sin embargo, la diferencia relativa entre diferentes in-
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ool mas altos,

tervalos de masa en el caso de un 3 mas alto es mas suave. En el caso de
las pendientes son mas planas que Salpeter para todos los bines de masa, y la pendiente
resultante de la relacion [« /Fe]-masa estelar es mas plana que en SAGTH5B2, apoyan-
do la nocidn de que el valor absoluto de las pendientes medias no son tan importantes
como el diferente comportamiento de las galaxias con diferentes masas, y sefialando en
la direccion de que galaxias de masa baja deberian tomar pendientes en su IMF mas
empinadas que Salpeter, mientras que galaxias de mayor masa deberian tomar penden-
dientes mas planas que la de Salpeter para alcanzar las abundancias quimicas correctas.
Esto también explica las sobre-abundancias de elementos ¢ en el modelo SAGTH100B2;
virtualmente, todos los eventos de formacion estelar contienen un nimero grande de es-
trellas masivas con masas mayores a 8 M, estableciéndose una mayor produccion de
SN II.

Nuestros resultados nos permiten restringir los posibles valores de los pardmetros
libres involucrados en la teoria de la TH-IGIMF, esto es, la masa minima de cumulo
estelar inmerso, apoyando un valor tan chico como ec}“ = 5Mg, y la pendiente de la

funcion de masa de caimulos inmersos f3, para el cual la mejor opcidn parece ser f = 2.

5. Brotes extendidos y escala temporal de explosion de
SNs

Para poder entender el patron particular desarrollado por los cocientes de abundancia
[a/Fe] de galaxias elipticas deben ser analizados la duracion de los brotes estelares en
las galaxias en diferentes intervalos de masa y el tiempo de vida de los progenitores de

los diferentes tipos de SN.

5.1. Brotes extendidos: diferentes suposiciones sobre la duracion

inicial del brote

En la seccion 9 del Capitulo 3, introdujimos la implementacion de brotes extendidos
en el modelo SAG. Ahora analizamos los resultados y sus implicaciones en el enrique-
cimiento quimico de las galaxias elipticas. También investigamos el rol de los brotes

extendidos en el desarrollo de la relacion [o/Fe]-masa estelar. La Fig. 4.5 presenta la
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duracion media de los brotes estelares que tienen lugar en galaxias en diferentes inter-
valos de masa como funcidn del redshift; las galaxias se agrupan de acuerdo a sus masas
estelares a z = 0. El redshift indica el tiempo en el cual el brote fue disparado. Consi-
deramos aqui solo brotes que terminaron como resultado de la consumision del gas frio
del bulbo. Hay varios aspectos para notar en este grafico. Primero, la escala de tiempo
media estimada de los brotes (lineas finas) crece a medida que el redshift decrece, con
una tendencia muy similar para galaxias de diferente masa estelar. Esto surge por el
crecimiento natural de las galaxias que estan caracterizadas por tiempos dindmicos mas
largos a épocas mas recientes. Segundo, la duracion real de los brotes (lineas gruesas)
son mas cortas que las escalas de tiempo estimadas de brotes para galaxias en todo el in-
tervalo de masas. Esto es un resultado de la competicidon de varios procesos. La reserva
de gas frio del bulbo es comun a todos los brotes que tienen lugar simultineamente en
una dada galaxia. Estos brotes pueden haber sido disparados en diferentes momentos,
contribuyendo inicialmente a incrementar la reserva de gas frio del bulbo. Esta reser-
va es, a su vez, disminuida por retroalimentacion de SNs de estrellas en el bulbo ya
formadas en brotes anteriores finalizados o en curso. El gas frio del bulbo también es
reducido por el crecimiento gradual del agujero negro central. Estos procesos hacen que
los brotes alcancen su final antes que lo estimado originalmente; esta diferencia es mas
pronunciada para galaxias menos masivas para las cuales el efecto acumulativo de la

retroalimentacion por SN tiene un impacto mas fuerte.

Considerando brotes disparados a z =~ 0 en el modelos SAGS (panel superior), en-
contramos que su duraciéon media real son del orden de 9 x 107 yr, 2 x 103 yr, y 5 x 103 yr
para masas estelares en el intervalo 103 — 10°M, 10° — 101°M, y mayores a 101°M,,
respectivamente. Estos valores pueden ser comparados con las escalas de tiempo expo-
nenciales de brotes a z = 0 dadas por el modelo semianalitico utilizado por Granato et al.
(2000) (ver su fig. 6), el cual se supone que se compara con la escala de tiempo dinamico
de un esferoide formado en una fusiéon mayor; este proceso es el unico canal de forma-
cion de bulbo que ellos consideran. Sus valores de escalas de tiempo de brotes estelares
van desde 5 x 10°yr to 1 x 108 yr para galaxias en el intervalo 103 —3 x 10''M,,. La du-
raciéon media estimada de brotes en el modelo SAGS son del mismo orden de magnitud
para todas las galaxias y son mas largas que la escala de tiempo exponencial de brote
obtenida por Granato et al. (2000).
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Figura 4.5: Panel superior: Duracion media de brotes como funcion del redshift pa-
ra galaxias generadas por el modelo SAGS en diferentes intervalos de masa, tal como
estd indicado en la etiqueta; las galaxias son agrupadas de acuerdo a su masa estelar a
z = 0. Las duraciones medias de brotes y las duraciones reales estan representadas por
lineas finas y gruesas, respectivamente. Panel inferior: Igual al panel superior, pero para
el modelo SAGTHS5B2.
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El hecho de que, sin importar el redshift en el cual los brotes son disparados, la du-
racion media de los brotes se incrementa con la masa estelar, contribuye a explicar la
pendiente timidamente positiva en el modelo SAGS. Sin embargo, enfatizamos aqui que
la escala de tiempo de formacidn galactica que, de acuerdo a numerosos trabajos, se
supone que conduce a la relacion [o/Fe]-masa estelar en galaxias elipticas, no esta li-
gada a la duracion de brotes individuales. Esa escala es una integracion sobre tiempos

cosmicos de multiples eventos de formacion estelar.

El argumento de escalas de tiempo que explica el comportamiento de la relacion

[ /Fe]-masa estelar en el modelo es valido mientras consideremos una IMF universal.
Una IMF variable, cuya pendiente depende de la SFR da diferentes numeros relativos de
SN Ia y progenitores de SN II para cada evento de formacion estelar. Este aspecto juega
un importante rol en la construccion de la relacion [ /Fe]-masa estelar, como vimos en
la seccion 4.1. La dependencia con el redshift de brotes estelares en el caso del modelo
SAGTHS5B2 (panel inferior de la Fig. 4.5) es bastante similar al modelo con una IMF de
Salpeter, pero la duracion del brote es un factor 2 mas corto.
La duracién mas corta de los brotes en SAGTH5B2 es explicada si tenemos en cuenta
que las pendientes medias de la IMF, (ary), se vuelven progresivamente mayores que
la pendiente de una IMF de Salpeter a medida que consideramos galaxias menos ma-
sivas (ver panel izquierdo de la Fig. 4.4). Este hecho conduce a una baja tasa de SN II
para galaxias de baja masa que tienen que ser compensadas por valores grandes de la
eficiencia de retroalimentacion por SN para el disco y el bulbo (€ y €yuino, respectiva-
mente), que son parametros libres del modelo, para reproducir el extremo débil de la
LFs. Estos valores son listados en la tabla 4.2; podemos ver que son mas grandes que
los correspondientes valores para el modelo calibrado SAGS (tabla 4.1), especialmente
€Ebulbo-

Entonces, las galaxias en el modelo SAGTH5B2 sufren, en promedio, un efecto mu-
cho mas fuerte de retroalimentacién por SN proveniente de estrellas en el bulbo que
las galaxias en el modelo SAGS. Este efecto mas fuerte contribuye a consumir mas
rapidamente la reserva de gas frio del bulbo para brotes estelares, reduciendo considera-
blemente su duracion real. Contrario a lo que es obtenido del modelo SAGS, la duracion
real del brote obtenida para el modelo SAGTHSB2 y su dependencia con la masa estelar
esta en buen acuerdo con la escala de tiempo exponencial de brotes a z = 0 obtenidas

por Granato et al. (2000), cuyos resultados han sido descriptos anteriormente en esta
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seccion. Este buen acuerdo es logrado por la consideracion de una TH-IGIMF en nues-
tro modelado. Los valores obtenidos de nuestro modelo para las galaxias mas masivas
también son consistentes con los resultados para simulaciones numéricas dados por Di
Matteo et al. (2008), quien encontro que la actividad de brotes estelares activados por
fusiones tienen una duracion tipica de unos cuantos 10®yr. Luego de haber analizado
las caracteristicas de las duraciones medias estimadas y reales de brotes resultantes del
modelado adoptado en este trabajo, investigamos el impacto de una suposicion diferente
para la estimacion inicial de la escala de tiempo en la duracion media real de los brotes
estelares y en la relacion [a/Fe]-masa estelar. La combinacion de esta cantidad con la
cantidad de gas frio disponible define su SFR. Asi, los modelos de formacion de gala-
xias con una IMF dependiente de la SFR, como los modelos con TH-IGIMF analizados
aqui, van a ser afectados por la eleccion de este valor inicial. La retroalimentacién por
SN y el crecimiento de BH determinan la duracion real del brote, pero mantienen la
SFR inalterada.

Consideramos el modelo SAGTH5B2 y modificamos la estimacion de la duracion
inicial del brote, adoptando el caso mas simple en el cual todas las galaxias tienen el
mismo valor inicial estimado para la duracién de los brotes, ATE!mated — 50 Myr. La
duracion media estimada y la duracidn real de los brotes como funcidn del redshift para
este modelo modificado son mostrados en la Fig. 4.6 para galaxias en diferentes inter-
valos de masa. La linea fina denota el valor estimado de duracion de brote, el cual es
1déntico para todas las galaxias a todos los tiempos. Los valores de duracion real media
son caracterizados por una evolucion con el redshift que es bastante similar para todas
las galaxias, y s6lo muestran una dependencia débil con la masa estelar a altos redshifts.
Estos valores se acercan a los inicialmente estimados a medida que decrece el redshift,
indicando que el pozo de potencial de las galaxias se vuelve mayor a redshifts mas chi-
cos con el consecuente menor efecto de la retroalimentacion por SNs. Como las escalas
de tiempo inicialmente estimadas son mas pequefias que aquéllas estimadas conside-
rando las escalas de tiempo dinamico del disco (ver el panel inferior de la Fig. 4.5), las
duraciones reales de brote resultantes también son menores.

La Fig. 4.6 muestra el impacto de estos brotes mas cortos y su evolucién en la re-
lacion [or/Fe]-masa estelar obtenida para el modelo modificado SAGTHSB2. La linea
solida roja denota el ajuste lineal a la distribucion de cocientes de abundancia [o/Fe]

con la masa estelar. Esta tiene una pendiente de a = 0,076, un poco mas baja que aquélla
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Figura 4.6: Panel superior: Duracion media de los brotes finalizados como funcion del
redshift en el cual fueron disparados para galaxias en diferentes intervalos de masa para
el modelo SAGTH5B2, como estd indicado en las etiquetas; las galaxias son seleccio-
nadas de acuerdo a su masa estelar a z = 0. Se supone un valor fijo de 50 Myr para la
estimacion inicial de escala de tiempo de brote para todas las galaxias. Panel inferior:
Relacion [a/Fe]-masa estelar para el modelo SAGTH5B2 con un valor de brote inicial
estimado de 50 Myr para todas las galaxias.
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Figura 4.7: Tasas de SNs I y SN Ia como funcidon de sus tiempos de retardo para
la explosion (delay times) para tres valores posibles de oy para una TH-IGIMF con
n=5Moy B =2.
correspondiente al modelo SAGTH5B2 que usa el tiempo dindmico como estimacion
inicial de la duracién del brote (¢ = 0,088). Es importante notar que estamos usando
el mismo conjunto de parametros que aquéllos correspondientes al modelo SAGTHSB2.
En definitiva, diferentes suposiciones sobre la duracion inicial de los brotes no produ-
cen un cambio significativo en el patron de las abundancias quimicas de las galaxias
elipticas. Estos resultados proveen soporte adicional a nuestras conclusiones de que el
principal responsable para el desarrollo de la tendencia adecuada de cocientes de abun-
dancia [o/Fe] con la masa estelar es una TH-IGIMF dependiente de la SFR, con valores

preferidos de sus pardametros libres M™i" = 5M, y B = 2.

ecl

5.2. Escala temporal de explosion de SNs

El panel izquierdo de la Fig. 4.7 muestra las tasas de SNs CC (nucleo colapsante,
por sus siglas en inglés) como funcion de sus tiempos de retardo para la explosion o
delay times, esto es, la escala temporal de las explosiones. Lineas de diferentes colores
corresponden a las tasas obtenidas para una TH-IGIMF con ec%n =5Mgpy B =2ytres
diferentes valores posibles de o. Como es de esperarse, IMFs mas planas dan lugar
a mayores tasas de SNs II. Estas tasas son comparadas con aquéllas obtenidas de una
IMF de Salpeter (linea negra). Las tasas de SN Ia correspondientes a estos cuatro casos
son presentadas en el panel inferior de la Fig. 4.7.

Como mencionamos en la seccion 8.1 la tasa de SNs Ia es estimada de acuerdo
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al formalismo descripto en Lia et al. (2002), que supone que una SN Ia se origina en
sistemas binarios (Greggio & Renzini, 1983). La fraccidon de estos sistemas binarios,
Apin, €s uno de los pardmetros libres de SAG. Para una IMF supuesta, el valor adoptado
por Apin determina la tasa de SNs Ia. En el caso de una IMF Universal, como la IMF de
Salpeter adoptada en el modelo SAGS, el valor de Ay, esta ligado a esa IMF, restringido
por el requerimiento de reproducir la evolucion observada de las tasas de SN Ia. Para
un modelo con TH-IGIMF, la pendiente de la IMF para masas estelares mas grandes
que 1,3M;, (ver ec. 3.16) puede variar dentro de un intervalo, de acuerdo a la SFR de
un dado evento de formacidn estelar. Sin embargo, nosotros consideramos una unica
fraccion de sistemas binarios sin importar la pendiente de la IMF, ary. Asi, las tasas de
SNs Ia para cada poblacién estelar difieren para diferentes valores de oryy, como puede
verse en el panel inferior de la Fig. 4.7, donde las tasas son dadas como una funcién de
los tiempos de retardo de SN Ia, los cuales son establecidos por el tiempo de vida de la
estrella secundaria del sistema binario. Los valores mas bajos (altos) de oty (IMF mas
planas, empinadas), determinadas por los eventos de formacion estelar con SFR mas
altas (bajas), dan lugar a tasas de SNs Ia mas altas (bajas). El valor adoptado por Ap;y,
en el proceso de calibracion es el resultado de mantener el balance entre la tasa de SNs
Ia resultantes para todos los valores posibles de oty que pueden ocurrir en todos los
eventos de formacion estelar tales que el comportamiento promedio de la evolucion de

las tasas de SNs Ia para toda la poblacion de galaxias emule la evolucion observada.

La Figura 4.8 muestra las tasas de SNs calculadas como funcién del redshift para
los modelos SAGS (linea a rayas) y SAGTH5B2 (linea so6lida). Los datos observacionales
corresponden a la compilacion de Melinder et al. (2012). La evolucion en las tasas de
SN IT son mostradas en el panel superior. Casi no surgen diferencias en los resultados de
ambos modelos calibrados. Las tasas observadas muestran una dicotomia a bajo redshift;
mientras los trabajos de Botticella et al. (2012) y Mattila et al. (2012) estiman tasas de
SNs I de casi2 (10~4) yr—! Mpc 3 h%, los trabajos de Cappellaro et al. (1999) y Li et al.
(2011) dan tasas de SNs II del orden de 0,6 (10~#)yr~! Mpc—3 h%o. Las salidas de los
modelos son consistentes con los valores mas altos de tasas de SNs Il a z = 0. Las tasas
de SN Ia mostradas en la Fig. 4.7 para diferentes valores de oty son comparados con
aquéllas que emergen de una IMF de Salpeter. Podemos ver que para un valor de oty
igual a la pendiente de la IMF de Salpeter, la TH-IGIMF da valores mas altos de SNs Ia,
ya que las diferencias entre ambas IMF para masas estelares menores que 1,3 Mg, llevan
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Figura 4.8: Evolucion de tasas de SNs II (panel izquierdo) y tasas de SNs Ia (panel dere-
cho) dada por los modelos SAGS (linea a rayas) y SAGTH5B2 (linea so6lida), comparadas
con la compilacidon de determinaciones observacionales de Melinder et al. (2012).

a diferentes valores de normalizacion. Una vez que ambos modelos SAGS y SAGTH5B2
han sido calibrados, las tasas de SNs Ia son similares en los dos modelos, como puede

verse de la comparacion de lineas de rayas y solidas en la Fig. 4.8.

Las SNs II en el modelo semianalitico tienen tiempos de retardo entre 2 y 30 Myr
(panel superior de la Fig. 4.7), suficientemente cortos para las estrellas que se forman en
un brote para encerrar la mayoria de los elementos ¢ producidos durante las explosio-
nes, ya que la duracion real de los brotes tienen escalas de tiempo mayores, del orden de
las decenas de Myr (ver Fig. 4.5). Por otro lado, los tiempos de retardo de SNs Ia estan
en el intervalo comprendido entre las decenas de Myr y algunos Gyr, con la mayoria de
las SNs Ia que tienen tiempos de retardo entre 20 Myr — 2 Gyr con un pico en aproxima-
damente 100 Myr. Esta escala de tiempo es del orden del valor maximo de la duracién
de los brotes estelares, por lo tanto muchos brotes no van a formar estrellas altamente
enriquecidas con el principal producto de las SNs Ia, que es el hierro. Sin embargo, ya
que los brotes no consumen el gas frio del bulbo instantaneamente, es frecuente que
varios brotes coexistan en la misma galaxia y que un brote disparado tardiamente pueda
formar estrellas ricas en hierro a partir del gas contaminado por una generacion previa
de estrellas formadas en el bulbo. Entonces, el cociente de abundancias [« /Fe] final de
una galaxia eliptica es el resultado de la combinacion de la duracion de los brotes, los

tiempos de retardo de SNs y la escala de tiempo de formacion de las galaxias. La altima
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es analizada en detalle para ambos modelos SAGS and SAGTH5B2 en la Seccion 6.

5.3. Otras pruebas: cocientes M/L y funciones luminosidad

Matteucci (1994) sugirieron que la hipotesis de una IMF variable para explicar la
relacion [o/Fe]-masa estelar en galaxias elipticas deberia ser probada en las luminosi-
dades y cocientes de masa-luminosidad (M/L).

