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Resumen

En este trabajo analizamos los efectos del ambiente sobre propiedades de las galaxias y
la distribucién de polvo en grupos, explorando diferentes aspectos de las relaciones entre

ellas.

Por un lado exploramos el efecto de la pertenencia a grupos sobre la distribucion
de formas tridimensionales de las galaxias, modelando éstas como elipsoides. Asimismo
analizamos la interrelacion entre las propiedades del ambiente y las formas de las galaxias.
También estudiamos la manera en que el ambiente afecta la formacion estelar de distintas
zonas de galaxias en grupos, separando las galaxias en mitades y estudiando de manera
separada la mitad de las galaxias mas cercana al centro del grupo y la mitad mas alejada.
Alrededor de estas mismas galaxias analizamos ademas la distribuciéon de polvo, usando
el enrojecimiento de cuasares lejanos para estimar la distribucion espacial y la masa total
del polvo. Finalmente estudiamos la distribucién espacial del polvo alrededor de grupos,
analizando diferentes propiedades y relaciones de interés astrofisico.

También presentamos resultados sobre la diferencia de formacién estelar en diferentes
zonas de las galaxias tomando en cuenta determinaciones de la velocidad peculiar hacia
los grupos y su componente en la direcciéon hacia el centro de éstos.

Analizado la distribucion de las forma de las galaxias encontramos que las espirales en
grupos son muy similares a las espirales de campo, utilizando muestras con propiedades
intrinsecas similares (magnitud, tamano y color). Pero para espirales en grupos, aquellas

en entornos mas densos o mas cercanas al centro del grupo, tienden a tener un disco mas



circular que galaxias en entornos menos densos o lejos del centro de los grupos. Ademas
encontramos que los discos de espirales centrales son mas delgados que en otras galaxias

espirales con similares caracteristicas.

Para galaxias elipticas no encontramos dependencias importantes entre la forma y la
posiciéon relativa en los grupos, o su densidad local. Sin embargo, encontramos que las
galaxias elipticas en grupos tienden a ser mas esféricas que las elipticas de campo con

propiedades intrinsecas similares.

Estudiando el color de los cuasares y como este varia con el redshift y posicién angular,
derivamos el promedio de exceso de color respecto al promedio en regiones alrededor de
galaxias miembro de los grupos e inferimos la masa de polvo asociada. Para galaxias disco
perpendiculares al plano del cielo, y con una distancia al centro del grupo del orden del
radio virial del grupo, encontramos valores de exceso de color sistematicos del orden de
e ~ 0.009 + 0.004 para el color g — r. Asumiendo propiedades del polvo similares al de la
Via Léctea derivamos una masa de (5.8 +2.5) - 108 M, /h, implicando que una importante

fraccion del polvo en grupos proviene de las galaxias.

También realizamos estudios fotométricos de galaxias miembro para derivar las asimetrias
de color relativa a la direccién al centro del grupo desde una galaxia dada. Concluimos
que la region de la galaxia que esta mas cerca del centro tiende a ser més azul, consistente

con efectos de compresion del gas y formacion estelar.

Combinando los anélisis de la distribucion del polvo y de las anisotropias de las galax-
ias, encontramos que las galaxias con una menor asimetria de color muestran las mayores

cantidades de polvo removido.

Mediante un analisis similar hemos estudiado la distribucién del polvo centrado en
grupos. Notamos que, de acuerdo al enrojecimiento de los cuasares, existe una concen-
traciéon de polvo cercana al radio virial del centro de los grupos. Este exceso de material
esta alineado con el semieje mayor del grupo, determinado a través de la posicién de las

galaxias miembro, como asi también con la orientaciéon del semieje mayor de la galaxia



mas brillante del grupo. Estos resultados indican que la historia de formacién de la galaxia
central esta fuertemente ligada a la formacién del grupo anfitrion.

Un analisis més detallado nos indica que esta alineacion entre la distribucion del polvo,
la distribucién de galaxias miembro, y la orientacion de la galaxia central solo esta presente
cuando existe alineacién significativa entre el grupo anfitrion y la galaxia central. De la
misma manera se observa que los grupos en los cuales la formacion estelar es mas alta,
son los que muestran mayor presencia de polvo. Asimismo hemos encontrado relaciones
entre las propiedades de la galaxia central y la presencia de polvo con la distribuciéon de
galaxias en los grupos.

Los resultados presentados en esta tesis son un aporte al conocimiento sobre la for-

maciéon y evoluciéon de estructuras tales como galaxias y sistemas de galaxias.
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Abstract

In this work we analyse the effect of the environment on the properties of the galaxies and

the dust distribution in groups, exploring different aspects of the relation between them.