En una serie de trabajos, los miembros de la colaboracion ATLAS3D estudiaron las
propiedades de una muestra de 260 galaxias de tipo temprano (see Cappellari et al.,
2011). En el trabajo XV (Cappellari et al., 2013) y XX (Cappellari et al., 2013), ellos se
concentran en el plano de masa (M, o, R.), sus proyecciones y la distribucion de pro-
piedades de las galaxias en los mismos. Ellos derivan las masas totales (baridonica mas
materia oscura) dindmicas y cocientes masa-luminosidad (Mjam, M/L 45 ) dentro de
una esfera de 1 radio efectivo de galaxias de tipo temprano en su muestra. Ellos sefalan
que esta cantidad se asemeja y es directamente comparable a la masa estelar total usada
en otros estudios, dado que la fraccidon calculada de MO dentro de ese radio es usual-
mente baja, 13 % en promedio. Ellos eligen la banda » para medir luminosidades. Vale
la pena notar que estas cantidades no estan afectadas por suposiciones de la IMF de
las galaxias, porque estan derivadas usando consideraciones dindmicas y no involucran
modelos de sintesis de poblaciones estelares. En la Figura 4.9 comparamos el cociente
masa-luminosidad como funcion de la masa estelar en galaxias elipticas resultantes de
nuestro modelo con IMF de Salpeter (panel superior) y SAGTH5B2 (panel inferior), con
los datos extraidos de la Tabla 1 de Cappellari et al. (2013). Para este proposito, consi-
deramos la masa estelar de las galaxias dividida por la luminosidad total en la banda-r.
El error a 10 de las estimaciones de M/L de Cappellari et al. (2013) es de 0.027 dex. Po-
demos ver que en el caso de nuestra mejor eleccion de los parametros de la TH-IGIMF,
estoes, =2y Mgcli“ =5, el punto de cero de la relacion es mejor reproducido que
para el caso de SAGS, con un buen acuerdo con los cocientes M/L observados en un
amplio intervalo de masas estelares. El apartamiento de las observaciones ocurre para
masas menores a 2 x 1019M_, para las cuales las pendientes de la IMF son mas empi-
nadas que la pendiente de una IMF de Salpeter (ver Fig. 4.4). La forma de los cocientes
de M/L es similar para ambos modelos SAGS y SAGTH5B2, con valores menores pa-

ra el ultimo caso, y una dispersion mas alta hacia valores mas bajos, como resultado
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de los procesos de calibracion que regulan de diferente manera la formacion estelar y
la retroalimentacion energética y quimica. Esto es, parece que la TH-IGIMF ayuda a
recobrar los valores correctos de los cocientes de M/L para galaxias masivas, pero no
puede resolver el problema del exceso a masas mas bajas con respecto a las observacio-
nes, el cual esta presente para cualquier IMF. Este resultado apoya la hipotesis de una
TH-IGIMF en galaxias elipticas.

Realizamos una prueba maés a la poblacidon de galaxias. Comparamos los resultados
de los modelos SAGS y SAGTH5B2 con la LF observada en la banda-r de Blanton et al.
(2005), usada como restriccion para calibrar el modelo. Las LFs resultantes de ambos
modelos se muestran en la Fig. 4.10. Como puede verse, no hay mayores diferencias
entre ellas y el acuerdo con la LF observada es bastante bueno. Un pequenio exceso de
galaxias luminosas esta presente en ambos modelos, siendo mas notorio en el mode-
lo SAGS. La supresion de formacion estelar en las galaxias mas masivas no puede ser
lograda con el presente modelado de retroalimentacion de AGN. En lugar de esto, un
mejor acuerdo con las observaciones puede ser obtenido si los brotes durante fusiones de
galaxias son disparados sdlo cuando la galaxia remanente se vuelve inestable, como es
propuesto por Padilla et al. (2013). La LF junto con los cocientes M/L representan una
buena prueba a la implementacion de una IMF variable, dado que diferentes poblacio-
nes estelares estan caracterizados por sefiales unicas en su luz que deben ser restringidas
junto con la relacion [« /Fe]-masa para obtener resultados consistentes en las propieda-
des de las galaxias cuando se modifica una funcion de distribucién importante como lo
es la IMF de las estrellas.

6. [o/Fe]-masa estelar: influencia de las escalas de tiem-

po de formacion

En este capitulo hemos demostrado que se necesita de una TH-IGIMF para repro-
ducir la tendencia de cocientes de abundancia de [¢/Fe] con la masa estelar mostrada
por galaxias elipticas. Sin embargo, un aspecto también considerado para explicar la
construccion de esta relacion son las escalas de tiempo de formacion de las galaxias.
A través de este argumento, usualmente se sostiene que las galaxias mas masivas son

formadas en una escala de tiempo menor que las galaxias menos masivas. (e.g. Thomas
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Figura 4.9: Cocientes masa-luminosidad como funcién de la masa estelar de galaxias
elipticas. Los resultados de los modelos SAGS and SAGTH5B2 son mostrados en los
paneles superior e inferior, respectivamente. Los mismos son comparados con determi-
naciones observacionales de Cappellari et al. (2013).
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Figura 4.10: Funcion de luminosidad en la banda-r de la poblacion de galaxias generada
por los modelos SAGS (linea a rayas) y SAGTH5B2 (linea sélida) comparadas con las
determinaciones observacionales de Blanton et al. (2005) (simbolos abiertos con barras
de error).

etal., 2005; Recchi et al., 2009). En este sentido, esta relacion es usualmente considera-
da como otra razdn del downsizing. La evidencia observacional indica que las galaxias
elipticas reunen la mayor parte de su masa a alto redshift. Una técnica comun utilizada
en estos dias es la arqueologia estelar (Thomas et al., 2005; Neistein et al., 2006). En
esta linea de trabajo se miden indices espectrales y son usados para calcular parametros
de poblaciones estelares de galaxias observadas con modelos de sintesis de poblaciones.
Un resultado comun de aplicar este método es que las poblaciones estelares en galaxias
masivas resultan mas viejas que en sus contrapartes menos masivas, sin importar la
morfologia de la galaxia (Panter et al., 2007). Ademas, las galaxias elipticas presentan
las poblaciones estelares mas viejas, dado que muestran poca o ninguna actividad de
formacion estelar, aunque T10 encuentran que aproximadamente 10 por ciento de su
muestra de elipticas estan formando estrellas activamente y definen un pico de edades
jovenes en su distribucion de edades. Neistein et al. (2006) encontraron que este as-
pecto del comportamiento de downsizing puede ser explicado naturalmente en el marco
del agrupamiento jerarquico en términos de los progenitores de los halos principales,
definiendo una masa minima de progenitores que son capaces de formar estrellas. Sin

embargo, otros aspectos también considerados como facetas del downsizing como el co-
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rrimiento con el tiempo en la masa caracteristica de las galaxias formadoras de estrellas
(Cowie & Barger, 2008), o el downsizing quemo-arqueoldgico (Fontanot et al., 2009)
no pueden ser explicados con esta linea de razonamiento. Aqui, nos estamos enfocando
en el downsizing quemo-arqueologico. El objetivo de esta seccidn es analizar las escalas
de tiempo de formacion de las galaxias de nuestra muestra para determinar si las mis-
mas son responsables parcialmente en conducir a una pendiente positiva en la relacion

[0 /Fe|-masa estelar, o no.

Para cada galaxia seleccionada de acuerdo a su masa estelar a z = 0, definimos la
escala de tiempo de formacion, ATsg, como el periodo de tiempo transcurrido desde el
redshift al cual el primer evento de formacion estelar tuvo lugar en la galaxia, hasta el
redshift de formacion zg,my(s0). El ultimo se define como el redshift al cual la galaxia
adquiere el 50 por ciento de su masa estelar total formada in-situ, donde el término in-
situ se refiere a la masa estelar formada en una galaxia por formacion estelar quiescent
(que ocurre en el disco) o en brotes estelares, sin tener en cuenta las estrellas acreta-
das de satélites. Esta definicion asegura que las galaxias analizadas y sus poblaciones
estelares son formadas de gas enriquecido perteneciente a sus progenitores principales,
tornando mas facil la interpretacion de la influencia de las escalas de tiempo y la eyec-
cion de productos de SNs en la relacion [« /Fe]-masa estelar. Notar que la masa estelar
total formada in-situ considerada para el presente analisis es rastreada en una variable
separada dentro del codigo y no tiene en cuenta el efecto de pérdida de masa debido al
proceso de reciclado de masa estelar que tiene lugar a lo largo y al final de la vida de las

estrellas.

Fig. 4.11 muestra la escala de tiempo de formacion, ATsg, como funcion del redshift
de formacion, zg,m(s0), para nuestra muestra entera de galaxias de tipo temprano obteni-
da de modelos con dos IMFs diferentes. Consideramos los modelos SAGTH5B2 (panel
superior) y SAGS (panel inferior) que involucran una TH-IGIMF con Mgi“ =5Mgyy
B =2 y una IMF de Salpeter, respectivamente. La primera es nuestro mejor caso se-
leccionado de TH-IGIMF, como discutimos en la seccion previa. Podemos ver que, a
pesar de la IMF considerada, hay una clara tendencia en la cual AT5y decrece a medida
que Zgym(s0) crece, como muestra el grafico de densidad en colores. Esto indica que las
galaxias que se forman a mas alto redshift completan el proceso de formacion en escalas
de tiempo mas cortas, consistentemente con los resultados mostrados por Lagos, Padilla

& Cora (2009). Mas especificamente, las galaxias que fueron formadas a zgom(s0) ~ 2
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0 antes necesitaron un tiempo menor a 2 Gyr para alcanzar el 50 por ciento de su masa
estelar formada in-situ.

A redshifts mas bajos, la dispersion en las escalas de tiempo de formacion se vuelve
mayor. Los histogramas arriba y hacia la derecha del panel central, en los dos graficos,
representan las distribuciones de frecuencias del redshift de formacion y las escalas de
tiempo de formacion, respectivamente. Vemos que la mayoria de las galaxias de tipo
temprano se forman entre zg,(s0) ~ 1 y 0y en escalas de tiempo dentro de un intervalo
1 Gyr < ATs0 < 4Gyr.

Si consideramos la poblacidén global de galaxias formadas a diferentes redshifis,
encontramos que la mayor parte de las galaxias tienen escalas de tiempo de formacién
menores que 2 Gyr, como es evidente de los histogramas hacia la derecha. Los valores
medios y las medianas de las distribuciones de AT5q (lineas punteadas y a rayas en la
figura, respectivamente) son 2,32 Gyr y 1,94 Gyr para el modelo SAGTH5B2,y 2,51 Gyr
y 2,02 Gyr para el modelo SAGS, respectivamente.

Las distribuciones de zgy,(s0) para galaxias de diferente masa son mostradas en
la Fig. 4.12 para los modelos SAGTH5B2 y SAGS (paneles de arriba y abajo, respec-
tivamente). De acuerdo con un trabajo previo de Lagos et al. (2009), ambos modelos
presentan similares formas de sus distribuciones de zg,y,(50) para diferentes intervalos
de masa. Podemos ver que las galaxias menos masivas (M, < 10° M) logran el 50 por
ciento de su masa estelar formada in-situ a redshifts mas bajos que las galaxias mas
masivas, con la mayoria de ellas forméndose entre z ~ 0 and z ~ 0,5. La tendencia de
downsizing es menos pronunciada para galaxias mas masivas que ~ 10° M. Los valo-
res medios y medianas de las distribuciones (denotados por lineas punteadas y a rayas,
respectivamente) son bastante similares para galaxias con masas dentre de los intervalos
10°—10'M,, y 10'° — 10" M, y mayores que 10'! M, con valores abarcados dentro
del intervalo 1  zgym(s0) S 1,5. Sin embargo, el pico de las correspondientes distribu-
ciones se corre del intervalo 0 < zgym(s0) < 0,5 @ 0,5 < Zgorm(s50) S 1, haciendo evidente
una tendencia de downsizing leve. El corrimiento del pico de las distribuciones es mas
evidente en el modelo SAGS (panel inferior).

Estos resultados estan en acuerdo cualitativo con Lagos et al. (2009) y De Lucia
et al. (2006). En este ultimo trabajo, se muestra que las galaxias mas masivas forman sus
estrellas de manera mas temprana que las menos masivas, pero que a su vez, ensamblan

sus estrellas mas tarde. Ellos definen el redshift de formacion como el redshift cuando
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Figura 4.11: Escalas de tiempo de formacion, ATs(, de galaxias elipticas de los modelos
versus sus respectivos redshifts de formacion, zg,m(so) (ver el texto para su definicion)
para galaxias del modelo SAGTH5B2 (panel superior) y SAGS (panel inferior) Los histo-
gramas a la derecha de los paneles centrales son las distribuciones de frecuencias de las
escalas de tiempo de formacion de la poblacion de galaxias, y aquéllas mostradas por
encima de los paneles centrales corresponden a los redshifts de formacion. Lineas pun-
teadas y a rayas representan la media y mediana de las distribuciones, respectivamente.
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Figura 4.12: Distribucion de redshifis de formacion, zgom(s0), para galaxias de dife-
rente masa estelar, como estd indicado en las referencias del grafico para los modelos
SAGTHS5B2 (panel superior) y SAGS (panel inferior). Lineas punteadas y a rayas repre-
sentan la media y la mediana de las distribuciones, respectivamente.
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el 50 por ciento de las estrellas que forman la galaxia a z = 0 ya estan formadas, y
el tiempo de ensamblado como el redshift cuando el 50 por ciento de la masa estelar
final est4 contenida en un objeto solo. En nuestra definicion de tiempo de formaciéon no
estamos considerando la contribucion de la masa estelar formada en satélites acretados.
Hemos evaluado el impacto de esta masa acretada en los histogramas mostrados en la
Fig. 4.12, y no encontramos ningin cambio significativo, ni para el modelo SAGTH5B2
ni tampoco para SAGS. Esto es esperable teniendo en cuenta que la masa contribuida por
satélites es una fraccion pequefia de la masa total final de la galaxia, siendo del orden
de ~ 10 por ciento para la vasta mayoria de galaxias, de acuerdo con el andlisis hecho
por Jiménez et al. (2011).

Ahora nos concentramos en las distribuciones de ATsg considerando galaxias en di-
ferentes intervalos de masa. Esto es mostrado en la Fig. 4.13 para los modelos SAGTH5B2
y SAGS (paneles superior ¢ inferior, respectivamente). Como en las distribuciones para
la poblacion entera de galaxias (Fig. 4.11), los valores de la media y la mediana (lineas
punteada y a rayas, respectivamente) estan muy cercanas una de la otra. El principal as-
pecto a destacar es que son muy similares a los valores correspondientes de la muestra
completa de galaxias (= 2 — 2,5Gyr) y no presentan una gran dependencia con la masa
estelar. Solo las galaxias mas masivas (M, > 10') tienen apenas mayores valores de
media y mediana de ATs. Esta situacion es bastante similar para ambos modelos, indi-
cando que las escalas de tiempo de formacion de galaxias no estan fuertemente afectadas
por la eleccion de la IMF. Para poner en contexto estas escalas de tiempo de formacion
galactica, realizamos una comparacion con las escalas de tiempo necesarias para repro-
ducir la correcta relacion [ /Fe]-masa en el modelo de Pipino & Matteucci (2004). Sus
modelos reproducen pendientes correctas de [ /Fe] como funcion de la masa de las
galaxias suponiendo una caida de gas temprana con escalas de tiempo del orden de 0.4
Gyr y vientos galacticos que duren no mas de 0.7 Gyr, dentro del paradigma de colapso
monolitico, lo cual explica las diferencias con nuestras escalas de tiempo de formacion
galactica.

La dependencia leve de las escalas de tiempo de formacion con la masa estelar que
emerge de nuestros modelos, con una IMF de Salpeter o una TH-IGIMF, muestran una
tendencia opuesta a aquélla encontrada por De Lucia et al. (2006). Basados en el analisis
de las historias de formacion estelar de galaxias obtenidas de un modelo semianalitico,

ellos muestran que las galaxias elipticas mas masivas tienen escalas de tiempo de for-



87 6 [o./Fe]-masa estelar: influencia de las escalas de tiempo de formacion

0.20F
0.15F

0.10

freq.

0.05

0.00
0.20f

0.15F

freq.

0.10}

0.05F

0.00

T T T T
M. [Mg]<10° 1

10" <M. [Mg] < 10"

4 6 8 10
Atg, [Gyr]

120

T T T T ]
10° < M. [Mg] < 10"
TH-IGIMF ]
Mz’ =5 Mo ]
p=2 A

10" <M. [Mg]

2 4 6 8 10 12

Aty [Gyr]

0.20

0.15

freq.

0.10

0.05

0.00
020

0.15F

freq.

0.10f

0.05F

0.00

T T T T
M. Mp]<10° 1

10" <M. [Mp] < 10" |

4 6 8 10
At [Gyr]

120

T T T T ]
10° < M. [Mg] < 10"
Salpeter IMF |

10" < M. [M] |

2 4 6 8 10 12
Atgo [Gyr]

Figura 4.13: Distribucion de escalas de tiempo de formacion, ATsg, para galaxias de
diferente masa estelar, como esta indicado en la referencia del grafico, de los modelos
SAGTHS5B2 (panel superior) y SAGS (panel inferior). Las lineas punteadas y a rayas
representan la media y mediana de las distribuciones, respectivamente
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macion mas cortas que las menos masivas, en acuerdo cualitativo con el escenario de
downsizing (Cowie et al., 1996) y con la dependencia masa estelar-escala de tiempo
requerida por Thomas et al. (2005) para explicar la relacion observada [o/Fe]-masa
estelar. Las diferentes tendencias obtenidas de nuestros modelos y de aquéllos de De
Lucia et al. (2006) no son explicadas por el hecho de que no estamos considerando la
formacion estelar que tiene lugar en satélites acretados en nuestra definicion de escala de
tiempo de formacién; como en las distribuciones de redshift de formacion, evaluamos la
influencia de la masa estelar acretada en satélites, sin encontrar un cambio significativo.
Es de notar, sin embargo, que las extensiones del intervalo de tiempo en el cual la for-
macion estelar tiene lugar presenta pequefias diferencias entre las galaxias en diferentes
intervalos de masa, tanto en nuestra muestra de galaxias modeladas como en aquéllas
de De Lucia et al. (2006).

Esta leve tendencia de downsizing que emerge de nuestro modelo, como se muestra
en las distribuciones de zg,y(50), ¥ las casi nulas diferencias de AT5 entre galaxias de
diferente masa, minimizan la relevancia de la explicacion mas aceptada para interpretar
los mayores cocientes de abundancias de [ct/Fe] en galaxias mas masivas, lo cual es
en general atribuido a su relativamente corta escala de tiempo de formacion, como es
inferido del andlisis de datos observacionales (e.g. Thomas et al., 2005). Si esta dife-
rencia en las escalas de tiempo de formacion estuvieran presentes en las galaxias reales,
contribuiria al desarrollo de una pendiente positiva en la relacién, como es mostrado en
otros modelos de formacion galactica (e.g. Pipino & Matteucci, 2004). Sin embargo, es-
ta explicacion del downsizing quemo-archeoldgico puede ser descartada si tenemos en
cuenta la falta de evidencia fuerte en términos de la evolucion diferencial de la aglome-
racién de masa estelar o de evolucion diferencial de la densidad de SFR de galaxias de
diferentes masas, como surge del analisis de varios conjuntos de datos (Fontanot et al.,
2009; Sobral et al., 2014). Nuestros modelos contemplan la posibilidad de que galaxias
masivas alcancen mayores cocientes de abundancia de [o/Fe] porque estan caracteri-
zados por IMFs més planas. Nuestro estudio refuerza esta idea por la similitud de las
distribuciones de zgym(s0) ¥ ATso y por la relacion entre ellas para modelos con una
IMF de Salpeter y una TH-IGIMF, indicando que las escalas de tiempo de formacion de
las galaxias no juegan un rol decisivo en determinar la pendiente de la relacion [o /Fe]-
masa estelar seguida por las galaxias generadas por estos dos modelos. El resultado mas

relevante de nuestro trabajo es que una TH-IGIMF es necesaria para reproducir la ten-
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dencia observada. Tenemos que tener presente que aunque nuestro modelo presenta una
tendencia de downsising leve en términos del redshift caracteristico de formacion de la
galaxia y escalas de tiempo de formacion, la ultima es la cantidad que importa en la
interpretacion de la relacion [a/Fe]-masa estelar. Sin embargo, la principal evidencia
observacional del downsising en términos de estas escalas de tiempo es inferida de la

relacién misma.

A partir de este importante resultado, consideramos galaxias del modelo SAGTH5B2
y analizamos la conexion entre la distribucion de cocientes de abundancia [ /Fe] y
las escalas de tiempo de formacion ATy para comprender el origen de las principales
caracteristicas de las relaciones [o/Fe]-masa estelar de galaxias con una TH-IGIMF
caracterizada por ec}n = 5Mg. Esto se muestra en la Fig. 4.14, donde los diferentes
paneles corresponden a galaxias en diferentes intervalos de masa. En todos los casos,
podemos ver que los valores mas grandes de cocientes de abundancia de [o/Fe] son
logrados para escalas de tiempo de formacion mas cortas. El aspecto importante para
remarcar es que el argumento de escalas de tiempo nos permite explicar la dispersion de
valores de [o¢/Fe] para galaxias de una dada masa, pero no es la razon del desarrollo de
una pendiente en la relacion [o/Fe]-masa estelar. Esta dependencia entre los cocientes
de abundancia y la masa estelar es s6lo posible lograrla en nuestro modelo considerando

una IMF dependiente de la SFR como la TH-IGIMF probada aqui.

Relacionando el resultado mostrado en la Fig. 4.14, el cual indica que las galaxias
con escalas de tiempo de formacion mas cortas tienen valores mas grandes de [ /Fe],
con lo que se aprecia de la Fig. 4.11, donde resulta claro que las galaxias mas viejas
(aquéllas con mas alto zg,my(50)) son formadas en tiempos mas cortos, concluimos que
las galaxias mas viejas logran mayores valores de [ ¢t /Fe]. Esto es consistente con los da-
tos observacionales analizados por Sanchez-Blazquez et al. (2006), que encuentran que
los modelos que mejor reproducen las pendientes observadas son aquéllos en los cuales
los elementos o varian mas que los elementos del pico del Fe a lo largo de la secuen-
cia de dispersion de velocidades; ademas, galaxias mas viejas a una dada dispersion de
velocidades muestran mayores cocientes de abundancias [a /Fe]. Estos resultados apo-
yan descubrimientos previos de Trager et al. (2000), quienes muestran que elipticas mas

jovenes tienen mayores abundancias [Fe/H] que las mas viejas.
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Figura 4.14: Distribuciones de cocientes de abundancia de [/Fe] como funcion de la
escala de tiempo de formacion, ATs, para galaxias dentro de diferentes intervalos de
masa, como estd indicado en las referencias del grafico, para el modelo SAGTH5B2,

caracterizado por ec{“ =5Mg y B = 2. La linea sdlida en cada panel conecta los

valores medios de los cocientes de abundancia para diferentes bines de ATsy.

7. Discusion

La tendencia de [o/Fe] con la masa estelar en galaxias de tipo temprano ha sido
estudiada en el pasado, tanto observacionalmente como tedricamente. Sin importar los
métodos observacionales, existe un acuerdo en que las abundancias relativas de elemen-
tos livianos (producidos casi exclusivamente por SNs II) con respecto al hierro (produci-
do principalmente por SNs Ia) se incrementa monotonicamente con la dispersion de ve-
locidades central (por lo tanto, masa de la galaxia). En el lado tedrico, una considerable
cantidad de trabajo ha sido dedicado a estudiar este aspecto de evolucion quimica dentro
del marco de modelo cosmologico ACDM, principalmente porque ha sido senalado co-

mo un problema del modelo, mostrando tension entre el esperado crecimiento jerarquico
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de estructura, de menor a mayor, y el comportamiento de downsizing de las galaxias.

Dos principales hipotesis han sido propuestas para explicar la tendencia observada,
las escalas de tiempo de formacion de las galaxias y una IMF variable. De acuerdo al
argumento de las escalas de tiempo, se supone que las poblaciones estelares en galaxias
con mayores masas estelares se forman en escalas de tiempo mas cortas, evitando el
enriquecimiento de sus medios interestelares por SNs Ia que son caracterizadas por
tiempos de retardo de explosion largos. En el caso de la hipotesis de una IMF variable,
el cociente variable entre estrellas de alta masa y baja masa en la distribucion inicial de
estrellas en diferentes galaxias se supone que juega un rol crucial en la construccion del
patron de abundancias observado en galaxias de tipo temprano, dado que este cociente
determina el cociente entre SNs II y SN Ia.

En los ultimos afios, han habido varios estudios de galaxias de tipo temprano y masi-
vas sugiriendo que sus poblaciones estelares pueden haber sido formadas con diferentes
IMFs que aquéllas estimadas a partir del vecindario solar. Hay indicaciones de que la
luz de estrellas en galaxias masivas de tipo temprano es consistente con poblaciones
formadas con una IMF bottom-heavy (con dominio de estrellas de baja masa), deter-
minado por el analisis de sus rasgos espectrales (van Dokkum & Conroy, 2010, 2012;
Ferreras et al., 2013; La Barbera et al., 2013; Conroy et al., 2013). En otros trabajos, el
cociente masa-luminosidad de galaxias masivas de tipo temprano es restringido usando
herramientas dindmicas (Cappellari et al., 2012; Dutton et al., 2012; Tortora et al., 2013)
o lentes gravitacionales fuertes (Auger et al., 2010; Treu et al., 2010).

Sin embargo, estos métodos presentan una degeneracion en el sentido de que un
cociente de estrellas poco masivas mayor implica tanto la existencia de una IMF bottom
heavy o una IMF top heavy, ya que las estrellas masivas terminan su vida en escalas
de tiempo cortas y contribuyen a la luz total emitida s6lo durante eventos de formacion
estelar y poco tiempo después. Weidner et al. (2013) estudian el problema con un toy
model que propone una IMF top heavy a alto redshift durante condiciones de brotes
estelares tempranos y una IMF bottom heavy en la evolucion posterior. En su modelo, el
régimen de alta formacion estelar conduce a la fragmentacion del ISM favoreciendo la
formacion de estrellas de baja masa. Un aspecto importante que ellos remarcan es que
la IMF bottom heavy propuesta por varios trabajos, como Ferreras et al. (2013), puede
subestimar severamente la cantidad de metales presente en galaxias elipticas masivas,

dado que la mayor parte de los metales son eyectados al ISM por estrellas con masas
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sobre 1 Mq.

En general, cuando el argumento de una IMF variable es considerado para explicar
la relacion [o/Fe|-masa estelar, la IMF propuesta es tratada como un parametro libre
(Arrigoni et al., 2010), o es modificada con fines exploratorios, (Thomas, 1999; Nagas-
hima et al., 2005; Calura & Menci, 2009), sin seguir ninguna teoria particular y dejando
inexplorado una vasta region del correspondiente espacio de parametros. En este traba-
jo, nosotros probamos la teoria bien definida que tiene en cuenta la funcion inicial de
masa integrada de estrellas en galaxias con IMFs top heavy en cimulos estelares durante
brotes estelares (ver Seccion 8.2 del Capitulo 3 para una descripcion breve y referencias
a los trabajos originales). Hemos mostrado que el cociente de abundancias de [oc/Fe| es
bien reproducido suponiendo una TH-IGIMF dependiente de la SFR; nuestros resulta-
dos apoyan un valor de 5Mg, para la masa minima de cimulo inmerso y 8 = 2 para la
pendiente de la funcion de masa de cumulos inmersos, los cuales son parametros libres
de su teoria. Recchi et al. (2009, R09 de aqui en mas) ya habian considerado la teoria
de IGIMF para evaluar el impacto en el desarrollo de la relacion [ /Fe] - o y explorar
diferentes valores para la pendiente de la funcion de masa de cimulos embebidos (3
1,2 and 2,35). Ellos hacen uso de una version previa de la IGIMF, en la cual el efecto
de altos valores de formacion estelar en galaxias no era considerado. Cuando estos altos
valores de SF son abarcados, la IMF dentro de caimulos se puede volver top heavy debi-
do a efectos de crowding o sobrepoblacion. En tales condiciones, la SFR cambia con la
consecuente reduccion en los valores de las pendientes de la IGIMF, en la version TH-
IGIMF. Hay importantes diferencias entre los modelos usados en R09 y aquéllos usados
en este trabajo. Nosotros utilizamos un modelo semianalitico con arboles de fusion que
considera la evolucion de las galaxias elipticas en el marco de un universo A-CDM. El
modelo analitico usado en R09 considera la evolucion de las galaxias elipticas desde
el punto de vista del colapso monolitico. Otro aspecto fundamental es el tratamiento
de la retroalimentaciéon de SN y AGN. Nuestro modelo tiene en cuenta la retroalimen-
tacion producida por las estrellas consistentemente con la eleccion de la pendiente de
la TH-IGIMF. Esto significa que valores mas bajos de las pendientes de la TH-IGIMF
conducen a numeros mas altos de SNs II que recalientan el gas, regulando la formacién
de nuevas generaciones de estrellas y poniendo restricciones fuertes a los parametros

in
ecl

libres de la teoria de la TH-IGIMF. Por ejemplo, para = 100M, o hasta para

la pendiente de la funcion de masa de los cumulos embebidos B = 2,1, encontramos
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dificil calibrar el modelo dados los altos niveles de retroalimentacion que sufren. La re-
troalimentacion de AGNs en galaxias, el cual no es considerado en los modelos de R09,
es también un aspecto importante porque previene que las galaxias masivas contintien
formando estrellas a bajos redshifts. Esto contribuye a determinar la leve tendencia de

downsizing vista en nuestro modelo, aunque se esperaria un efecto mas fuerte.

Un problema asociado a las abundancias de elementos & en galaxias de tipo tem-
prano esta relacionado a las abundancias de calcio (Ca). Comuinmente, se espera que
todos los elementos ligeros producidos por captura-o se tracen entre si como resultado
de su origen comun. Sin embargo, la abundancia de Ca respecto al hierro no sigue a la
abundancia del magnesio (Mg) o el titanio (Ti) relativa al hierro como funcién de la dis-
persion central de velocidades o masa estelar en galaxias de tipo temprano. Mientras los
indices espectrales sensibles al Mg o al Ti muestran un incremento de sus abundancias
con el incremento de la masa, algunos indices sensibles al Ca muestran una disminu-
cion de la abundancia de este elemento con la masa (Saglia et al., 2002; Cenarro et al.,
2003, 2004). Recientemente, Worthey et al. (2013) confirman esta tendencia engafiosa
con nuevas observaciones y evalian diferentes hipdtesis para explicarlo. Ellos encuen-
tran que una mayor pendiente en la IMF a masas de estrellas bajas es descartada por las
restricciones en colores de las galaxias. Es interesante notar que una IMF favoreciendo
la formacion de estrellas masivas estd en acuerdo con sus resultados, siempre y cuando
los yields de Ca dependan de la masa del progenitor de SN II. Los yields de Woosley &
Weaver (1995) muestran una disminucién del Ca con respecto al hierro a medida que se
incrementa la masa de la estrella progenitora. Sin embargo, Nomoto et al. (2006) and
Kobayashi et al. (2006) muestran que no hay dependencia del yield de Ca con la masa
del progenitor. Si esta tendencia de los yields de SNs II para el Ca es real, una IMF
top-heavy, como la probada en este trabajo seria necesaria para explicar la correlacion
del calcio con la masa de galaxias de tipo temprano, ya que la formacion de estrellas
masivas seria favorecida durante la formacion de galaxias mas masivas.

Un trabajo reciente de Conroy et al. (2013) muestra mas tendencias interesantes en-
tre otros elementos individuales. Ellos estudian los patrones de abundancias del bario
(Ba) y el estroncio (Sr) y encuentran que el cociente de abundancias relativas [Ba/Mg]
muestra un decrecimiento respecto al cociente [Mg/Fe] y , aunque no lo muestran en
su trabajo, declaran una fuerte correlacion entre [Mg/Ba] y la dispersion de velocidades

en una muestra de galaxias de tipo temprano extraidas del SDSS. La importancia de
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este descubrimiento radica en el hecho de que el Ba es un elemento que es producido
por procesos-s en estrellas de masa baja e intermedia durante la fase de la rama gigante
asintotica (AGB) de su evolucion. Asi, el cociente de abundancias [Mg/Ba] puede ser
usado como prueba de escalas de tiempo de formacion cortas como también como indi-
cador de cociente de estrellas de alta masa y baja masa, de igual manera que el cociente
de abundancias [Mg/Fe]. Pero esto es més que una medida alternativa, porque permite
dejar de lado la influencia de las SNIa. Consecuentemente, si es real, este nuevo patron
de abundancias permitira descartar algunas explicaciones para la relacion [ /Fe]-masa
estelar en galaxias de tipo temprano que involucran diferentes distribuciones de tiempos
de retardo para las SNs Ia (e.g. Yates et al., 2013).
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Capitulo 5

Poblaciones estelares del bulbo de

galaxias tipo Via Lactea!

En el presente capitulo se desarrolla un trabajo de investigacion orientado a estudiar
las propiedades quimicas de las poblaciones estelares (PEs) de bulbos de galaxias tipo
Via Lactea (VL). El objetivo general es contribuir al entendimiento de los mecanismos

de formacion de los bulbos y de la historia de formacion del bulbo de la VL en particular.

1. Introduccion

El problema de la formacién del bulbo de la VL permanece vigente. Hoy es bien
sabido que las fusiones y las interacciones de galaxias juegan un rol importante en la
formacion de los bulbos (Kormendy & Kennicutt, 2004). Esto ocurre predominantemen-
te a altos redshifts debido al hecho de que en un universo ACDM, el niamero relativo de
fusiones es mayor a tiempos mas tempranos, mientras que a redshifts mas bajos, la tasa
de fusiones decrece y las galaxias evolucionan secularmente (Athanassoula, 2013); las
escalas de tiempo de formacion son mas largas que el tiempo de colapso.

Durante la evolucién secular, los discos galacticos con altas densidades superficiales

pueden volverse inestables frente a pequenas perturbaciones (Mo et al., 1998) o fusiones

'El presente capitulo estd basado en un trabajo en preparacion: Resolving stellar populations in a
SAM: bulges of MW type galaxies. Autores: Gargiulo, I. D, Cora, S. A., Padilla, N. D., Gonzalez, O.,
Zoccali, M., Gonzalez, R.
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(Padilla et al., 2013), produciendo una barra que transfiere gas y estrellas del disco al
bulbo. A partir de la disipacion del gas se forman estrellas en brotes (Kormendy, 2013).

En este complejo contexto, el caso del bulbo de la VL representa nuestra mejor
oportunidad para traer algo de luz sobre el problema de la formacion de los bulbos. En
los ultimos afios, han habido esfuerzos para observar el bulbo en el infrarojo cercano,
como es el caso del relevamiento de Variables Vista en la Via Lactea (VVV Minniti &
et al., 2010), donde los efectos de extincion son mucho menores que en longitudes de
onda oOpticas. Ahora podemos observar estrellas individualmente y tener acceso a toda
la informacidon que contienen en sus propiedades. Aunque la mayor parte de la luz en
infrarrojo es aportada por gigantes rojas, ha sido posible observar estrellas en el turn-
off de digramas color-magnitud (CMD, por sus siglas en inglés, Bensby et al., 2011,
2013) del bulbo con técnicas de micro-lente gravitacionales. Un relevamiento anterior
en el infrarrojo de todo el cielo como 2MASS (Two Micron All-Sky Survey, Skrutskie
et al., 2006) permitid establecer la forma de mani del bulbo de la VL (Lopez-Corredoira
et al., 2005). La existencia de una divisién en la nube de gigantes rojas metalicas en
latitudes altas del bulbo parece confirmar que el bulbo presenta una forma de X consis-
tente con un bulbo tipo boxy/mani (McWilliam & Zoccali, 2010). Estos tipos de bulbo
se caracterizan por ser dindmicamente mas frios que los bulbos generados por fusiones,
dindmicamente calientes y conocidos como bulbos cldsicos, que fueron descriptos como
“elliptical galaxies that happen to have a disc around them”?(Gadotti, 2009). Sin embar-
g0, es muy probable que las fusiones sufridas por la VL en el pasado hayan contribuido
a la formacion de su bulbo, y se ha afirmado que existen poblaciones estelares que tienen
diferentes origenes. Algunos trabajos aseveran que coexisten dos poblaciones estelares
diferenciadas en edad, metalicidad, escalas temporales de formacion o enriquecimiento
de elementos & y cinematica (Feltzing & Gilmore, 2000; Groenewegen & Blommaert,
2005; Zoccali et al., 2008; Soto et al., 2007, e.g.). Trabajos mas recientes van mas lejos
y afirman que el bulbo esta compuesto por poblaciones estelares multiples originadas
en diferentes eventos de inestabilidad del disco (Ness et al., 2012, 2013). Aunque las
determinaciones de edad de las estrellas del bulbo de la VL utilizando CMDs dan como
resultado que la mayoria son mas viejas que 10 Gyr y apoyan la idea de una unica po-
blacion estelar (Zoccali et al., 2003), las observaciones de Bensby et al. (2011, 2013) de
estrellas enanas con micro-lentes dan muestra de que la edad de estas estrellas ocupan

2Galaxias elipticas que ocurre que tienen un disco a su alrededor
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un intervalo entre 2 y 13 Gyr. Las simulaciones de formacion de bulbos pueden expli-
car la existencia de estrellas jovenes bajo la hipotesis de formacion por inestabilidad
gravitacional del disco (Ness et al., 2014).