On one hand, we explore the effect that being part of a group has over the distribution
of the tri-dimensional shape of galaxies, modelling the galaxies as ellipsoids. In addition
we analyse the relation between the group properties and the shape of the galaxies. We
also study the way in which the environment affects the star formation in different zones
in the group galaxies, splitting the galaxies in half and studying separately the half closer
to the group centre and the half further from the group centre. Around those galaxies we
also analyse the dust distribution, using the reddening from distant quasars to estimate
the spatial distribution and the total mass of the dust. Finally we analyse the spatial
dust distribution around groups, analysing the different properties and relationships of
astrophysical importance.

We also present results about the difference in star formation in different zones of the
galaxies taking into account determinations of the peculiar velocity toward the groups
and its component in the direction to the centre.

By analysing the distribution of the shape of the galaxies we found that the spiral
galaxies in groups are very similar to the field spirals. using samples with similar intrinsic
properties (magnitude, size and colour). For group spirals, those in denser environments
or closer to the group centre tend to have a disc more circular than galaxies in less dense

environments or located away from the centre of groups. We also found that the disc of
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central spirals are thinner than the disc in other spiral galaxies with similar characteristics.

For elliptical galaxies we do not find an important dependence between the shape and
the relative position in the groups, or their local density. However, we found that the
elliptical galaxies in groups tend to be more spherical than field ellipticals with similar
intrinsic properties.

By studying the colour of quasars and how this varies with redshift and the angular
position, we derive the average of colour excess with respect to the average in regions
around of galaxies members of the groups, and we infer the associated dust mass. For
disc galaxies perpendicular to the sky plane, and with a distance to the group centre of
the order of the virial radius, we found systematic values of colour excess of the order
e ~ 0.009 £+ 0.004 for the g — r colour. Assuming dust properties similar to that in the
Milky Way we derive a mass of (5.8 4 2.5) - 108M /h, implying that a large fraction of

the dust in groups comes from the galaxies.

We also perform photometric studies of galaxies in groups to derive the colour asym-
metries relative to the direction of the group centre from a given galaxy. We conclude that
the galactic region closer to the centre tends to be bluer, this is consistent with effects of

gas compression ans stellar formation.

Combining the analysis of dust distribution and the anisotropy of galaxies we found
that the galaxies with a smaller colour asymmetry show the largest amount of removed

dust.

By a similar analysis we have studied the dust distribution of dust centred in groups.
We notice that, according to the quasar reddening, exist a concentration of dust near to
the group virial radius from the group centre. This excess of material is aligned with
the semi-major axis of the groups, determined using the position of the member galaxies,
and also is aligned with the orientation of the semi-major axis of the brightest galaxy in
the group. This results indicates that the star formation history of the central galaxy is

tightly related to the formation of the host group.
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A more detailed analysis indicates that this alignment between the dust distribution,
the distribution of the galaxies, and the orientation of the central galaxy is only present
when a significant alignment between the central galaxy and the host group is present.
In the same way we observe that the groups in which the stellar formation is higher show
a major presence of dust. In addition we found relations between the properties of the
central galaxy and the presence of dust with the distribution of galaxies within the groups.

The results presented in this thesis are a contribution to the knowledge about the

formation and evolution of structures such as galaxies and galaxy systems.
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Capitulo 1

Marco Teédrico

La formacion de galaxias esté intrinsecamente ligada al ambiente en el cual se encuentran,
lo cual condiciona fuertemente no solo sus caracteristicas, sino también las propiedades
de las zonas cercanas a ellas.

En los modelo de formacién jerarquico, dentro de los cuales se cuenta el modelo cos-
molégico actual (ACDME]), primero colapsan las pequenas sobredensidades, que luego
pasan a formar parte de estructuras mas grandes (vease Peebles, 1980, para mdas de-
talles). Esto implica que la formacién de galaxias no ocurre in-situ dentro de los grupos
y cumulos, sino que las galaxias se virializan antes que los grupos, y éstos se forman al
moverse las galaxias hacia zonas de mayor densidad.