Las PEs contienen una vasta cantidad de informacién sobre la formacion y evolucion
de los sistemas estelares. En particular, las abundancias quimicas de las PEs son una
herramienta fundamental para validar las hipdtesis de formacion de los bulbos.

En este trabajo, nuestro objetivo es ganar conocimiento sobre los mecanismos de for-
macion de los bulbos haciendo un uso novedoso del modelo semianalitico de formacion
de galaxias SAG, alcanzando la escala de PEs de galaxias tipo VL, y comprender aspec-
tos de las observaciones de estrellas existentes en el bulbo de la VL. La inclusion del
seguimiento de las propiedades de las PEs individualizadas en un modelo semianalitico
de formacion de galaxias se presenta como una herramienta novedosa y muy util para
estudiar las caracteristicas de la formacion de las componentes de las galaxias como el
bulbo y el halo estelar. Esta nueva capacidad permite estudiar, por ejemplo, desde un
punto de vista tedrico, como se distribuyen las PEs de distintos origenes en el espacio
de las abundancias quimicas, ayudando a interpretar las observaciones disponibles.

Asi, el presente trabajo contribuye a dar un marco teodrico a la técnica conocida como
“etiquetado quimico” de estrellas (del inglés chemical tagging). La idea del etiquetado
quimico de estrellas fue concebida por Freeman & Bland-Hawthorn (2002) y consiste
en medir las abundancias quimicas de la mayor cantidad posible de estrellas de una da-
da componente de nuestra galaxia, como el disco, bulbo o halo, o bien de una galaxia
satélite de nuestra Via Lactea, para luego ubicarlas en el espacio de abundancias quimi-
cas. De esta manera, las estrellas que comparten un origen, como una agregacion estelar
particular, o un cimulo disuelto, poblaran regiones cercanas en diagramas de abundan-
cias quimicas. Si tomamos, por ejemplo, el caso del bulbo de la Via Lactea, un conjunto
de estrellas que fueron acretadas de una dada galaxia en una fusion pasada, o que pro-
vienen del disco inestabilizado de alguna €poca en la historia de la galaxia, compartiran
abundancias similares. Nuestro modelo permite transitar el camino inverso. Conocien-
do el origen de las PEs, podemos estudiar por qué ocupan el lugar que ocupan en un
diagrama de abundancias.

En este capitulo analizamos las propiedades quimicas de las PEs de bulbos de ga-
laxias tipo VL. Una vez mas, como en el caso de las galaxias elipticas, distintas su-

posiciones sobre la IMF adoptada durante la formacion estelar del bulbo puede proveer
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interpretaciones alternativas sobre la historia de formacion de esta componente. Acepta-
mos como validas para este caso las suposiciones realizadas para aplicar una IMF inte-
grada galactica (ver Seccion 8.2). Consideramos que el bulbo, al igual que una galaxia,
esta formado por multiples eventos de formacién estelar que forman cimulos, muchos
de ellos disueltos dindmicamente con posterioridad. Comparamos resultados utilizando
la IMF de Salpeter y la mejor eleccion de TH-IGIMF encontrada en el Cap. 4, carac-

in __

terizada por los pardmetros § =2 y M\" =

5Mg correspondientes a la masa minima
de cumulo estelar inmerso y a la pendiente de la funcion de masa de cimulos inmer-
sos, respectivamente. Nos referiremos a esta IMF simplemente como TH-IGIMF a lo
largo del capitulo. Las calibraciones de estos dos modelos, SAGS y SAGTH5B2, se co-
rresponden con aquéllas utilizadas en el Capitulo 4, las cuales reproducen de manera
correcta el conjunto de observables presentado en la Seccion 3 de ese capitulo y con los
cuales se logra modelar las propiedades quimicas de las galaxias elipticas. Este hecho
cobra especial relevancia ya que los mecanismos de formacion de las galaxias elipticas

en el modelo son los mismos que los de los bulbos.

2. Seleccion de galaxias tipo VL

La seleccion de galaxias tipo VL fue realizada siguiendo dos criterios diferentes.
Por un lado, utilizamos el criterio de seleccion definido por Mutch et al. (2011, M11 de
aqui en adelante) en el que una galaxia es considerada como tipo VL si se cumplen 3

condiciones:

= Ser la galaxia més masiva en el halo de MO que la contiene, lo que se traduce en
términos de la simulacion a ser una galaxia central de un halo FOF, es decir, de

tipo 0 (Ver Seccion 1) en el Capitulo 3.

= Tener una masa estelar en el intervalo 10'%> < M[M.] < 10!, Esta condicién
resulta equivalente al que define a la muestra del galaxy Zoo de galaxias de canto
tipo VL / M31 en el mismo trabajo de M11.

= Tener una morfologia aproximada a una galaxia Sb/c. Esta condicion se puede

considerar cumplida si la diferencia entre la magnitud media del bulbo y la total
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esta en el intervalo 1,5 < MB_puibo — MB_total < 2,6, siguiendo una definicioén de
Simien & de Vaucouleurs (1986).

La muestra final obtenida aplicando este criterio es de 398 galaxias tipo VL para
el modelo con una IMF de Salpeter y de 2835 galaxias VL para el modelo con la TH-
IGIMF, sobre un total de 812,409 y 812,228 galaxias, respectivamente.

El segundo criterio de identificacion de galaxias tipo VL considera la pertenencia de
galaxias a sistemas andlogos al Grupo Local (LG, por su sigla en inglés). Los sistemas
analogos al LG son identificados considerando varias restricciones, de acuerdo al trabajo
de Gonzalez et al. (2014, G14 de aqui en mas):

= Primero, se buscan pares de halos host (del inglés de anfitrion), referido a los
halos que contienen a las galaxias tipo VL o M31 en este caso, en los cuales
ambos miembros tienen masas en un amplio intervalo de masas desde Moo, =
1 x 101"M a1 x 1013M? y estan separadas por 0,5 — 1,3 Mpc.

» Segundo, para seleccionar pares con cierto aislamiento y para evitar pares en tri-
pletes o grupos mas grandes, se define un criterio cuantitativo de aislamiento usan-
do la restriccion de fuerza F; com < KF12, donde F; com es la fuerza gravitacional
entre el par y cualquier halo vecino i dentro de un radio de 54~ 'Mpc del centro
de masa del par, F1, es la fuerza entre el par, y K es un parametro constante. El
criterio de aislamiento se vuelve cada vez mas estricto para valores decrecientes
de x. La VL y M31 no tienen halos vecinos y masivos cercanos dentro de 5 Mpc,
y deben, por lo tanto, tener k¥ < 0,1. El valor real de k es, sin embargo, incierto,
y se usa un valor mas relajado de Kk = 0,25 basados en pruebas previas reportadas
en Gonzalez et al. (2013).

= Con el tercer criterio de seleccion, se tiene la intencion de emular la ausencia
de cumulos masivos en la vecindad inmediata del LG. Se requiere que los halos

en la muestra de sistemas analogos al LG no tenga un halo vecino con masa

3Definida como la masa contenida dentro de un radio que encierra una densidad media de 200 veces
la densidad critica en el redshift en el cual se realiza el analisis. Para halos del tamafio correspondiente
a la VL, esta cantidad esta relacionada con la comunmente usada definicion de masa virial basada en la
sobredensidad dependiente de la cosmologia y del redshift como Mao./Myir = 1,2 (Bryan & Norman,
1998).
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Magoe > 1,5 x 1014 M dentro de 12Mpc. Los limites de masa y de distancia son
de alguna manera mas bajos que los valores reales del cimulo de Virgo.

= Cuarto, se imponen restricciones en la velocidad radial galactocéntrica, la ve-
locidad tangencial y la separacion de los pares, basados en la literatura, pero
con errores amplificados a Vrap = —109,3 £+ 80 km s, Vran < 65 kms™! y
Ar =770 + 100kpc, respectivamente, para obtener una muestra mas relajada.

Mas detalles sobre la identificacion de los sistemas analogos al LG y valores de referen-
cia se pueden encontrar en el trabajo de G14.

De los 909 pares aislados encontrados usando los tres primeros criterios de referen-
cia, solo 19 pares sobreviven el cuarto criterio. Es importante notar que ambas galaxias
de cada par son consideradas como de tipo VL, dando un total de 38 galaxias tipo VL
para analizar, y que los halos seleccionados son los mismos en los modelos con la IMF
de Salpeter y con la TH-IGIMF.

La seleccion de galaxias tipo VL considerando las condiciones de entorno del grupo
local es més consistente con la historia de formacion galactica que sufrié la VL que
el método de M11 y estd menos sujeta a errores sistematicos que pueden tener su ori-
gen en bias causados por incluir distintos tipos de ambientes. Sin embargo, el rango
dindmico de la seleccion realizada utilizando el criterio de M11 hace que la muestra
esté menos condicionada por errores estadisticos. Ambas presentan ventajas, de manera
que consideramos los dos tipos de selecciones para estudiar las PEs en los bulbos.

En el panel superior de la Fig. 5.1 puede observarse la diferencia de magnitudes, o
cociente de luminosidades, en el filtro B en funcion de la masa estelar de las galaxias del
modelo SAGS que utiliza una IMF de Salpeter. Con lineas rojas se delimita la region de
este espacio ocupado por las galaxias tipo VL segun el criterio de M11; las mismas se
sefnalan con circulos de color verde oscuro. Las galaxias seleccionadas con el criterio de
G14 son identificadas con circulos de rojos. Como puede observarse, los dos conjuntos
no presentan elementos en comun, con excepcion de una de las galaxias que resulta
seleccionada por el criterio de G14 y se encuentra dentro del cuadrado delimitado por
lineas rojas correspondiente al criterio de M11. Si nos concentramos en las galaxias
contenidas en grupos tipo LG, muchas estan en el intervalo adecuado de masas estelares
galacticas definido por M11 e indicado con lineas verticales rojas en la figura, pero

con valores de la diferencia de magnitud del bulbo y la magnitud total cercanos a cero,
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Figura 5.1: Panel superior: Diferencia de magnitudes (cociente de luminosidades) en el
filtro B como funcién de las masas estelares de las galaxias del modelo SAGS utilizando
una IMF de Salpeter. Se delimita con lineas rojas el intervalo de masas estelares definido
en el criterio de M11. Con circulos verde oscuro se sefialan las galaxias que cumplen con
ese criterio. Con circulos rojos se sefalan las galaxias tipo VL que respetan el criterio de
grupos locales de G14. Panel inferior: Masa de bulbo en funcion de la masa estelar de
las galaxias de la simulacion utilizando una IMF de Salpeter, modelo SAGS. Se respeta
el mismo coédigo de colores que en el panel superior. Con lineas rojas continuas se
delimita el intervalo de masas estelares definido en el criterio de M11.
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Figura 5.2: Panel superior: Similar al panel superior de la Fig. 5.1 pero para la muestra
de galaxias del modelo SAGcon la TH-IGIMF, SAGTH5B2. Panel inferior: Similar al

panel inferior de la Fig. 5.1 pero para la muestra de galaxias del modelo SAGTH5B2 con
la TH-IGIMF.
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indicando que la masa estelar de estas galaxias se encuentra dominada por el bulbo. Las
galaxias con masas menores al limite inferior segun el criterio de M11 se corresponden
con las galaxias tipo M31 de los pares seleccionados de acuerdo al criterio de G14,
en acuerdo con las menores masas de halo de MO utilizado para su busqueda. En el
panel inferior de esta misma figura, se puede ver la masa de los bulbos de las galaxias
de la simulacion en funcién de su masa estelar. Las galaxias tipo VL estan sefialadas
con el mismo cddigo de colores que en el panel superior. Aqui se puede ver que los
bulbos resultantes de seleccionar las galaxias tipo VL con el criterio de M11 tienen
masas entre 5 x 103 Mg, y 5 x 10° M. Estos valores resultan mas bajos en casi un orden
de magnitud que las estimaciones observacionales de masas dindmicas del bulbo de la
VL. En nuestro caso, suponemos que la masa dinamica es comparable a la masa estelar
ya que la componente estelar domina la densidad total cerca del centro galactico. Para
comparar, consideramos los resultados obtenidos por Kent (1992) que indican que el
bulbo de la VL tiene una masa dinamica de 10!°M., valor confirmado por el grupo
de investigacion de Manuela Zocalli utilizando datos del VVV (comunicacion privada).
Otros grupos encuentran masas dinamicas mas altas, en un factor 2 (e.g. Sofue et al.,
2009, Myyige—din = 1,8 X 10'°M,,). Por otro lado, las galaxias seleccionadas utilizando
el criterio de pertenencia a sistemas analogos a grupos locales de G14 tienen bulbos en
un rango muy amplio de masas. Un subconjunto de ellas tiene masas del orden de las
estimaciones observacionales y 10 de ellas presentan bulbos con masas cercanas a la

masa estelar total de la galaxia.

La Fig. 5.2 muestra los mismos resultados que en la Fig. 5.1 pero para la muestra de
galaxias del modelo SAGTH5B2 que considera la TH-IGIMF. En este caso, como puede
verse en el panel superior de la figura, hay una mayor cantidad de galaxias en sistemas
analogos al LG y que ademds comparten el criterio de M11. A su vez, del andlisis del
grafico en el panel inferior se desprende que las galaxias tipo VL seleccionadas a partir
del criterio de M11 tienen bulbos con masas en el intervalo 5 x 10° My y 5 x 101°M,,
consistentes en promedio con las estimaciones observacionales. Las galaxias tipo VL
que cumplen el criterio de G14 nuevamente presentan bulbos en un intervalo amplio de
masas. Sin embargo, un subgrupo de alrededor de 12 galaxias tiene masas muy similares
a las estimaciones observadas. Las diferencias entre las masas estelares totales y de los
bulbos de las galaxias tipo VL seleccionadas por distintos criterios, que se pueden apre-

ciar en la Fig. 5.1, reflejan que la composicion de la luz integrada del bulbo cuando se
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utiliza una IMF de Salpeter es diferente que cuando se utiliza la TH-IGIMF. El cociente
de luminosidades (diferencia de magnitudes) exigido por el criterio de M11 selecciona
galaxias con bulbos que no resultan tan masivos como la masa estimada del bulbo de
la VL. En cambio, la composicion estelar resultande de considerar una TH-IGIMF es
diferente, con un mayor contenido de estrellas mas masivas, lo que lleva a que los bul-
bos dentro del intervalo de magnitudes definido por M11 tengan una masa mayor y mas

acorde con la masa observada del bulbo.

3. Poblaciones estelares en un modelo semianalitico

Los modelos semianaliticos de formacion de galaxias son muy versatiles para mo-
dificar implementaciones de fenomenos fisicos y evaluar su impacto en las propiedades
de las galaxias y sus componentes. Sin embargo, cuando se trata de la resolucion de las
componentes estelares, historicamente s6lo se han considerado las componentes de las
galaxias de manera monolitica. Se estudian las propiedades de los discos, de los bulbos
y hasta halos estelares de las galaxias, pero siempre considerando el conjunto de estre-
llas que la componen y sus propiedades medias. En el presente trabajo, consideramos
una manera novedosa de estudiar las poblaciones estelares (PEs) constitutivas del bulbo
de galaxias tipo VL. La implementacion que presentamos consiste en hacer el segui-
miento de la masa y de las propiedades quimicas de cada evento de formacion estelar
0 acrecion que ocurre y que produce una poblacion estelar que pasa a formar parte del
bulbo de las galaxias. Un evento de formacion o acrecion es singular en cuanto a las
propiedades de sus estrellas, y acarrea la informacion de su lugar de origen.

Tipicamente, cada galaxia del modelo con cociente entre la masa del bulbo y del
disco (B/D) distinto de cero puede experimentar desde unos pocos a algunas decenas de
eventos (brotes estelares o acreciones de estrellas) que contribuyen a la formacién de
su bulbo por todos los procesos posibles involucrados (ver Seccion 5 del Capitulo 3).
Una vez seleccionadas las galaxias tipo VL, apilamos la informacion de las propiedades
de sus PEs, contenidas en arreglos de variables introducidas en el codigo, para obtener
un mejor rango dinamico. Estas cantidades son pesadas estadisticamente considerando
la masa de las PEs involucradas en cada evento. Diferenciamos las poblaciones segin
su origen para conocer con mayor detalle los procesos de formacion del bulbo. De esta

manera, podemos estudiar las propiedades de poblaciones acretadas por inestabilidad de
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disco (acretadas en ID), poblaciones formadas en brotes originados en inestabilidades
de disco (brotes por ID), poblaciones acretadas en fusiones de galaxias (acretadas en
fusiones) y poblaciones formadas en brotes disparados por fusiones de galaxias (brotes
por fusiones). Los cuatro procesos mencionados son los unicos procesos modelados
en SAG que dan lugar a la formacion de los bulbos. Los dos primeros involcucran las
estrellas y el gas de la propia galaxia que sufre la inestabilidad de disco, mientras que
en los procesos de fusion también intervienen las estrellas y el gas de la galaxia satélite.
Al considerar las PEs que pasan a formar parte del bulbo que son acretadas en fusiones
o generadas en brotes por fusiones, no distinguimos entre fusiones mayores o menores,
es decir, no tenemos en cuenta la relacion entre las masas baridnicas de las galaxias
involucradas, ni tampoco identificamos los casos de fusiones menores que dan lugar
a brotes estelares, lo cual depende del contenido de gas frio de la galaxia central. En
el caso de ocurrir una fusion mayor, cuando las masas estelares de la galaxia satélite
acretada y la galaxia central son del mismo orden, el disco del remanente, que contiene
el disco de la propia galaxia central, sufre un proceso de relajacion dindmica y pasa a
formar parte del esferoide formado en el evento. En estos casos, las PEs son computadas
como originadas por acrecion por fusion, aun cuando una fraccion de las estrellas ya era

parte de la galaxia.

4. Resultados

Una vez definidas las poblaciones estelares que forman los bulbos de galaxias tipo
VL en el modelo SAG, comparamos resultados del modelo con datos observacionales
para aportar informacion que ayude a la comprension de la historia de formacion del
bulbo de nuestra galaxia y de como se relaciona ésto con las propiedades quimicas del
bulbo.