En este escenario, las galaxias son afectadas por diversos mecanismos en su movimiento
hacia zonas de mayor densidad. Estos pueden ser por efecto de la gravedad, como por

ejemplo fusiones e interacciones con otras galaxias (Barnes & Hernquist|, [1996), inter-

'El modelo A Cold Dark Matter (ACDM) describe un Universo con 3 componentes principales, una
componente de energia oscura (A) de densidad constante, el cual contribuye a la expansién del Universo,
una componente de materia oscura fria, y una componente de materia bariénica. El modelo ACDM no
se restringe a una dada curvatura, sin embargo las mediciones actuales de los pardmetros del modelo

apuntan hacia un Universo plano o con curvatura despreciable.
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acciones de galaxias con el potencial del grupo (Byrd & Valtonen, [1990), encuentros
cumulativos a alta velocidad entre galaxias, (harrasement, Moore et al., [1996), o pueden
ser efectos debido a interacciones hidrodinamicas de las galaxias con el gas caliente del
medio intragrupo, como evaporacién termal (Cowie & Songaila, 1977), barrido viscoso
(Nulsen, [1982)), y la presién de barrido (ram pressure stripping, |(Gunn & Gott), [1972).
Para un resumen sobre los mecanismos que afectan a una galaxia en un grupo/ctmulo

ver Boselli & Gavazzi| (2006)).

Una de las caracteristicas de las galaxias que se ve afectada por el ambiente en donde
se encuentran es la distribucién espacial de las estrellas que la componen. El estudio de la
forma en la que se distribuyen las estrellas en las galaxias puede entregarnos pistas acerca
de su dindmica (Davies et al., [1983; Binney, [1985)), y ademés puede darnos informacién
acerca de su historia de formacion (Sandage et al., [1970)). Junto con esto, el conocimiento
de la distribucion real de formas de galaxias puede ayudar a probar modelos semi-analiticos
de formacién de galaxias y simulaciones hidrodinamicas. En particular, es importante
estudiar la dependencia de la forma de las galaxias con el ambiente si esperamos entender

completamente los procesos de formacion y dinamicos del contenido estelar de las galaxias.

El efecto del ambiente sobre la morfologia de una galaxia fue descubierto por Dressler
(1980). En este trabajo se describe una relacion entre la densidad local y el tipo mor-
folégico, en la cual a medida que la densidad local se incrementa, decrece la abundacia
de espirales y crece el niimero de elipticas y SO. También encontré que la luminosidad de

las elipticas crece con la densidad local.

Maés recientemente en Kuehn & Ryden| (2005)) se estudia el impacto del ambiente en la
forma de las galaxias. Se descubre que las galaxias con perfiles de tipo espirales tienden a
ser mas planas en ambientes de alta densidad, y que las galaxias elipticas con magnitudes
similares tienden a tener una razon de semiejes mas alta en ambientes de alta densidad,
sin embargo en Kuehn & Ryden| solo se usa la forma proyectada (b/a) para realizar el

analisis, y la submuestras usadas no poseen las mismas propiedades intrinsecas.
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La forma intrinseca de las galaxias ha sido analizada en varios trabajos (e.g.,[Sandage
et al., [1970; |[Lambas et al. [1992; |Andersen et al., 2001), siendo uno de los més recientes
Rodriguez & Padillal (2013] en adelante RP13), en este trabajo se extiende el andlisis de
Padilla & Strauss| (en adelante PS08 [2008) usando datos del Sloan Digital Sky Survey
(SDSS, [York et al., [2000) Data Release 8 (Aihara et al., 2011) y Galaxy Zoo 1 (Lintott
et al [2011). En RP13 se usa la misma parametrizacién de la forma de las galaxias que

en |Shen et al| (2010).

En este trabajo de tesis expandimos lo realizado en RP13, estudiando como el ambiente
afecta las distribuciones de la forma 3D de las galaxias. Con este fin utilizamos una
muestra de galaxias en grupos y analizaremos las distribuciones de las diferentes formas

para submuestras ubicadas en diferentes ambientes.

La ram pressure produce dos efectos importantes sobre las galaxias que estan en-
trando en grupos, por un lado puede causar que las galaxias pierdan material, ademas de

asimetrias de la formacion estelar en diferentes zonas de la galaxia.

Descrita por primera vez por \Gunn & Gott| (1972)), la ram pressure es la presién sobre
las galaxias que entran en grupos debido al gas caliente del medio intragrupo, esto produce
dos efectos observables sobre las galaxias, en primer lugar la compresion del gas provoca
que la tasa de formacion estelar de las galaxias aumente temporalmente, para luego ser
suprimida. Este aumento de la formacion estelar no es homogéneo en toda la galaxia,
sino que es mayor en las zonas mas cercanas a la direcciéon de movimiento. La segunda
consecuencia del efecto de la ram pressure es la pérdida de material de las galaxias, tanto
gas como polvo (Poggianti et al., 2016} Jatfé et all 2018)). Existen casos en los cuales se
puede producir formacién estelar en el gas que ha perdido la galaxia, con lo cual se crean

las galaxias medusa.