4.1. Distribucion de metalicidades de PEs del bulbo

La distribucion de metalicidades (DM) de las estrellas del bulbo es un observa-
ble fundamental para reproducir con el modelo de las PEs del bulbo de las galaxias
implementado en SAG. Las DMs pueden ser obtenidas a partir de mediciones espec-

troscopicas de estrellas individuales del bulbo o, como detallaremos méas adelante, a
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partir de mediciones fotométricas de las estrellas. El trabajo pionero en la determina-
cion de abundancias de hierro en estrellas del bulbo fue realizado por Rich (1988). En los
afios posteriores fue posible obtener espectros de alta resolucion (McWilliam & Rich,
1994; Fulbright et al., 2006) de un reducido numero de estrellas K gigantes, y ya en la
siguiente década, con la construccidon de instrumentos multi-objeto de alta resolucion
como FLAMES (Pasquini et al., 2003), ese nimero pudo ser extendido a ~ 50 (Zoccali
et al., 2006). Paralelamente, se realizaron esfuerzos por obtener metalicidades de las es-
trellas M gigantes de menor temperatura. Rich & Origlia (2005) reportan un analisis de
abundancias de 14 estrellas de este tipo utilizando el instrumento NIRSPEC en el obser-
vatorio Keck y obtienen una metalicidad media similar a las obtenidas para las estrellas
K gigantes del bulbo. El relevamiento VVV permitié tomar espectros de media resolu-
cion de 720 estrellas K gigantes en 4 campos a diferentes latitudes galacticas, b = —12°,
b = —6°, la ventana de Baade y un campo que contiene al caimulo globular NGC 6553
(Zoccali et al., 2008, Z08 de aqui en mas). Mas recientemente, con el relevamiento
ARGOS (Freeman et al., 2013) se logréo medir abundancias de alrededor de 14.000 es-
trellas gigantes pertenecientes al bulbo mediante el uso del espectrégrafo AAOmega en
el telescopio Keck, aunque con una resolucion més baja que con VVV (R = 11,000).
Aunque la medicion de estrellas gigantes en el rango del infrarrojo se presenta como
la técnica mas ampliamente utilizada, existen métodos para estudiar las propiedades de
estrellas de menor masa en el bulbo. En una serie de trabajos, Bensby y colaboradores
(e.g. Bensby et al., 2013) estudian las propiedades de 58 estrellas enanas y subgigantes
del bulbo a partir de eventos de microlente gravitacional y obtienen distribuciones de
metalicidad, entre otros observables. En esta seccion, describimos las comparaciones
realizadas entre las DMs de las PEs resultantes del modelo semianalitico SAG y dos dis-
tribuciones de metalicidades estimadas mediante espectroscopia y mediante un método

fotométrico, y estudiamos el impacto del cambio de la IMF implementada en el modelo.

Comparacion con DMs espectroscépica

Presentamos a continuacidn las comparaciones entre las DMs dadas por el modelo
semianalitico SAG con observaciones espectroscopicas de Z08. Utilizamos los datos de
los tres primeros campos de Z08 ya descriptos y dejamos de lado el campo de NGC

6553, ya que nos concentramos en las poblaciones estelares dispersas del bulbo. Esto
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reduce el nimero de estrellas con mediciones espectroscopicas a 507.

Los paneles superiores de la Fig. 5.3 muestran las DMs obtenida de las PEs apiladas
de galaxias tipo VL del modelo SAGS, que considera una IMF de Salpeter, seleccio-
nadas mediante el criterio de M11. En el panel superior izquierdo puede verse la DM
total, sin discriminar por proceso de formacion. La linea roja punteada representa el va-
lor medio de la distribucion del modelo, con un valor de [Fe/H] = —1,2, mientras que
la linea punteada gris estd ubicada en el valor medio de la distribucién observada, con
un valor de [Fe/H] = —0,15. La diferencia en los valores de cocientes de metalicidad
es considerable. En el panel superior derecho se puede observar la DM desglosada en
los diferentes mecanismos que dan lugar a las PEs del bulbo. Se observa que la mayor
contribucidn a las PEs del bulbo corresponden a aquéllas acretadas en ID (histograma
en linea azul), representando en promedio un 65,2% de la masa de los bulbos de las
galaxias seleccionadas. Cabe destacar que las masas de los bulbos han sufrido efecto de
reciclado de material estelar, mientras que ese efecto no es tenido en cuenta al disenar
los arreglos de variables con las PEs generadas por distintos procesos. El valor medio
de la distribucion de metalicidad de todas las PEs (linea punteada roja) no coincide con
el maximo de la DM dada por PEs acretadas en ID sino que se encuentra corrido hacia
valores levemente mayores de metalicidad debido a la contribucion de las PEs genera-
das en brotes estelares tanto durante ID (histograma en linea celeste) como en fusiones
(histograma en linea verde claro). Las PEs de estos procesos representan en promedio
un 12,7% yun 13,7 % de la masa total del bulbo de estas galaxias, respectivamente. Los
mayores valores de metalicidad alcanzados por las PEs generadas en brotes estelares se
debe a que el gas frio del disco que es transferido hacia el bulbo es consumido gradual-
mente (brotes estelares extendidos en el tiempo, ver Seccion 9 del Capitulo 3), con lo
cual puede ser contaminado por el material reciclado por estrellas formadas en suce-
sivos eventos de formacion estelar. De este modo, se alcanzan metalicidades mas altas
que en PEs acretadas las cuales fueron originadas con anterioridad a partir de un gas
menos enriquecido quimicamente. En particular, las PEs generadas a partir de acrecion
en fusiones contienen la contribucion de la masa estelar de galaxias satélites y su DM
(histograma de linea verde oscuro) tiene el maximo ubicado hacia los valores de me-
talicidad mas bajos presentes en las PEs ([Fe/H] ~ —1,5) y representa una proporcion

marginal de la masa de las PEs en el bulbo, de 8,4 % del total.

Los paneles inferiores de la Fig. 5.3 muestran las DMs de las PEs de galaxias ob-
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tenidas del modelo SAGS que utiliza una IMF de Salpeter pero para galaxias tipo VL
seleccionadas por el criterio de pertenencia a sistemas analogos al LG, segun G14. Se
puede observar que la metalicidad de las PEs de galaxias con similares condiciones
de ambiente que las de una galaxia tipo VL, lo cual indicaria que estan caracterizadas
por un origen cosmologico en comun con la VL, es mucho mayor que la obtenida pa-
ra las PEs de galaxias seleccionadas con el criterio de M11. La metalicidad media de

[Fe/H] = 0,057 es incluso mayor a la observada en estrellas del bulbo por Z08.

Al comparar la importancia relativa de los distintos procesos en las DMs de galaxias
seleccionadas por el criterio de G14 con aquéllas que satisfacen el critero de M11 (pane-
les inferior derecho y superior derecho, respectivamete), se observa un comportamiento
similar en ambos casos, con un dominio de las PEs acretadas en ID, y una tendencia de
las PEs generadas en brotes por fusion a alcanzar valores mayores de metalicidad. La
diferencia mas notoria se aprecia en la DM de PEs acretadas en fusiones que, en el caso
de galaxias seleccionadas por el criterio de G14, presentan un maximo hacia valores mas
altos de metalicidad, opuesto a lo que sucede para galaxias seleccionadas por el criterio
de M11. Teniendo en cuenta la contribucion de la masa estelar de galaxias satélites a
este grupo de PEs, este aspecto constituye una prueba mas en favor a la distinta historia

de formacién y evolucion que caracteriza a los dos grupos de galaxias.

La Fig. 5.4 muestra la DMs de las PEs en galaxias tipo VL del modelo SAGTH5B2
que considera la TH-IGIMF, seleccionadas mediante el criterio de M11 (paneles su-
periores) y el criterio de G14 (paneles inferiores). En el caso de galaxias tipo VL se-
leccionadas por el criterio de M11, la DM (histograma en linea roja) se encuentra en
mejor acuerdo con la obtenida a partir de los datos espectroscopicos de Z08 que ga-
laxias con una IMF de Salpeter, tal como puede apreciarse de comparar los paneles
superiores izquierdos de las Fig. 5.4 y Fig. 5.3. La metalicidad media de esta distri-
bucion es [Fe/H] = —0,49 (linea punteada roja), mucho mas cercana a la media de la
distribucion observada que en el modelo con una IMF de Salpeter ([Fe/H] = —0,14).
En el panel superior derecho, se observan las contribuciones de cada proceso. La prin-
cipal caracteristica a notar es que, como en el caso de una IMF de Salpeter, existe una
proporcién mayoritaria de PEs provenientes del disco de la galaxia que han sido ya for-
madas y acretadas en ID (64,97 %), seguida de la contribucion de estrellas generadas
en brotes durante este mismo proceso (23,19%). A diferencia de lo que ocurre para las

galaxias tipo VL resultantes del modelo con IMF de Salpeter y seleccionadas con el
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criterio de M11, las distribuciones correspondientes a estos dos procesos comparten va-
lores similares de metalicidades. Los valores mas altos de metalicidad estan dados por
las PEs generadas durante brotes por fusion (histograma en linea verde claro, 10,56 %),
que constituye una proporcion aun menor de las PEs del bulbo.

Si bien la muestra de galaxias tipo VL seleccionadas por el criterio de M11 favorecen
notoriamente la inclusion de una TH-IGIMF, en concordancia con los resultados des-
criptos en el Capitulo 4 al analizar la relacion [ /Fe]-masa estelar de galaxias elipticas,
la situacion es claramente distinta al considerar el conjunto de galaxias seleccionadas
por el criterio de G14. Los paneles inferiores de la Fig. 5.4 muestran las DM de las PEs
de galaxias tipo VL obtenidas del modelo SAGTH5B2 que considera la TH-IGIMF pero
seleccionadas segun el criterio de G14; en el panel derecho, las PEs estan diferenciadas
por los procesos que les dan origen. En este caso se alcanza un mejor acuerdo con los
datos observados de Z08, similar a lo que ocurre al considerar galaxias con IMF de Sal-
peter seleccionadas mediante el mismo criterio (ver paneles inferiores de la Fig. 5.3).
Los resultados con seleccion G14 son mas consistentes con las observaciones, pero cabe
aclarar que con masas de bulbo con dispersion alta respecto a estimas para el bulbo de la
VL. A primera vista, pareceria que las historias de formacién de las galaxias selecciona-
das por el criterio de G14 son tales que se vuelven menos sensibles a la IMF adoptada.
Sin embargo, al considerar los valores medios de las DMs, vemos que en el caso de un
modelo con TH-IGIMEF, el valor de [Fe/H| = —0,09 es mas cercano al observado por
Z08, favoreciendo también la inclusion de la TH-IGIMF.

La diferencia observada en las abundancias de hierro de las PEs en los modelos con
diferente IMF se puede explicar por el mayor enriquecimiento quimico experimentado
por las galaxias en un modelo con TH-IGIMF, debido a las pendientes determinadas por
la tasa de formacion estelar de las mismas.

En el panel inferior de la Fig. 5.5 puede verse la tasa de formacion estelar promedio
de las galaxias tipo VL en funcion del tiempo en unidades de [Mg /yr|, y en la parte
superior del grafico se indica la pendiente o3 de la TH-IGIMF (Ver Seccion. 8.2 del
Capitulo 3). Cabe senalar que la pendiente o3 es valida para estrellas mas masivas que
1 Mg, las cuales aportan la mayor parte de los metales al medio. Tanto las SNs Ia co-
mo las SNs II son mas abundantes en una poblacidn estelar para pendientes mas planas
adoptada por las galaxias tipo VL seleccionadas por los criterios de M11 (linea verde

oscuro solida) y de grupos analogos al LG (linea roja punteada). La linea gris a rayas
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Figura 5.3: Panel superior izquierdo: Distribucion de metalicidades de las PEs de gala-
xias tipo VL obtenidas del modelo SAGS que considera una IMF de Salpeter (histograma
de lineas rojas); las galaxias tipo VL son seleccionadas de acuerdo al criterio de M11.
Esta DM es comparada con la obtenida por Z08 a partir de datos espectroscopicos (his-
tograma sombreado en gris). Las lineas roja y gris punteadas representan el valor medio
de la metalicidad de las PEs del modelo y de la media de la distribucién observada por
708, respectivamente. Panel superior derecho: Similar al panel superior izquierdo pero
con las DMs de las PEs del modelo diferenciadas por su origen segtin los colores indi-
cados en las etiquetas. Paneles inferiores izquierdo y derecho: Similares a los paneles
superiores izquierdo y derecho, respectivamente, pero para las galaxias seleccionadas

con el criterio de de pertenencia a sistemas analogos a LG de G14 (ver Seccion. 2).
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Figura 5.4: Panel superior izquierdo: Distribucion de metalicidades de las PEs de gala-
xias tipo VL obtenidas del modelo SAGTHS5B2 que considera la TH-IGIMF (histograma
de lineas rojas); las galaxias tipo VL son seleccionadas de acuerdo al criterio de M11.
Esta DM es comparada con la obtenida por Z08 a partir de datos espectroscopicos (his-
tograma sombreado en gris). La lineas roja y gris punteadas representan el valor medio
de la metalicidad de las PEs del modelo y la media de la distribucidon observada por Z08,
respectivamente. Panel superior derecho: Similar al panel superior izquierdo pero con
las DMs de las PEs del modelo diferenciadas por su origen segun los colores indicados
en las etiquetas. Paneles inferiores izquierdo y derecho: Similares a los paneles supe-
riores izquierdo y derecho, respectivamente, pero para las galaxias seleccionadas con el
criterio de de pertenencia a sistemas analogos a LG de G14 (ver Seccién 2).



CAPITULO 5. PES DEL BULBO DE GALAXIAS TIPO VL 112

40F
3.5F

- 3.0;— S5 RS e, . :
20E

1000.000

100.000

10.000

1.000 PoE

0.100- — galaxias tipo VL (M11) .
...... galaxias tipo VL (LG)
TH-IGIMF -

<Sfr>y [M g/yr]

0.010
0.001

0 2 4 6 8 10 12 14
t [Gyr]

Figura 5.5: Panel superior: Pendiente o promedio de la TH-IGIMF adoptada por las
galaxias tipo VL en el modelo SAGTH5B2 en funcion del lookback time. Se sefiala la
pendiente de la IMF de Salpeter, con un valor de 2,35, con una linea gris. Las lineas roja
punteada y sélida de color verde oscuro corresponden a galaxias tipo VL seleccionadas
con el criterio de de pertenencia a grupos analogos al LG (G14) y con el criterio de M11,
respectivamente. Panel inferior: Tasa de formacion estelar promedio de las galaxias tipo
VL seleccionadas con el criterios de M11 y de G14 (lineas verde oscuro y roja punteada,
respectivamente) generadas por el modelo SAGTH5B2.

en el panel superior marca la pendiente de la IMF universal de Salpeter. Se puede ver
que la pendiente adoptada por galaxias con TH-IGIMF y seleccionadas con el criterio
de M11 tienen una pendiente o3 con un valor igual al valor de Salpeter durante la mayor
parte del tiempo. Sin embargo, esto no indica que la distribucion de masas inicial sea la
misma que en el caso de Salpeter. La TH-IGIMF presenta un caida para estrellas de baja
masa (ver Seccion. 8.2 del Capitulo 3). La normalizacion de la TH-IGMF lleva a que
exista un exceso de estrellas de mayor masa respecto a la IMF de Salpeter si a3 = 2,35,
que producen una mayor eyeccion de metales al medio, generando un mayor grado de
enriquecimiento quimico de las estrellas y en particular, de hierro. En el caso de las ga-

laxias tipo VL en grupos analogos al LG, puede observarse que en las épocas de mayor
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formacion estelar la pendiente o es notoriamente mas plana que la correspondiente a
una IMF de Salpeter. Es interesante notar las diferentes historias de formacion experi-
mentadas por las galaxias tipo VL seleccionadas por los diferentes criterios. Por otro
lado, las diferencias en las DM para los modelos con distinta IMF también se pueden
atribuir a los diferentes valores de los parametros libres obtenidos al calibrar los mode-
los con una IMF de Salpeter y con la TH-IGIMF. El valor de la eficiencia de feedback
por SN en el bulbo es &yge = 0,3163 para el modelo con TH-IGIMF, un factor 4 veces
mayor que el valor correspondiente al modelo con la IMF de Salpeter, caracterizado
por Epuige = 0,0778. Este hecho provoca que el gas frio en el bulbo disponible para la
formacion estelar en brotes sea eyectado y acretado con posterioridad, retrasando el pro-
ceso de formacion estelar en el bulbo y alcanzando metalicidades cada vez mayores al
ser contaminado por los sucesivos eventos de formacion estelar. Esto se ve finalmente
reflejado en las mayores metalicidades de las estrellas del bulbo, en mejor acuerdo con

las abundancias observadas.

Diagrama Color-Magnitud y DMs fotométrica

Es un hecho establecido en la actualidad que existe un gradiente de metalicidades
en el bulbo en direccidon perpendicular al disco. Gonzalez et al. (2011, G11 de aqui en
adelante) estudian la abundancia de elementos-a de la muestra de estrellas de Z08 des-
cripta en la seccion 4.1 y las tendencias que se evidencian con la latitud de los campos.
Encuentran que las estrellas de mayor metalicidad y menor cociente [¢¢/Fe] se encuen-
tran en el campo de latitud b = —4° y desaparecen para los campos de latitudes b = —6°
y b = —12°. En cambio, las estrellas de baja metalicidad estan distribuidas uniforme-
mente en los tres campos. Por otra parte, la densidad de estrellas es mucho mas elevada
a medida que nos acercamos al eje mayor del bulbo, o al disco de la galaxia. La muestra
de estrellas con mediciones espectroscopicas, que tiene un numero de estrellas simi-
lar en cada campo, presenta entonces un efecto de seleccion hacia estrellas de menor
metalicidad, ya que no tiene en cuenta las densidades relativas de estrellas a diferentes
latitudes. Donde se encuentra la mayor cantidad de estrellas en el bulbo, las estrellas son
mas metalicas. Si bien la DM espectroscopica obtenida por Z08 es precisa en cuanto a
las mediciones, no representa de la mejor manera al bulbo como un todo. Teniendo en

cuenta este defecto, decidimos realizar una comparacion de las metalicidades del mo-
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delo con una muestra observada del bulbo mas numerosa. Para realizarla, hicimos uso
de la muestra fotométrica del VV'V, que abarca alrededor de 320 grados cuadrados del
bulbo de manera uniforme y contiene alrededor de 1,3 x 10 estrellas con mediciones
de magnitudes K y J. El método para obtener metalicidades fotométricas consiste en
realizar interpolaciones de los colores de las estrellas en la rama de las gigantes rojas
entre lineas tedricas conocidas como “ridgelines”, derivadas a partir de metalicidades

precisas de estrellas de cimulos globulares medidas con espectroscopia..