Las simulaciones numéricas proveen informacion ttil en el proceso de transformacion
de las galaxias. Por ejemplo, simulaciones hidrodindmicas muestran la eficiencia de la ram

pressure como mecanismo de disminucion de la formacion estelar en galaxias entrando en
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grupos (ver por ejemplo [Steinhauser et al., 2016). Ademads, los modelos semi-analiticos
necesitan modelar los efectos de la ram pressure para ser capaces de reproducir algunas
propiedades observables (De Lucia et al 2004; Tecce et al., [2010; |Guo et al., 2011). La
ram pressure stripping es un mecanismo efectivo para que una galaxia pierda una gran
cantidad de gas y polvo, y por tanto, galaxias en su primera entrada en un grupo/ctimulo
pueden sufrir un importante cambio, dejando una fraccién substancial de polvo y gas en

sus trayectorias hacia grupos.

Un trabajo clave para el desarrollo de esta tesis es [Troncoso Iribarren et al. (2016,
T16), en el cual se estudia la eficiencia de la formacion estelar en mitades de galaxias
separadas de acuerdo a su orientacién respecto al vector de movimiento en sus Orbitas
alrededor de ctimulos en la simulacién hidrodindmica EAGLE (Schaye et al.; 2015} (Crain
et al., [2015)). Se encuentra una importante correlacién entre la eficiencia de formacion
estelar y el angulo relativo entre el vector de velocidad y el vector al centro del grupo (¢).
Galaxias entrando en cimulos, particularmente cuando el vector velocidad y el vector al
centro del grupo son perpendiculares, muestran una formacién estelar mas alta en la zona
de la galaxia que apunta en la direccién de movimiento que en la seccién contraria (ver
panel derecho de la figura 2 en T16). Remarcamos el hecho de que estos resultados fueron
hechos analizando distribuciones 3D sin proyecciéon. En un trabajo complementario, T19
(en preparacion), se encuentra que este aumento en la SFR se debe principalmente al

incremento de la presion y la densidad de las particulas de gas.

En este trabajo caracterizamos la masa de polvo arrancada de las galaxias por efecto
de la ram pressure al entrar en grupos usando el enrojecimiento de cuasares lejanos que
se encuentran cercanos a las galaxias miembro de los grupos en proyeccion, y también
medimos las diferencias en la formacion estelar entre las diferentes zonas de las galaxias
usando el color como un parametro aproximado de la tasa de formacion estelar. Anal-
izamos si existe relacién entre las anisotropias en la formacién estelar y la masa de polvo

alrededor de las galaxias.
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Las simulaciones muestran que las galaxias siguen caminos preferenciales de acceso a
los grupos, ya que éstas suelen provenir desde zonas filamentarias (Gheller et al., 2016;
Springel et al., 2018)). Existe importante evidencia observacional de la existencia de la
red filamentaria (Joeveer et all |1978; Bond et al., |1996), con la construccion de catélogos
de filamentos (vease por ejemplo Tempel et al., [2014)). Dados ambos antecedentes, se
presume que las galaxias entran a los grupos provenientes de direcciones preferenciales.

Puesto que existe esta anisotropia en la direccion de entrada, es esperable que el polvo
en los grupos esté también alineado con ejes preferenciales, por lo tanto en este trabajo
estudiamos la distribucién de polvo dentro de los grupos de manera similar a nuestro
estudio del polvo alrededor de galaxias, usando el enrojecimiento de los cuasares de fondo
como un parametro de la distribuciéon de polvo.

Este trabajo esta organizado como sigue: En el capitulo [2] analizamos el efecto que
tiene el ambiente sobre la distribucién de la forma de las galaxias. En el capitulo
analizamos la masa de polvo alrededor de galaxias en movimiento hacia grupos, asi como
la existencia de anisotropias en la tasa de formacion estelar dentro de las galaxias. En
el capitulo (4] presentamos los resultados de la distribucion de polvo dentro de los grupos.
En el capitulo |5| presentamos resultados preliminares, en los cuales volvemos a analizar
las anisotropias de formacién estelar en las galaxias, incorporando informacién acerca de
la velocidad de la galaxia respecto al centro del grupo. Y finalmente en el capitulo [0]

presentamos nuestras conclusiones.
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Capitulo 2

Efectos del ambiente sobre la forma

3D de las galaxias

En este capitulo analizamos el efecto del ambiente sobre la forma de las galaxias. Para
ello utilizamos la distribucion observada de la forma de galaxias en 2D para determinar
la distribucién mas probable de la forma en 3D de diferentes submuestras ubicadas en

diferentes ambientes.

Las galaxias son afectadas por diferentes mecanismos al entrar en grupos, tales como
ram pressure, harrasment, efectos tidales, etc. Varios de estos mecanismos tienen un
impacto directo sobre las distribucion de las estrellas que forman las galaxias y sobre la
cantidad de polvo que poseen las galaxias, la cual se verd reflejado sobre la distribucion
de forma proyectada]l] que es el observable con el cual contamos.

Es imposible determinar cual es la forma 3D de una sola galaxia observando solo su
proyeccion en 2D, pero es posible tomar un enfoque estadistico, y estimar a partir de

una distribucién de formas en 2D la distribucién en 3D més probable de la cual esta

'La manera en que el polvo de las galaxias afecta la distribucén observada de formas se detalla en la

seccién m
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distribucion proyectada fue originada. Para simplificar el problema asumimos que las

galaxias son elipsoides, y parametrizamos su forma usando las razones entre sus semiejes.

2.1 Metodologia

Para parametrizar la forma 2D de las galaxias usamos b/a, el semieje menor sobre semieje
mayor proyectados de las galaxias. Mientras que la forma en 3D la parametrizamos por
vy=C/Aye=1-B/A, donde A, By C, son los ejes mayor, medio y menor de la galaxia
en 3D, respectivamente. Asimismo, dada la naturaleza estadistica de nuestra medicion,
necesitamos medir Ey, que es la absorcion por polvo de una galaxia espiral vista de canto
(edge-on) respecto a una galaxia vista de frente (face-on), ya que el oscurecimiento por

polvo reduce el numero de galaxias edge-on, afectando la distribucion de b/a.

2.1.1 Parametrizacion de las formas

Siguiendo el trabajo de PS08 , el modelo considera la distribucién de 7 y € para determinar
la distribucién de b/a en un catdlogo simulado de galaxias. La relacién entre v y € con

b/a estda dada por (Binney, 1985):

b [A+Cc—-JA-CP+ B

a |[A+Cc+JA-C)P+B (21)
Donde A, B y C son:
A =[1—¢€(2— ¢)sin® ¢lcos®d + v* sin? (2.2)
B = 4€*(2 — €)% cos® §sin® p cos® ¢ (2.3)
C=1-¢2—¢€)cos’p (2.4)

Y ¢ toma valores aleatorios entre 0° y 360°, mientras que cos(6) es un valor entre 0 y 1
obtenido de una distribucién que depende de Ej. La forma de construir esta distribucion

serd explicada méas adelante.
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Para modelar v y ¢, en |[Rodriguez & Padillal (2013, RP13) se usan dos tipos diferentes
de modelizaciéon. La modelizacién de "tipo n*, en la cual se modela la distribucion de ~
como la suma de 10 gaussianas, con dispersién 0.08 y medias desde 0.1 hasta 0.82, con
paso de 0.04, variando el niimero de galaxias en cada gaussiana para cambiar la forma de
la distribucién. La distribucion de € es parametrizada como la suma del lado positivo de 10
gaussianas (cada una pesada por su propia dispersion, vease [Rodriguez & Padillal 2014)
centradas en 0., con dispersiones entre 0.02 y 0.2, con paso de 0.02. En el caso llamado
"tipo r“, se modela la distribucién de v como la suma de 10 gaussianas con dispersiones
de 0.08, con centros variando entre 0.04 a 0.4 con paso de 0.04. La distribucién de €
es parametrizada como una log-normal con centro y dispersiéon variable. La muestra de
elipticas se ajusta bien con una modelizacién de tipo n, mientras que en el caso de las
espirales depende de cada submuestra. En particular, la muestra total esta bien ajustada

por una modelizacién tipo r.

2.1.2 El modelo de extincion de polvo

El modelo de extinciéon de polvo usado en este trabajo asume que la extincion es propor-
cional al camino recorrido por la luz a través de la galaxia, dado esto la extincién debida
al polvo crece con la inclinacién de la galaxia. En|Shao et al. (2007)), Unterborn & Ryden
(2008) y Maller et al. (2009)) la profundidad dptica crece monoténicamente con el angulo
de inclinacion.

El modelo de PS08 cosidera una galaxia oblada, con razones de ejes dados por x = B/A

ey = C/A, con la extincién por polvo E en funcién de la inclinacién 6, dada por:

Ey-(1+y—cosf) if cosf >y
E@)=1{" ( ) (2.5)
Eq if cosf <y,

donde Ej es la extincién por polvo en magnitudes en una galaxia edge-on, y el valor de

y puede ser extraido de la distribucion de . Para el enrojecimiento se asume un modelo
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anélogo:

Ry-(1+y—-cosf) if cost >y
RO = " ( ) (2.6)

Ry if cosf <y,
donde Ry es el enrojecimiento de una galaxia edge-on en magnitudes. En el caso 6pticamente
delgado Ry esté relacionado con Ey por Ry = FEy/2.77 para la banda r y el color g — 7.
En PS08 los autores descubren que el resultado no depende fuertemente del valor por el
cual se divide Fy para obtener R, por lo tanto se puede aplicar a los casos Opticamente
grueso y delgado.