Mediante este método, desarrollado por Gonzalez et al. (2013, G13 de aqui en mas),
se obtuvieron las metalicidades para la muestra total de estrellas del VVV (Gonzalez
et al., 2013). En el presente trabajo, se muestra por primera vez la DM de la muestra
fotométrica total. La comparacion con metalicidades del modelo no puede realizarse
directamente con los datos obtenidos ya que, si bien el método se muestra efectivo
para obtener metalicidades, los diagramas color-magnitud (DCM) dependen de otros
parametros de las estrellas, como la edad. Para realizar una correcta comparacion, cons-
truimos DCMs sintéticos a partir de datos del modelo semianalitico SAG. Utilizamos el
programa [AC-STAR (Aparicio & Gallart, 2004), para el cual es necesario ingresar co-
mo datos de entrada la evolucion de la metalicidad en el tiempo y la tasa de formacion
estelar. Calculamos estas cantidades para las PEs apiladas de galaxias tipo VL origi-
nadas en cada proceso. Seleccionamos las librerias de evolucion estelar de TERAMO
(Pietrinferni et al., 2004) y la libreria de correcciones bolométricas de Girardi et al.
(2002) como parametros de entrada en IAC-STAR. El niimero total de estrellas que in-
gresamos para el calculo fue de 10°. Usamos los valores por default en los parametros
de pérdida de masa en la rama de las gigantes rojas y en la rama asintdtica. Para una me-
jor descripcion del método de construccion de un DCM sintético, que excede el alcance
de este trabajo, se dirige al lector al trabajo original de Aparicio & Gallart (2004).

Es importante notar que, debido a las limitaciones de IAC-STAR, el diagrama color-
magnitud sintético sélo puede ser generado para el caso de una IMF constante en el
tiempo. No contamos con DCM para el modelo con una TH-IGIMF, sin embargo ob-
tuvimos el DCM para el caso de IMF de Salpeter, con el objetivo de evaluar la capaci-
dad del método fotométrico para obtener las metalicidades del modelo semianalitico en
vez de considerar las provistas directamente por el codigo. Luego, aplicamos el mismo
método que a las observaciones y recuperamos una distribucion de metalicidades para

las PEs de las galaxias tipo VL del modelo. En la Fig. 5.6 se muestra, como ejemplo, el
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DCM obtenido para las PEs de galaxias tipo VL seleccionadas por el criterio de M11.
obtenidas del modelo SAGS caracterizado por una IMF de Salpeter. Se distinguen con
distintos colores los CMDs correspondientes a PEs generadas por cada uno de los cuatro

procesos de formacion de bulbo considerados en SAG.
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Figura 5.6: Diagrama color-magnitud para galaxias tipo VL obtenidas a partir del mo-
delo SAGS que considera la IMF de Salpeter seleccionadas segun el criterio de M11.
Este DCM sintético es generado a partir de datos de evolucion de la tasa de formacién
estelar y de acrecidn, y de la evolucion de la metalicidad de los distintos procesos de
formacion de bulbo en SAG.

En la Fig. 5.7 mostramos, con un histograma sombreado gris, la distribucién de me-
talicidades fotométricas cortesia de Oscar Gonzalez, coautor del trabajo en preparacion
cuyo contenido refleja los resultados de este capitulo de la tesis. La distribucion fue
estimada con datos fotométricos de mas de un millon de estrellas del bulbo obtenidas
mediante el survey de galaxias VVV. Como era de esperarse por los argumentos esgri-
midos al comienzo de la seccion, al considerar un gran nimero de estrellas en el extenso

campo de VVV encontramos que la DM est4d mas corrida hacia estrellas con mayor me-
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Figura 5.7: Panel superior izquierdo: Distribucion de metalicidades de las poblaciones
estelares de galaxias tipo VL seleccionadas con el criterio de M 11 generadas a partir del
modelo SAGS que considera una IMF de Salpeter (histograma en linea roja). La DM es
obtenida a partir de la aplicacion del método de G13 y es comparada con los resultados
observacionales fotométricos procesados por Oscar Gonzalez (histograma sombreado
gris; comunicacion privada). Panel superior derecho: Distribucion de metalicidedes de
PEs con distinto origen obtenidas del modelo SAGS (histogramas de diferentes colores)
a partir de la aplicacion del método de G13, comparadas con la DM obtenida a partir
de los datos fotométricos de O. Gonzalez (histograma sombreado gris). Panel inferior
izquierdo: Similar al panel superior izquierdo, pero para las galaxias tipo VL del mo-
delo SAGS seleccionadas con el criterio de pertenencia a grupos analogos al LG. Panel
inferior derecho. Similar al panel superior derecho, pero para galaxias tipo VL del mo-
delo SAGS seleccionadas con el criterio de pertenenecia grupos analogos al LG. No
incluimos las PEs acretadas en fusiones en el anélisis por contribuir con una proporcion
despreciable al total de las PEs.
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talicidad que la DM espectroscopica (ver Fig. 5.3). En el panel superior izquierdo mos-
tramos la distribucion de metalicidad total, es decir, de todas las PEs de los bulbos, de
galaxias tipo VL generadas por el modelo SAGS caracterizado por una IMF de Salpeter
y seleccionadas por el criterio de M11. En el panel superior derecho identificamos con
el mismo cddigo de colores que en la Fig. 5.3 las metalicidades fotométricas de las PEs
originadas mediante los cuatro procesos de formacion del bulbo considerados en el mo-
delo semianalitico. Las lineas punteadas rojas y grises identifican los valores medios de
las DMs modeladas ([Fe/H| = —0,97) y observadas ([Fe/H| = —0,18), respectivamente.
Si bien la DM fotométrica se extiende hacia valores mas altos de metalicidad, el valor
medio de la distribucion es similar al correspondiente a la DM espectroscopica. Por
otro lado, la DM modelada obtenida a partir del método de metalicidades fotométricas
de G13 tiene una media con un valor de metalicidad mayor que aquél correspondien-
te a la media de la DM dada directamente por el modelo semianalitico, siendo menos
concentrada alrededor de este valor, tal como puede apreciarse al comparar los paneles
superiores de las Figs. 5.7 y 5.3. Esta diferencia entre las DM modeladas puede deberse
a las suposiciones inherentes al método de G13, tales como las librerias de evolucién
estelar y de correcciones bolométricas, y tasas de pérdidas de masa de las estrellas. Sin
embargo, estas diferencias no cambian las conclusiones generales ya obtenidas. La apli-
cacion del método fotométrico evidencia un desfasaje en valores de metalicidad entre
las DM modeladas y observadas cuando se consideran galaxias obtenidas a partir de
un modelo con IMF de Salpeter y seleccionadas con el criterio de M11. En el panel
superior derecho se pueden observar las contribuciones de las estrellas generadas en los
distintos procesos de formacion del bulbo. El método descripto para obtener metalici-
dades fotométricas del modelo no puede reproducir las contribuciones relativas reales,
ya que la distribucion de metalidades de cada proceso es normalizada por separado al

construir el CMD sintético.

En la Fig. 5.7 también se muestran las distribuciones para el total de las PEs de
galaxias VL seleccionadas con el criterio de G14 y dividida por los diferentes proce-
sos (paneles inferior izquierdo e inferior derecho, respectivamente). No se incluyen las
PEs originadas en acreciones por fusiones, ya que la masa relativa es muy pequeiia.
Se observa en el panel inferior izquierdo que la metalicidad media de las estrellas del
CMD sintético generado con galaxias tipo VL seleccionadas por el criterio de perte-

nencia a sistemas analogos al LG ([Fe/H] = —0,8), es mayor que la metalicidad media
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de las estrellas del CMD sintético generado con datos del modelo SAGS con galaxias
VL seleccionadas utilizando el criterio de M11, como se puede ver comparando con el
panel superior izquierdo. Sin embargo, al comparar con el panel inferior izquierdo de
la Fig. 5.3, se aprecia que el valor medio de las metalicidades obtenidas con el método
fotométrico a partir de datos del modelo es mas bajo que aquél obtenido directamente de
las metalicidades del modelo. Ademas, no se logra recuperar la media de la metalicidad
observada derivada de los datos fotométricos, como ocurre para este mismo grupo de
galaxias cuando se comparan las metalicidades espectroscopicas y las provistas directa-
mente por el modelo (paneles inferiores de la Fig. 5.3). A pesar de esta discrepancia, es
interesante notar que, si bien las metalicidades obtenidas por el método fotométrico de
G13 no alcanzan los valores de metalicidad mas altos observados, la DM presenta una
estrucutura bimodal donde los valores de los maximos coinciden con las metalicidades

correspondientes a la DM observada.

El método fotométrico presentado en G13 fue probado mediante comparaciones es-
tadisticas sobre un mismo conjunto de estrellas dando como resultado que podia con-
siderarse equivalente al método espectroscopico (Gonzalez et al., 2013). Los detalles
del modelado del IAC-STAR escapan al desarrollo de esta tesis, pudiéndose hallar en
ellos la razén de la discrepancia entre ambos métodos para el conjunto de galaxias se-
leccionadas con el critero de G14. Una posible interpretacion es que las edades de las
poblaciones acretadas por inestabilidades de disco estén subestimadas y produzcan una
mala determinacion de la metalicidad fotométrica. Se cuenta con cotas inferiores de las
mismas, porque la edad de estas PEs se calcula a partir del momento de la acrecion de
estrellas, cuando es posible guardar sus propiedades, y no del momento en que las mis-
mas se forman. Las estrellas generadas podrian ocupar lugares incorrectos en los DCM
y conducir a determinaciones de metalicidad mas bajas. Este bias en las edades podria
estar presente también en las galaxias tipo VL seleccionadas con el criterio de M11, sin
embargo, las mismas no muestran una diferencia tan notoria entre el valor medio de la
metalicidad dada directamente por el modelo y la derivada por el método fotométrico de
G13. Si aceptamos que las metalicidades derivadas del método fotométrico de G13 son
correctas, la inconsistencia entre los resultados encontrados para un modelo con IMF
de Salpeter podria proceder de las diferencias evolutivas de las propias galaxias tipo
VL pertenecientes a dos conjuntos distintos segun el criterio de seleccion adoptado, tal

como puede apreciarse de la evolucion de sus tasas de formacion estelar mostrada en la
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Fig. 5.5. Estas diferencias en la evolucion de sus propiedades son evidentes al considerar
las metalicidades provistas directamente por el modelo semianalitico, pero se diluyen
al pasar por el "filtro” del célculo de las metalicidades por el método fotométrico. Es-
tos resultados ponen en tela de juicio la interpretacion de resultados observacionales,
ya que de una muestra de galaxias con propiedades quimicas claramente distintas pue-
den obtenerse DMs similares al derivar las mismas mediante el método fotométrico que
considera como datos de entrada otras propiedades de las galaxias, junto con una serie

de suposiciones adicionales inherentes al modelo.

4.2. Abundancias de elementos-o en las PEs del bulbo

Las abundancias de elementos o de las estrellas pertenecientes al bulbo de nues-
tra galaxia pueden resultar una fuente de informacion valiosa a la hora de estudiar la
historia de formacion de esta componente. Como se desarrolld en el Capitulo 4, los
cocientes de abundancias de estos elementos respecto al hierro pueden utilizarse como
indicadores de escalas de tiempo de formacidn de un sistema estelar si suponemos una
IMF universal, o bien pueden interpretarse como resultado de la ocurrencia de una IMF
con diferentes pendientes durante la formacion estelar del mismo. Distintos trabajos ob-
servacionales destinados a las abundancias de estrellas del bulbo se dedican en parte al
estudio de las abundancias de elementos oc. McWilliam & Rich (1994) encuentran, en
su muestra de gigantes K del bulbo, sobreabundancias de elementos & respecto a las
solares para el Mg y el Ti para todo el intervalo medido de [Fe/H] mientras que el Ca y
el Si muestran abundancias solares para cocientes [Fe/H] > —0,2 , de manera similar a
las estrellas del disco. Ellos especulan que el exceso de elementos & puede reflejar un
proceso de enriquecimiento comun de las galaxias elipticas con el bulbo. Zoccali et al.
(2006) miden las abundancias de oxigeno de 50 estrellas K gigantes del bulbo y en-
cuentran que las estrellas tienen cocientes [O/Fe] suprasolares y mas altos que aquéllos
de las estrellas del disco grueso, que a su vez estdn mas enriquecidas en elementos o
que las estrellas del disco fino (Bensby et al., 2004). Ellos también consideran que la
evidencia encontrada le da apoyo a la vision del bulbo como un esferoide viejo de for-
macion rapida, similar a como se suele considerar a las galaxias elipticas y asimilable a
la condicion de bulbo “clasico”. G11 estudian los cocientes de abundancias de [o/Fe]

de 474 estrellas de la rama de las gigantes en el bulbo de la VL y 176 mas pertenecientes
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a NGC 6553 utilizando el instrumento FLAMES-GIRAFFE en el VLT. La muestra es
aquélla analizada en Z08. A la vez, reanalizaron la muestra del disco grueso y fino de
Alves-Brito et al. (2010) y obtuvieron abundancias para estas componentes también, de
manera homogénea, para investigar el origen de las diferentes componentes. Encuentran
que las estrellas de alta metalicidad tienen bajos cocientes de [o/Fe| y se encuentran
exclusivamente a valores bajos de latitud (b = —4°), mientras que las estrellas de baja
metalicidad estan distribuidas de manera homogénea en el bulbo y tienen propiedades
idénticas a las estrellas del disco grueso. Concluyen que la poblacion de estrellas pobres
en metales tienen cocientes de abundancias [or/Fe|] muy suprasolares y mayores a los
del disco fino, y que tendrian origen en una formacion rapida consistente con un bulbo
clasico. Consideran ademas que la existencia de un gradiente de metalicidades obser-
vado en los campos a diferentes latitudes del bulbo apoya esta interpretacion. Luego,
afirman que la presencia de estrellas muy metalicas a valores de latitud bajos y su desa-
paricion para otras latitudes mas alejadas del eje mayor del bulbo, como también su bajo
enriquecimiento en elementos ¢, indican que el origen de esta poblacion es consistente
con la formacion de un pseudo-bulbo por evolucion secular. G11 también buscan un
gradiente en las abundancias de elementos ¢ y curiosamente no encuentran ninguno,

como cabria esperar si existieran dos poblaciones netamente diferenciadas.

El célculo de las abundancias de elementos & en el modelo se realizé como se detalla
en la Seccion 2 del Capitulo 3, pero en este capitulo sdlo consideramos en la suma de la
ec. 4.1 a las abundancias de los elementos Mg, Ca, Si. La comparacion de los resultados
del modelo se realiza con los datos de G11, que s6lo miden las abundancias de estos
tres elementos y el Ti. No consideramos este ultimo elemento debido a la falta de yields

de Ti en nuestro modelo.

En la Fig. 5.8, mostramos el cociente de abundancias [a/Fe] en funcion del cociente
[Fe/H] de las PEs del modelo con distintas IMFs. En la figura superior mostramos las
abundancias de las PEs en el modelo SAGS, caracterizada por una IMF de Salpeter. En
circulos rojos estan representados las abundancias estimadas por G11 de la muestra de
estrellas del bulbo de Z08. Los diferentes colores en cada uno de los paneles de la figura
(verde oscuro, verde claro, azul y celeste) indican los distintos origenes de las PEs del
modelo, cuyas galaxias fueron seleccionadas con el criterio de M11; las mismas son
comparadas con las PEs de galaxias tipo VL seleccionadas de acuerdo al criterio que

considera la pertenencia a grupos analogos al LG, las cuales se representan en gris. Con-
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Figura 5.8: Figura superior: Abundancias de elementos o respecto a las abundancias
de hierro en funcion de las metalicidades [Fe/H] para PEs del modelo utilizando una
IMF de Salpeter, SAGS. En rojo se muestran las abundancias de estrellas medidas por
Gonzalez et al. (2011) en la muestra de estrellas de Z08 utilizada. Los diferentes paneles
muestran las PEs con distinto origen, destacando con diferentes colores (verde oscuro,
verde claro, azul y celeste) las galaxias tipo VL seleccionadas con el criterio de M11,
y en gris aquéllas seleccionadas por el criterio de pertenenecia a sistemas andlogos de
grupos locales de G14 (LG). Figura inferior: Igual a la figura superior, pero para las
PEs de galaxias tipo VL del modelo SAGTH5B2 que considera una TH-IGIMF.
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siderando las PEs de las galaxias tipo VL seleccionadas segun el criterio de M 11, puede
verse que el desfasaje de las secuencias de abundancias modelada y observada evidencia
la falta de hierro en las PEs, que ya se habia notado en las DMs mostradas en la Sec-
cion 4.1. Sin embargo, puede observarse un comportamiento similar de las abundancias
de PEs en el modelo con respecto a las abundancias observadas, en el sentido de que
existe una secuencia plana de enriquecimiento de elementos « para PEs (estrellas) de
menor metalicidad que luego decrece a medida que las PEs son més metélicas. Usual-
mente, este tipo de diagramas se interpreta como una secuencia evolutiva de las estrellas.
Las estrellas de menor metalicidad son las primeras en formarse, y se enriquecen de los
elementos & que las estrellas masivas eyectan al medio interestelar al terminar su vida,
en escalas de tiempo cortas. A medida que pasa el tiempo, el gas se vuelve cada vez mas
quimicamente enriquecido, no solo por elementos & sino también por Fe y elementos
del pico de hierro, dado que comienzan a explotar las SNs Ia, de mayor tiempo de vida
y en cuyos yields predominan estos ultimos elementos; las nuevas generaciones de es-
trellas van acumulando asi una mayor cantidad de hierro. Si bien el comportamiento es
similar, con un periodo de enriquecimiento de elementos ¢, la pendiente mostrada por
las PEs del modelo resulta mas empinada que lo indicado por las observaciones para
cualesquiera de los procesos de formacion de bulbo considerados, como se puede apre-
ciar de los distintos paneles de la figura. Esto puede indicar que: o bien, la formaciéon
estelar en el bulbo de las galaxias tipo VL del modelo en cada evento de formacion es
mas prolongada que lo que fue la formacion del bulbo de la VL, dando tiempo a que un
numero mayor de SNs Ia exploten, o los tiempos de retardo en la explosion (delay ti-
mes) de las SN Ia que resultan de la simulacidon son muy cortos y la rapidez con que las
estrellas se enriquecen de hierro esta sobrestimada. Ahora bien, esta ultima posibilidad
va en contra de lo sugerido tanto por la falta general de hierro en las subpoblaciones de
galaxias tipo VL seleccionadas por el criterio de M 11 (para ambas suposiciones de IMF,
IMF de Salpeter o TH-IGIMF), como por la falta de hierro en galaxias elipticas, que se
evidencia en valores mas altos de lo observado de los cocientes [o/Fe| analizados en
el Capitulo 4. En ese capitulo, se estudiaron las escalas de tiempo de formacién de las
galaxias elipticas y se llegd a la conclusion de que las escalas de tiempo de formacion
de estas galaxias es mayor que la esperada para este tipo de galaxias, y su patron de
enriquecimiento de elementos & no se puede explicar por la celeridad en su formacion,

y si podia reproducirse gracias a la implementacion de la TH-IGIMF. Dado que, por
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definicion en el modelo, los bulbos de las galaxias comparten los mecanismos de for-
macion con las galaxias elipticas, una formacion estelar mas lenta para los bulbos seria
esperable, dados los resultados encontrados para galaxias elipticas. Por otro lado, la im-
plementacion de diferentes delay times de SNs la es un paso obligado en el modelado
quimico que, sin embargo, esta fuera del alcance de esta investigacion y sera incluido
en trabajos posteriores.