Luego, la funcién de luminosidad extinguida esta dada por

¢u(M,0) = o(M + E(0)), (2.7)

donde ¢(M) es la funcién de luminosidad sin extinguir, esta puede ser calculada usando
las galaxias face-on de la muestra.

Definimos la razon entre el nimero de galaxias observadas y el nimero real de galaxias
dada una magnitud como fgp(M) = ¢p(M)/P(M). Para el enrojecimiento se define
fr(g — 1) como la razén entre las distribuciones enrojecida e intrinseca.

La razon entre el nimero de galaxias observada y el niimero intrinseco de galaxias a

una dada inclinacion se calcula multiplicando los efectos del enrojecimiento y la extincion.

RS2 e (M) [R(C)6s(M) s (CYW (C, M)dCdM

v (o) = = 6:().(C)W (G, M)aCM

(2.8)

aqui C = g—r,y W es la correlacién entre C'y M,.. En PS08 se asume un W gaussiano,
donde su media y dispersion se obtienen directamente de los datos. El sub-indice s indica
que las funciones de luminosidad y color corresponden a una submuestra particular de
galaxias, ya que 9 (6) depende no solo de la extincién y el enrojecimiento, sino que también

depende del rango de color y magnitud de cada submuestra.
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Figura 2.1: Funcién de luminosidad de las espirales face-on y edge-on.

Usando la distribucion de (6) se calcula una inclinacién 6 para las galaxias en el
catdlogo simulado, la cual usamos en las ecuaciones y [2.3] v estos resultados son

usados en la ecuacion para calcular el valor de b/a proyectado para cada galaxia

simulada.

2.1.3 Extincion y funcién de luminosidad

Para obtener el valor de Ej se usa la diferencia entre la funcion de luminosidad de galaxias
face-on y edge-on, como ejemplo, la figura muestra las funciones de luminosidad para
galaxias espirales face-on y edge-on de SDSS DRS8 (Aihara et al., 2011). Se ve una clara
diferencia entre las dos funciones de luminosidad, la cual se usa para calcular E, siguiendo

los pasos descritos a continuacién:

e Para una dada submuestra de galaxias, se selecciona el 10% de las galaxias con los
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valores més altos de b/a (face-on) y el 10% con los méas bajos b/a (edge-on). Se

calcula la funcién de luminosidad para cada una de estas submuestras.

Para cada valor en la funcién de luminosidad de las galaxias face-on se calcula la
diferencia en magnitudes a la funcién de luminosidad edge-on. Al promedio de esta

diferencia se le llama AFE.

Se calcula el valor promedio de b/a ({b/a)) para las galaxias face-on y edge-on. Con
esto obtenemos el valor de cos(f) equivalente en la tabla 8 de PS08. Tambien se

usan los valores de () y (¢) de PS08 para obtener y.

Usando la ecuacion se calcula el valor de Ej correspondiente a este AE y a los

valores de cosf e y.
Se usa este Fy para obtener una nueva distribucién de v y € para esta muestra.

Se repite el calculo de Ey a partir de AFE, pero esta vez usando los valores de -, €

y la relacién de b/a con cos(f) obtenidas a partir del nuevo ajuste.

Finalmente se usa este valor de Ej para obtener la distribucion final de v y e.

De acuerdo con RP13, es suficiente con una iteracién en el calculo de Ey para obtener

un valor convergente.

2.1.4 Metropolis-Hastings

Para encontrar las distribuciones de € y v que presentan el mejor ajuste a las observaciones

de la distribucion de b/a se usa el algoritmo Metropolis-Hastings (Metropolis et al., |1953;

Hastings, 1970), el cual es un método del tipo Monte Carlo Markov Chain.

El algoritmo Metropolis-Hastings usa una densidad de probabilidad (Q(21, Z), donde

21y ¥ son vectores en el espacio de pardmetros) para determinar un candidato al préximo
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punto 27 a partir del punto actual Z. La probabilidad o de que z7 es el siguiente punto

en la cadena esta dada por:

aO=—— (2.9)

Aqui F(Z) es la funcién cuyo espacio de pardmetros se busca mapear, Si () es simétrica,
entonces Q(z1, %) = Q(&, 21), y al algoritmo se le conoce como algoritmo Metropolis, con
una probabilidad « dada por a = F(z1)/F(Z).