Enfocandonos en el comportamiento de la relacion [o/Fe] vs [Fe/H] de las PEs de
las galaxias tipo VL seleccionadas por distintos criterios, en general, se observa que las
PEs de las galaxias tipo VL en grupos analogos al LG (simbolos grises) estan ubicadas
en un intervalo mayor de [Fe/H] que aquéllas seleccionadas con el criterio M11 (simbo-
los de colores), y no presentan el desfasaje en hierro con respecto a las observaciones,
como ya podia verse en las DMs de la Seccion 4.1. Sin embargo, también muestran una
mayor pendiente de decrecimiento de [o¢/Fe| con [Fe/H] que las correspondientes a las
observaciones, indicando que esta caracteristica no depende del ambiente en el cual se
encuentran las galaxias, como si lo hace la metalicidad total de las PEs.

El grafico inferior de la Fig. 5.8 es similar al superior, pero para las galaxias del
modelo SAGTHS5B2. La primer caracteristica a notar es la mayor cantidad de PEs produ-
cidas en galaxias tipo VL para el modelo con una TH-IGIMF, seleccionadas tanto por
el criterio de M11 (simbolos en colores) como por el de G14 (simbolos grises). Al ana-
lizar previamente la Fig. 5.2, podia observarse que la masa estelar de los bulbos en este
modelo es mayor que cuando se utiliza una IMF de Salpeter (Fig. 5.1) y, por lo tanto,
estan formados por una mayor cantidad de PEs. Asimismo, la cantidad de galaxias tipo
VL es mayor para el modelo con una TH-IGIMF que para el modelo con Salpeter. El
segundo aspecto que caracteriza la relacion modelada es que las metalicidad de las PEs
de galaxias tipo VL seleccionadas segun el criterio de M11 alcanzan valores mas altos
superponiéndose con las correspondientes a PEs de galaxias tipo VL seleccionadas por
el criterio G14, tal como se aprecia de la DMs mostradas en la Fig. 5.4. Es importante
notar que la pendiente de la relacion [ot/Fe] vs. [Fe/H] no depende de la IMF adoptada
ni del criterio de seleccion usado para identificar galaxias tipo VL.

Volviendo al tema de la diferencia entre la masa de los bulbos obtenidas a partir de
distintas IMFs, notamos que la misma radica en la historia de enriquecimiento quimico
de las galaxias cuando se utilizan las diferentes IMFs. Como ya fue mencionado an-

teriormente, las pendientes planas de la TH-IGIMF en las épocas de mayor formacion
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estelar producen un mayor enriquecimiento en metales, que a su vez logra aumentar
la formacion estelar, ya que la tasa de enfriamiento del gas depende de la metalicidad
del mismo. La otra razén, ya mencionada, es la existencia de una mayor cantidad de
retroalimentacion por SNs. La cantidad mayor de estrellas de gran masa presentes en el
bulbo del modelo con TH-IGIMF, junto al valor mas alto de eficiencia obtenido en la
calibracion de este modelo produce un efecto mucho mas fuerte de retroalimentacion,
prolongando la formacidn estelar en el tiempo. Estos efectos se hacen graficos en la
siguiente seccion, en la que estudiamos las historias de formacion estelar y de acrecion

de los bulbos de las galaxias tipo VL, junto a la evolucion de su metalicidad.

4.3. Historias de formacion y evolucion de la metalicidad

La capacidad de conocer las propiedades de las PEs en un modelo semianalitico de
formacion de galaxias permite estudiar la historia de formacion del bulbo y la evolucion
en su metalicidad, ya que la informacion es guardada a cada paso de la simulacion, cuan-
do ocurre un evento de formacion estelar o de acrecion. Conocer esta informacion, junto
con las propiedades de las subpoblaciones en el presente, permite validar las hipdtesis
sobre la formacion del bulbo.

El panel superior izquierdo de la Fig. 5.9 muestra la tasa de formacion estelar para
los casos de PEs originadas en brotes, ya sea por inestabilidad de disco (azul claro) o por
fusiones (verde claro), en funcion del lookback time, para galaxias tipo VL generadas a
partir del modelo con la IMF de Salpeter, SAGS, y seleccionadas de acuerdo al criterio
de M11. A su vez, esta indicada la tasa de acrecion de masa de PEs hacia el bulbo
por inestabilidad de disco (azul oscuro) y fusiones (verde oscuro). En el caso de las
galaxias acretadas, no se cuenta con la informacioén detallada de las galaxias de las
cuales provienen que permita conocer la tasa de formacion estelar de la galaxia en la
cual se formaron, sin embargo podemos conocer su tasa de acrecion. En el caso de las
inestabilidades de disco, podemos conocer el instante en que las estrellas pasaron a ser
parte del bulbo, pero no cuando se formaron, con lo cual sélo tenemos una cota inferior
de su edad.

Se observa claramente en el grafico el predominio de PEs provenientes del disco
de la misma galaxia por inestabilidades gravitacionales. Vale la pena notar el intervalo

de tiempo corto en el cual se forman las poblaciones estelares en este caso y la edad
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Figura 5.9: Panel superior izquierdo. Tasa de formacion estelar promediada cada 5 ins-
tantes de salida de la simulacion (snapshots) en brotes por fusiones e inestabilidades de
disco, y cantidad de masa acretada promediada cada 5 snapshots de estrellas acretadas
en fusiones e inestabilidades de disco. Todas estas cantidades son graficadas en funcion
del lookback time. El codigo de colores estd indicado en las etiquetas. Los resultados
son para el modelo con una IMF de Salpeter, SAGS, y el criterio de seleccion de galaxias
tipo VL de M11. Panel superior derecho: Metalicidad de las poblaciones estelares for-
madas, promediada cada 5 snapshots en funcion del lookback time. Los resultados son
para galaxias tipo VL generadas por el modelo SAGS y seleccionadas segun el criterio
de M11. Paneles inferiores izquierdo y derecho: Similares a los paneles superiores iz-
quierdo y derecho, respectivamente, pero para las galaxias tipo VL seleccionadas segiin
el criterio de G14.
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Figura 5.10: Panel superior izquierdo: Tasa de formacion estelar promediada cada 5
snapshots en brotes por fusiones e inestabilidades de disco, y cantidad de masa acreta-
da promediada cada 5 snapshots de estrellas acretadas en fusiones e inestabilidades de
disco. Todas las cantidades son graficadas en funcién del lookback time. El codigo de
colores esta indicado en las etiquetas. Los resultados son para galaxias tipo VL gene-
radas por el modelo con una TH-IGIMF, SAGTH5B2 y seleccionadas segun el criterio
de M11. Panel superior derecho: Metalicidad de las poblaciones estelares formadas,
promediada cada 5 snapshots en funcion del lookback time. Los resultados son para ga-
laxias tipo VL generadas por el modelo con SAGTH5B2 y seleccionadas segun el criterio
de M11. Paneles inferiores izquierdo y derecho: Similares a los paneles superiores iz-
quierdo y derecho, respectivamente, pero para las galaxias tipo VL seleccionadas segiin
el criterio de G14.
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de esas poblaciones, que superan los 10 Gyr. Las observaciones de edades de estrellas
gigantes del bulbo indician que la gran mayoria de ellas son tan viejas como las PEs
del modelo (Zoccali et al., 2003). El panel superior derecho muestra la evolucion de la
metalicidad en funcion del lookback-time. Se puede observar que atin hasta 8 Gyr se for-
man PEs, aunque la masa de las mismas es extremadamente pequeiia. La metalicidad de
las PEs crece a medida que continda la formacion de sucesivas PEs, como es esperable
que suceda. Los paneles inferiores izquierdo y derecho muestran los mismos resultados
que los paneles superiores, pero para galaxias tipo VL seleccionadas con el criterio de
pertenencia a grupos analogos al LG. Se ve que los graficos son mas ruidosos, debido
al bajo niimero de galaxias de esta muestra. Puede verse, sin embargo, que el intervalo
de edades en que se forman las PEs sigue siendo acotado, alrededor de los 10 Gyr. En
la Fig. 5.10, se muestran resultados similares que en la Fig. 5.9 pero para el modelo
SAGTHS5B2 que utiliza la TH-IGIMF. En el panel superior izquierdo estan representadas
las tasas de formacion estelar y de acrecion de PEs originadas en brotes y en acreciones,
respectivamente, de galaxias tipo VL seleccionadas segun el criterio de M11. En este
caso puede verse que la historia de formacién de las PEs es distinta a la mostrada por
las PEs en el modelo con la IMF de Salpeter y ocurre en un intervalo de tiempo pro-
longado, con PEs con un pico de edades en 10 Gyr y una cantidad no despreciable de
PEs mas jovenes, de hasta 6 Gyr de edad, y otras tantas mas viejas, de hasta 12 Gyr de
edad. Aqui se observa el efecto de la retroalimentacion en la historia de formacion de
los bulbos mencionado en la seccion 4.2. En el caso de las PEs acretadas por inestabili-
dades de disco, la mayor proporcion de estrellas masivas debido a la TH-IGIMF actaa
prolongando la formacion estelar en los discos, que crecen en masa a lo largo del tiem-
po para luego ser inestabilizados de manera que sus estrellas pasan a formar parte del
bulbo. En el caso de los brotes, la retroalimentacion produce una prolongacion en el
consumo del gas, generando la distribucién amplia de la tasa de formacion estelar en
el tiempo. Se confirma analizando la historia de formacion de las galaxias lo que ya
habamos mencionado en la Seccion 4.1. Las PEs estelares de los bulbos de las gala-
xias tipo VL seleccionadas en el modelo, por dos métodos diferentes, considerando el
contexto cosmoldgico en un caso, y las propiedades fotométricas del bulbo de la VL en
el otro, ademas de su masa estelar, resultan estar dominadas mayoritariamente por PEs
acretadas o formadas en brotes estelares en eventos de inestabilidad del disco, de acuer-

do a los resultados encontrados por Ness et al. (2012) y Ness et al. (2013) mediante el
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uso de simualciones numéricas. Sin embargo, no son despreciables los aportes de los
otros origenes posibles incluidos en el modelo, como los brotes originados en fusiones.
Las acreciones de estrellas de galaxias satélites resultan mucho menos numerosas. Los
diferentes modelos, que utilizan distintas IMFs, presentan algunas diferencias en la dis-
persion de las edades de las PEs, pero en ambos modelos las PEs tienen en promedio

una edad de 10 Gyr , en concordancia con las estimaciones observacionales.

4.4. Discusion

En las ultimas décadas, a medida que fueron publicados datos cada vez mas precisos
sobre las abundancias de estrellas del bulbo (ver Seccion. 4.1), se realizaron esfuerzos
desde el lado de la teoria para presentar modelos que pudieran explicar las caracteristi-
cas observadas de esta elusiva componente de la galaxia. Los primeros intentos en esta
direccion fueron realizados por Koeppen & Arimoto (1989, 1990), que suponian la caida
de gas primordial en una escala de tiempo impuesta de 0,1Gyr junto con IMFs de pen-
diente mas plana que la de Salpeter. La rapida formacion estelar se suponia frenada por
la aparicion de vientos de SN, logrando reproducir de manera adecuada las DMs, pero
omitian considerar las SNs Ia y utilizaban la aproximacion de reciclado instantaneo.
Luego Matteucci & Brocato (1990) y Matteucci & Romano (1999) lograron relajar es-
tas suposiciones y también propusieron IMFs mas planas que Salpeter (1,1 <x < 1,3).
Ambos modelos suponian escalas muy cortas de formacion, del orden de 0,1Gyr y lo-
graban reproducir correctamente las DMs disponibles en la época. Mas recientemente,
Ballero et al. (2007) volvi6 a utilizar un modelo quimico analitico para estudiar la for-
macioén del bulbo de la VL. Confirmaron con su estudio que el bulbo de la VL deberia
haberse formado en escalas de tiempo cortas (< 1Gyr) y con una alta eficiencia de for-
macion, sumado a una pendiente de IMF plana. Resultados muy similares a los modelos
anteriores, pero ahora basados en abundancias medidas con mucho mayor precision.

Todos los modelos mencionados hasta aqui comparten la caracteristica de no con-
siderar efectos asociados al contexto cosmologico y de formacion de estructura a gran
escala. Este escenario es tenido en cuenta en el trabajo de De Lucia et al. (2014). Ellos
utilizan un modelo semianalitico y lo aplican a 6 halos de MO simulados de alta resolu-
cion y formados por acrecion de halos mas pequefios, con masas similares a la VL, y un

sistema de satélites también analogo, sin ningin vecino masivo, seleccionados especial-
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mente para tratar de reproducir las condiciones de formacion del halo de la VL (Cooper
et al., 2010). Ellos aplican una técnica similar a la utilizada en este trabajo para estudiar
las PEs de las distintas componentes de la VL. Es interesante notar la similitud de la
historia de formacion estelar de los halos de MO estudiados en el trabajo mencionado
(ver su Fig. 8) con la historia de formacion estelar mostrada por los halos seleccionados
por el criterio G14 en este capitulo (Fig. 5.5). Ellos llegan a resultados muy buenos para
los discos de estas galaxias, que reproducen con mucha certeza los datos observados
para esta componente, pero muestran resultados peor comportados para los esferoides,
que s6lo consideran que se forman por acrecion de satélites, la componente que menos
aporta a la formacion de bulbos en nuestro caso. Otra caracteristica que comparten es la
necesidad de incluir una IMF con pendiente mas plana que Salpeter. Parece una condi-
cion inevitable en los modelos quimicos de formacion de bulbo la existencia de una IMF
de este tipo para lograr una contaminacion quimica aceptable, lo cual es corroborado por
las conclusiones que emergen de este trabajo de tesis.

Los modelos quimicos analiticos descriptos, a excepcion del de De Lucia et al.
(2014) parten de la suposicién de que la formacién del bulbo se produjo por el co-
lapso de gas frio en una etapa temprana del Universo. La existencia de un gradiente de
metalicidades en la direccion del eje vertical del bulbo junto con un alto nivel de enri-
quecimiento de elementos o en estrellas son comunmente considerados en combinacioén
como un proxy de formacion rapida por colapso disipativo de gas. Sin embargo, en un
trabajo reciente de Ness et al. (2013) del relevamiento ARGOS, se encuentra que el gra-
diente de metalicidades puede ser explicado considerando dos poblaciones provenientes
de eventos de inestabilidad de disco, que tienen distintas abundancias a diferentes lati-
tudes. Esta opcion esta en linea con el hallazgo de que el bulbo tiene una forma de X,
consistente con los bulbos mani/boxy, que se creen originados en eventos de inestabi-
lidad. Esto fue confirmado recientemente midiendo la cinemadtica de las estrellas del
bulbo (Vasquez et al., 2013), que observan las velocidades radiales en los brazos de la
forma de X predicha para el bulbo. Los resultados encontrados en nuestro trabajo apo-
yan una interpretacion sobre la formacion del bulbo de la VL en la que la mayor parte

de las estrellas proviene del disco temprano de la VL.
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Capitulo 6
Conclusiones

When I heard the learnd astronomer;

When the proofs, the figures, were ranged in columns
before me;

When I was shown the charts and the diagrams, to add,
divide, and measure them;

When 1, sitting, heard the astronomer, where he lectured
with much applause in the lecture-room,

How soon, unaccountable, I became tired and sick;

Till rising and gliding out, I wanderd off by myself,

In the mystical moist night-air, and from time to time,

Lookd up in perfect silence at the stars.

Walt Whitman - Leaves of grass (1885)

Este tabajo de tesis es un trabajo de investigacion tedrico que contribuye al conoci-
miento en el drea de formacion y evolucion de galaxias. El mismo ha sido desarrollado
mediante el uso de técnicas numéricas. Mdas especificamente, utilizamos un modelo de
formacion y evolucion de galaxias que combina una simulacién cosmologica sin disi-
pacion de N-cuerpos con el modelo semianalitico de formacién y evolucion de galaxias
SAG (Cora, 2006; Lagos et al., 2008a; Tecce et al., 2010) para estudiar las propiedades
quimicas de las componentes estelares de galaxias elipticas y de las poblaciones este-
lares de los bulbos de galaxias tipo VL. En particular, estudiamos los aspectos fisicos

detras de la construccion de la relacion [a/Fe]-masa estelar caracteristica de galaxias
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elipticas, conocido como downsizing quemo-arqueologico (Fontanot et al., 2009). Por
un lado, nos interesaba el problema en si mismo, por su vigencia y la importancia en el
marco del paradigma jerarquico de formacion de galaxias y de estructura a gran escala
del Universo. Por otro lado, resulta de interés porque ayuda a restringir el modelado de
los procesos fisicos que impactan en la evolucion quimica de las componentes barioni-
cas de las galaxias generadas por el modelo semianalitico SAG, y mas precisamente, de
la componente esferoidal que constituye la componente estelar dominante de galaxias
elipticas la cual se encuentra afectada por mismos procesos de formacion que esta cla-
se de galaxias. Nuestro analisis del bulbo estelar nos permite enfocarnos ademas en los
bulbos de las galaxias tipo Via Lactea (VL). La suposicion subyacente a ambos aspectos
involucrados en este trabajo es que las propiedades quimicas de las poblaciones estela-
res de las galaxias elipticas y de los bulbos de las galaxias con condiciones similares a la
VL no pueden ser explicadas aplicando una distribucion estelar inicial de masas simple
y universal, sino que nuevas consideraciones deben ser tenidas en cuenta. Los modelos
modernos de formacion y evolucion de galaxias deben considerar la complejidad asocia-
da a este aspecto de la formacion estelar. Presentamos aqui las conclusiones especificas
obtenidas en el desarrollo de las diferentes etapas del trabajo de tesis, detallando las
conclusiones obtenidas en el desarrollo de los Capitulo 4 y 5.

Nos enfocamos primero en la relacién [a/Fe]-masa estelar de galaxias elipticas.
Una version del modelo semianalitico SAG que involucra una IMF universal como la
IMF de Salpeter no es capaz de reproducir la pendiente correcta de la relacion [a/Fel-
masa estelar una vez que el modelado de varios aspectos de SAG han sido mejorados
(como las escalas de tiempo de brotes estelares).

Intentos tempranos de modelar la abundancia de [a/Fe| descriptos en la literatura
han fallado en reproducir la relacion observada con la masa estelar, salvo cuando se
invocan hipoétesis ad hoc, como un cambio en la pendiente de la IMF global (Arrigoni
et al., 2010), una IMF arbitraria dependiente de la SFR (Calura & Menci, 2009), bro-
tes en las galaxias progenitoras disparados por encuentros cercanos (Calura & Menci,
2011) o tiempos de retardo de SNs Ia adoptados empiricamente (Yates et al., 2013).
Motivados por el hecho de que una IMF universal no permite reproducir la tendencia
observada entre el cociente de abundancias [¢¢/Fe] y su masa estelar en galaxias elipti-
cas, exploramos el impacto de una IMF variable en su relacion [@/Fe]-masa estelar.

Logramos cocientes de [ot/Fe] para diferentes masas estelares consistentes con los
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observados, implementando en nuestro modelo semianalitico una IMF dependiente de
la SFR que resulta de una teoria fisicamente motivada (TH-IGIMF, WKP11). La consis-
tencia de esta implementacion y el hecho de que muchas otras propiedades observadas
de galaxias y sus relaciones son simultaneamente reproducidas, hacen mas robustas
nuestras conclusiones. Encontramos que el uso de una TH-IGIMF para representar la
IMF de las galaxias como un todo, es necesaria para un tratamiento acorde del enrique-
cimiento quimico de las galaxias. Resumimos los principales resultados especificos de

este aspecto de nuestro trabajo:

» Un modelo de formacion de galaxias con una TH-IGIMF puede recobrar la pen-
diente positiva de la relacion [o/Fe]-masa estelar observada (Fig. 4.3). Este es
el caso para todos los valores considerados para la masa minima de camulo in-

in

merso My

=5y 100Mg, y para la pendiente de la funcion de masa de cumulos
inmersos B =2 y 2,1, los cuales son parametros libres involucrados en la teoria
de TH-IGIMF. Sin embargo, el acuerdo con la tendencia observada es particular-
mente bueno para Mgclin = 5Mg y B = 2. Asi, nuestros resultados favorecen un
valor pequefio para la masa minima de cumulo embebido, y estan de acuerdo con

el valor estandar de la pendiente de la funcion de cimulos inmersos, f3;.

= Sin importar el valor de los parametros libres de la TH-IGIMF, la pendiente me-
dia de la TH-IGIMF ({orryy)) se vuelve progresivamente menor para galaxias mas
masivas (Fig. 4.4). Ya que esta pendiente es dependiente de la SFR, este com-
portamiento es una manifestacion del hecho de que galaxias mas masivas tienen
SFRs mas altas. La diferencia relativa de la pendiente de la IMF para galaxias con
diferentes masas es clave para reproducir la relacion [ /Fe]-masa estelar. Esto
es demostrado por nuestro mejor modelo, caracterizado por una ec}n =5Mgpy
B = 2. En este caso, la TH-IGIMF es mas empinada que la IMF de Salpeter para
los intervalos de masa mas chicos y mas plana para los intervalos de masa mayo-
res, mostrando que no es una condicion necesaria una IMF top-heavy para todos
los intervalos de masa para la construccion de la relacion [o/Fe]-masa estelar
como se cree generalmente. Nuestros resultados indican que galaxias con masas
menores a ~ 3 x 101°M, deberian tener una IMF mas empinada que la IMF de
Salpeter, mientras que galaxias con mayores masas deberian tener una IMF mas

plana que la IMF de Salpeter para lograr tener las abundancias correctas.
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» Una tendencia de downsizing leve es evidente en las galaxias generadas por los
modelos con diferente IMF. Las distribuciones de redshifts de formacion (Zgorm(s0))
y de escalas de tiempo de formacion (A75p) de galaxias elipticas generadas por
los modelos SAGTH5B2 y SAGS, caracterizados por una TH-IGIMF con ec%n =
5Mg y B =2 y la IMF de Salpeter, respectivamente, tienen caracteristicas y de-
pendencias con la masa estelar similares (Figs. 4.12 y 4.13) apoyando el hecho de
que la eleccion de la IMF tiene un efecto despreciable en las escalas de tiempo de
formacion. En ambos casos, las galaxias menos masivas (M, < 10° M) logran
el 50 por ciento de sus masas estelares formadas in-situ a menores redshifts que
las mas masivas, con la mayoria de ellas formandose entre z~ 0 y z = 0,5. El
pico de las distribuciones para galaxias mas masivas que ~ 10° M, se corre des-
de 0 < Zform(s0) S 0,5 2 0,5 S Zform(s0) S 1- Las distribuciones de AT5 son muy
similares para galaxias de diferente masa, mostrando valores correspondientes a
la muestra completa de galaxias (=~ 2 — 2,5Gyr). Esta tendencia de downsizing
leve presente en los modelos tanto con una IMF universal como una IMF variable
indica que las escales de tiempo de formacion de las galaxias no juegan un rol
decisivo en determinar la pendiente de la relacion [o/Fe]-masa estelar, las cuales
son claramente diferentes cuando se usa una TH-IGIMF o la IMF de Salpeter. De-
be ser tenido en cuenta, sin embargo, que esta tendencia leve es una caracteristica
de los modelos semianaliticos. Si a la escala de tiempo de formacion estelar se
le permitiera variar mas libremente, entonces también contribuiria a producir una
dependencia de las abundancias [« /Fe] con la masa estelar. Sin embargo, en este
caso, otras propiedades de la poblacion de galaxias en un contexto cosmologico
podrian no comportarse apropiadamente. Usando un modelo semianalitico somos
capaces de ajustar la relacion [o/Fe]-masa estelar al mismo tiempo que la fun-
cioén de luminosidad produce resultados concordantes con las observaciones. Este
requerimiento agrega limitaciones adicionales a los SAMs, los cuales mostramos
que atn asi pueden proveer una relacion [o/Fe]-masa estelar para galaxias elipti-
cas razonable. Nuestra conclusion no descarta la influencia del downsizing en el
desarrollo de esta relacion; es solo que este efecto no estd manifestado fuertemen-

te en los modelos de formacion galactica.

» Las galaxias mas viejas (aquellas con zg,y,(so) mas altos) son formadas en es-
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calas de tiempo de formacion mas cortas; las galaxias que se han formado a
Zform(50) & 2, 0 antes, tienen ATso < 2Gyr (Fig. 4.11). Por otro lado, las gala-
xias con escalas de tiempo de formacion mas cortas tienen valores mayores de
cocientes de abundancia [o/Fe] (Fig. 4.14). Entonces, las galaxias mas viejas lo-
gran mayores valores de [a/Fe] en acuerdo con datos observacionales (Sanchez-
Blazquez et al., 2006; Trager et al., 2000). Esta correlacion esta presente para ga-
laxias de diferente masa, explicando asi la dispersion de la relacion [« /Fe]-masa

estelar para una dada masa.

» El cociente M/L de galaxias masivas tiene formas similares en ambos mode-
los SAGTH5B2 y SAGS, mostrando un exceso para galaxias de baja masa (<
2 x 1019M,) respecto a las observaciones (Fig. 4.9). Sin embargo, el modelo
SAGTHS5B2 permite lograr los valores correctos de cocientes M/L para galaxias
masivas. Esto conduce a un mejor acuerdo con los datos observacionales. El ex-
tremo brillante de la funcion de luminosidad en la banda-r también se comporta
mejor en el modelo SAGTH5B2 (Fig. 4.10).

A partir de la interpretacion de los datos observacionales (e.g. Thomas et al., 2005),
una explicacion generalmente aceptada para la construccion de la relacion [ /Fe]-masa
estelar ha sido las escalas de tiempo de formacion relativamente cortas de galaxias ma-
sivas. Basados en este argumento de escalas de tiempo, deberiamos obtener valores de
[a/Fe] mas altos para estas galaxias, ya que tienen menores posiblidades de formar
estrellas del gas frio contaminado por los productos de SNs Ia. El analisis detallado rea-
lizado en este trabajo de tesis tuvo el proposito de determinar si las escalas de tiempo
de formacion son responsables de la pendiente positiva en la relacion [a/Fe]-masa es-
telar. De esta investigacion, podemos concluir que este argumento sélo permite explicar
la dispersion de valores de [o/Fe] para galaxias de una dada masa, pero no puede ser
el responsable de la construccion de la dependencia con la masa. Nuestros resultados,
basados en un modelo de formacién de galaxias jerarquico, muestra que la presencia de
una TH-IGIMF dependiente de la SFR es una explicacion valida para la existencia de
esta relacion entre los cocientes de abundancia de [o/Fe] y la masa estelar. Una IMF
cuya pendiente depende de la SFR da diferentes nimeros relativos de progenitores de
SNs Ia y SNs II para cada evento de formacion estelar, el cual es un aspecto clave en

la construccion de la relacion estudiada. Las galaxias masivas alcanzan cocientes de
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abundancias de [a/Fe] mas altos porque estan caracterizados por IMFs integradas mas
planas, como resultado de sus SFRs mas altas.

Los resultados obtenidos para las propiedades quimicas de galaxias elipticas validan
el uso de nuestro modelo semianalitico para profundizar el anélisis de las propiedades
de la componente esferoidal de las galaxias, que constituye como minimo un 80 por
ciento de la poblacion estelar total de las elipticas. En particular, enfocamos nuestro
estudio en los bulbos de galaxias con caracteristicas equivalentes a la VL, las cuales
fueron seleccionadas considerando dos conjuntos de criterios diferentes, uno que inclu-
ye propiedades fotométricas de las galaxias (M11) y el otro que considera la pertenencia
de las galaxias a sistemas analogos al Grupo Local (LG; G14). Evaluamos el impacto
de una IMF de Salteter y de la TH-IGIMF caracterizada por Mgin =5MpyB=2(a
la que nos referimos simplemente como TH-IGIMF de aqui en més) en las propieda-
des quimicas de las poblaciones estelares (PEs) de las galaxias en estas dos muestras,

obteniendo las siguientes conclusiones:

= El modelo SAGTH5B2, caracterizado por la TH-IGIMF, presenta una mayor can-
tidad de galaxias tipo VL seleccionadas por el criterio M11 que el modelo SAGS.
El numero de galaxias tipo VL seleccionadas por el criterio de pertenencia a gru-
pos analogos al LG es el mismo en los dos casos, ya que los halos de materia
oscura se seleccionan sobre la simulacidon subyacente. Los criterios de seleccion
aplicados a las poblaciones obtenidas de ambos modelos coinciden para un mayor
numero de galaxias en el caso del modelo SAGTH5B2. Los bulbos de las galaxias
tipo VL seleccionadas por el criterio de M11 tienen masas estelares restringidas
por el cociente de luminosidades requerido por el mismo. En el caso del modelo
SAGS, las masas estelares de los bulbos de las galaxias tipo VL seleccionadas por
este criterio son menores, en un orden de magnitud, en promedio, que las masas
dindmicas obtenidas a partir de observaciones de la cinematica de las estrellas del
bulbo. En el modelo SAGTH5B2, las masas estelares de los bulbos de galaxias
seleccionadas con el criterio de M11 estan en acuerdo con las masas estimadas
observacionalmente en promedio. Los bulbos de galaxias tipo VL seleccionadas
por el criterio de grupos analogos a LG tienen masas estelares en un intervalo muy
amplio de masas para los dos modelos, pero existe un mayor numero de bulbos

con masas en acuerdo a las observaciones para el modelo SAGTH5B2.
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= Un modelo de formacion de galaxias con una TH-IGIMF puede reproducir de

mejor manera la distribucion de metalicidades de estrellas del bulbo de la VL,
derivadas a partir de observaciones espectroscopicas que el mismo modelo utili-
zando una IMF de Salpeter (Fig. 5.3 y Fig. 5.4). Esto se cumple para las galaxias
tipo VL identificadas por los dos criterios considerados, el de M11 y el G14. Este
hecho resulta mas evidente para las galaxias tipo VL seleccionadas mediante el
criterio de M 11, cuyas PEs obtenidas del modelo con IMF de Salpeter, SAGS, pre-
sentan una distribucion de metalicidades con un valor medio muy lejano y menor

al calculado a partir de mediciones observacionales.

Las historias de formacion estelar de las galaxias tipo VL del modelo SAGTH5B2
seleccionadas por los dos criterios considerados en este trabajo presentan diferen-
cias notables (Fig. 5.5, que determinan la adopcion de diferentes pendientes de su
IMF, y por lo tanto, determinan la historia de enriquecimiento quimico de sus PEs
y, en particular, de las PEs de su bulbo. Las galaxias tipo VL seleccionadas de
acuerdo al criterio de pertenencia a los grupos analogos al LG tienen un pico de
formacion estelar en épocas tempranas (lookback time ~ 10 Gyr) y bajos niveles
de formacion posterior lo cual determina la formacion de PEs del bulbo viejas con
una distribucion de edades sin dispersion (Fig. 5.10). El pico de formacion estelar
alcanza niveles muy altos y produce un gran enriquecimiento del gas de la gala-
xia debido a las pendientes planas alcanzadas por la IMF. Las caracteristicas de la
formacion estelar de las galaxias tipo VL en el modelo SAGTH5B2 seleccionadas
segun este criterio que involucra el origen cosmoldgico de las galaxias se refleja
en una distribucion de metalicidades picuda y corrida hacia altas metalicidades
con un valor medio de metalicidad muy cercano al observado (panel inferior iz-
quierdo, Fig. 5.4). La historia de formacion de las galaxias tipo VL seleccionadas
con el criterio de M11 en el modelo SAGTH5B2 muestra una formacion estelar
prolongada en el tiempo, con pendientes a3 con valores cercanos al valor de la
pendiente de la IMF de Salpeter, lo cual significa una mayor cantidad de estre-
llas masivas en la distribucion, por efectos de la normalizacion de la TH-IGIMF.
Esto se refleja en una distribucion de metalicidades con un valor medio cercano
al observado y con una dispersion de metalicidades similar a la observada (panel

superior izquierdo, Fig. 5.4).
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» El analisis de las proporciones de PEs formadas por distintos mecanismos de for-
macion de los bulbos de galaxias tipo VL lleva a la conclusion inequivoca de que
los bulbos de este tipo de galaxias estan formados por PEs originadas en even-
tos de inestabilidad de disco. Mas atn, los resultados mostrados por los modelos
SAGS y SAGTH5B2 para las galaxia tipo VL seleccionadas por el criterio de M11
y de G14 evidencian que, ademads, la mayor proporcion de PEs son acretadas di-
rectamente del disco y en menor medida formadas en brotes originados en estos
eventos de inestabilidad, en acuerdo con los ultimos resultados de la cinematica
de las estrellas del bulbo, que indican que el mismo estaria formado casi exclu-
sivamente por procesos seculares. Las PEs acretadas en fusiones no representan
una fraccion considerable en ninguno de los casos estudiados, aunque los brotes
generados por fusiones son mas frecuentes. Del analisis detallado de las PEs for-
madas por diferentes origenes se desprende que los brotes por fusiones forman
PEs pobres en metales, mientras que las PEs acretadas en inestabilidades de dis-
co tienen abundancias de hierro entre medias y altas. Los brotes producidos en

eventos de inestabilidad presentan las metalicidades mas altas.

» El analisis de los resultados de la aplicacion del método fotométrico de obtencion
de metalicidades a las salidas del programa IAC-STAR, cuyos datos de entrada
son los resultados provistos por el modelo semianalitico, arroja conclusiones que
ponen en discusion el alcance de este método observacional para medir metali-
cidades. El método so6lo pudo ser aplicado al modelo SAGS, ya que el programa
IAC-STAR no cuenta con opciones para IMFs variables. Se encontré que los valo-
res medios de las distribuciones de metalicidad calculadas mediante este método
son similares a las metalicidades derivadas directamente del modelo cuando se
consideran las galaxias tipo VL seleccionadas por el criterio de M11, mientras
que el valor medio se ve reducido en aproximadamente 1 dex respecto a las me-
talicidades del modelo cuando se aplica el criterio G14 para identificar galaxias
tipo VL (Fig. 5.7). La correcta interpretacion de esta inconsistencia demandara un
analisis mas detallado de las suposiones involucradas en este método y las limita-

ciones de los programas utilizados.

» Los diagramas de abundancias de elementos a respecto al hierro, en funcion de
las abundancias [Fe/H] de las PEs de los modelos SAGS y SAGTH5B2 reflejan
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las caracteristicas mencionadas anteriormente. Existe un mayor nimero de PEs
de galaxias VL seleccionadas con el criterio de M11 para el modelo SAGTH5B2,
producto del mayor nimero de galaxias tipo VL dentro del intervalo de seleccion.
Existe un desfasaje mayor en el eje de [Fe/H] para el modelo SAGS respecto a
las observaciones, producto de la menor contaminacién quimica exhibida en las
distribuciones de metalicidades. Sin embargo, una caracteristica resulta comun a
las PEs de los dos modelos. La pendiente de decrecimiento de [¢t/Fe] a medida
que crece el cociente de abundancias [Fe/H] mostrada por las PEs, es similar en
los modelos con diferente IMF y en todos los posibles origenes de las PEs, siendo
una pendiente mas negativa que la mostrada por las observaciones (Fig. 5.8). Esto
indica que el problema no proviene de las escalas de tiempo de formacion consi-
deradas en los mecanismos de formacion. Se especula sobre la posibilidad de que
la razon de esta discrepancia con las observaciones radique en las distribuciones
de tiempo de retardo de las SN Ia, responsables de eyeccion del hierro al medio

intergalactico.

Los resultados y conclusiones alcanzados a través de la técnica numérica aplicada,
consistente en la combinacioén de simulaciones numéricas y un modelo semianalitico de
formacion y evolucion de galaxias, junto con la implementacion del seguimiento de po-
blaciones estelares en este ultimo, representan un primer intento hacia el entendimiento
de los procesos fisicos involucrados en la formacidn y evolucidn de los esferoides, en-
tendidos como sistemas estelares complejos y formados por multiples poblaciones de
estrellas con distinto origen, como son las galaxias elipticas y los bulbos de las gala-
xias. Este trabajo de investigacion plantea numerosos interrogantes sobre las propieda-
des quimicas de los esferoides. Es necesario investigar en profundidad el impacto de la
aplicacion de diferentes recetas de tiempos de retardo de SNs la y de la ya mencionada
incorporacion de elementos pesados en el modelo quimico (Ver Discusion en Capitu-
lo 4.) El estudio de abundancias quimicas de elementos individuales puede ayudar a
dirimir las diferentes suposiciones realizadas tanto por observadores como por teoricos.

La experiencia recolectada y las técnicas implementadas sientan las bases para lle-
var a cabo el estudio detallado de las propiedades de las demas componentes de la Via
Lactea. El estudio de la formacion y evolucion del halo de la Via Lactea es un camino

natural a seguir que se abre a partir de este trabajo de investigacién y de una version



CAPITULO 6. CONCLUSIONES 140

actualizada del modelo semianalitico que tiene en cuenta procesos de ambiente, tal co-

mo la disrupcidn por mareas que da lugar a la formacion del halo estelar (Cora et al., en

preparacion).
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