En nuestro caso, ¥ es la lista de porcentajes de galaxias en cada sub-distribucién fija
de v y €, para un total de 20 pardmetros (tipo n) o 12 pardmetros (tipo r). Para la
densidad de probabilidad ) se usa una distribucién gaussiana centrada en el punto actual

del espacio de parametros. Buscamos maximizar 1/x?, dado por:

2
donde {p}; es un set de pardmetros, N(b/a) es la distribucién normalizada observada
de un dado b/a £ Ab/a (con Ab/a la mitad del tamano del bin), N,qe(b/a, {p}:) es la
distribucién normalizada dada por el modelo, y 0ackknife(b/a) es el error en la distribucién

observada para un dado b/a, calculado usando el método jackknife. Durante este trabajo

se usa un tamano de bin dado por 2A(b/a) = 0.025.

2.2 Muestra de galaxias

En RP13 se usan datos obtenidos a partir del SDSS DRS (Aihara et al., [2011)) con infor-
macion morfoldgica obtenida del catalogo Galaxy Zooﬂ(Lintott et al., 2008} Lintott et al., 2011))

2Galaxy Zoo es un proyecto para determinar caracteristicas de las galaxias que pueden ser determi-
nadas por inspeccién visual (tipo morfoldgico, la proximidad de otras galaxias, presencia de barras, etc)

con la ayuda de voluntarios via internet (galaxyzoo.org)
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para determinar el tipo morfolégico de las galaxias, aplicando cortes en la magnitud (con
galaxias con una magnitud absoluta dada por M, — 5logh < —19.77 mags) y el redshift
(z < 0.15). Para obtener informacién del ambiente extendemos el catdlogo de grupos de
Zapata et al. (2009) al SDSS DRS. [Zapata et al.| (2009) usan un algoritmo Friend-of-
Friends aplicado al SDSS DR6 (Adelman-McCarthy et al.l 2008) para encontrar grupos
de galaxias y sus propiedades (vease también [Padilla et al., 2010). Anadimos esta infor-
macién a los datos de RP13, y aplicamos un corte mas estricto en redshift (z < 0.1) para
evitar efectos de incompletitud en la muestra, debido al hecho de que sobre este redshift
la muestra de grupos solo incluye los mas masivos.

Estudiamos diferentes opciones para producir las submuestras, y nos quedamos con
aquellas que nos daban diferentes distribuciones de b/a. Las submuestras finales estan
separadas entre galaxias de campo y en grupos. Adicionalmente se separan las galaxias de
grupo entre centrales y satélites, donde una galaxia es considerada central si es la galaxia
més brillante del grupo (BGG), y satélite si no lo ef’] se usa también r/r,;,., la distancia
de una galaxia al centro de masa del grupo en unidades del radio virial del grupo, M /Mg,
la masa virial del grupo, y 5, la densidad proyectada al quinto vecino mas cercano a
la galaxia. Ademas se hace una muestra adicional que contiene las galaxias de campo y
satélites.

Para cada submuestra seleccionada usando parametros discretos (grupo o campo,
satélite o central) se le asignan galaxias de modo que las distribuciones de propiedades
intrinsecas (magnitud, color y tamano fisico) sean similares entre las muestras a com-
parar. La tabla muestra las medianas de las caracteristicas intrinsecas para cada
muestra. La figura muestra las distribuciones resultantes de b/a para las submuestras
seleccionadas, separadas entre espirales y elipticas usando Galaxy Zoo.

Para galaxias seleccionadas por parametros continuos tomamos un enfoque diferente

3Para determinar la galaxia m4s brillante en un grupo se usa la muestra completa y no solo las galaxias

con informacién morfoldgica de Galaxy Zoo
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Tabla 2.1: Medianas en magnitud, color y tamafio para las submuestras de galaxias

separadas por sus propiedades ambientales. Para espirales y elipticas.

Medianas para espirales Medianas para elipticas
Muestra M, —5logh g—r Rso/kpch M, —5logh ¢g—1r Rs/kpch
Grupo -20.606 0.718 3.899 -20.543 0.973 2.243
Campo -20.602 0.711 3.894 -20.54 0.97 2.299
Centrales -20.603 0.718 3.807 -20.547 0.97 2.226
Satélites -20.6 0.719 3.897 -20.547 0.974 2.287
Satélites+Campo -20.602 0.714 3.892 -20.54 0.97 2.299
Y5> Ysm -20.226 0.724 3.417 -20.832 0.977 2.711
Ysm > X5 -20.225 0.723 3.382 -20.833 0.976 2.713
Tm > T/ Tyir -20.204 0.722 3.353 -20.777 0.975 2.622
T/Tyir > Tm -20.203 0.724 3.378 -20.787 0.976 2.605
M/Mg > M, -20.217 0.721 3.397 -20.851 0.976 2.733
M,, > M /Mg -20.218 0.718 3.388 -20.853 0.976 2.713
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Figura 2.2: Distribuciones de b/a para las submuestras separadas por propiedades ambi-
entales junto con ejemplos de galaxias para cada submuestra. El set superior de figuras
muestra la distribucion de espirales y el set inferior la distribucion de elipticas. Arriba a la
izquierda (en ambos sets): Muestras separadas entre grupo y campo. Arriba a la derecha:
Muestras separadas entre centrales, satélites y satélites+campo. Centro izquierda: Mues-
tras separadas por Y. Centro derecha: Muestras separadas por r/r,;,. Abajo a la
izquierda: Muestras separadas por masa del grupo. Las medianas de magnitud, color y

tamano son similares entre muestras del mismo panel (ver tabla [2.1)).
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(donde aplicamos cortes en las muestras hasta que las propiedades intrinsecas fueran sim-
ilares). El procedimiento seguido fue separar la muestra total en intervalos de Magnitud,
color y tamano, y para cada intervalo se mide la mediana del pardmetro a usar. Entonces
seleccionamos para cada intervalo las galaxias con valores superiores e inferiores al valor
de la mediana del valor de la propiedad ambiental a medir, nos referimos a esta medi-
ana como Xj,, para densidad proyectada, que es una funciéon de M,, g —r vy Rso, M,
para masa virial, y r,, para las distancia al centro del grupo en unidades del radio virial.
Con este método obtenemos muestras con similares distribuciones de Magnitud, color y
tamano sin excluir ninguna galaxia de la muestra.

Las medianas de magnitud, color y tamano de estas muestras estan listadas en la tabla

, mientras que la figura muestra sus distribuciones de b/a.

2.3 Resultados

La figura muestra la distribuciéon modelada de v y € para la muestra de galaxias
elipticas. En la figura se pueden ver importantes diferencias entra las distribuciones
resultantes, en particular para las elipticas en grupos y de campo. La tabla muestra
los valores medios de v y € obtenidos para todas las muestras, junto con los valores de
Ey para galaxias espirales. El panel de arriba a la izquierda en el set inferior de paneles
de la figura muestra una clara diferencia entre las muetras de elipticas en grupo y
de campo, esto se confirma por los resultados en el panel derecho de la figura [2.3] en los
cuales es posible apreciar que las galaxias de grupo tienden a tener un valor de v més alto
que las de campo. Es decir, las elipticas en grupos son mas esféricas que las elipticas de
campo. En el caso de las espirales no encontramos una diferencia relevante entre grupo y
campo. Esto se confirma por los datos en la tabla[2.2] en los cuales no se puede ver una

diferencia importante en los parametros de forma de estas muestras.

La figura muestra que no hay una diferencia importante entre elipticas centrales y
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Tabla 2.2: Valores medios de v y e para todas las muestras analizadas, junto con los

valores de Ej para las muestras de espirales.

Resultados para espirales

Resultados para elipticas

Muestra Ey (7) (€) () (€)

Grupo 0.21875:0%%  0.352+£0.017 0.126 £0.01  0.63 +£0.032 0.097 4+ 0.017
Campo 0.159739%8  0.349 +£0.011 0.0994+0.018 0.51 £0.033 0.113 +0.015
Centrales 01115158 0.239£0.013 0.118 £0.025 0.667 £0.067  0.12 4 0.008
Satélites 0.111750%5 0.382+£0.035 0.12+£0.0107 0.61 £0.026  0.11 4 0.007
Satélites+Campo  0.182709%  0.331 £0.015 0.1134+0.009 0.518 £0.022  0.096 + 0.01
Y5 > Ysm 0.195T09%  0.269 4+ 0.029 0.146 + 0.046  0.647 £ 0.027 0.113 4 0.009
Ysm > X5 0.18670 05 0.232+0.017 0.264+0.035 0.62+0.015 0.099 4 0.017
T > T/ Tyir 0.11775025 0.219+£0.016 0.176 +0.023 0.616 & 0.014 0.116 4 0.005
T/Toir > Tm 0.20475:57  0.257£0.022 0.251 £0.03  0.61140.02 0.116 4 0.009
M/Mg > M, 0.14970051 0.249 £ 0.022  0.186 £0.02 0.615+0.027 0.127 4 0.018
M,, > M/M 0.1447505  0.256 £ 0.017 0.202 +0.026 0.614 £0.017 0.111 4 0.011
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Figura 2.3: Distribucién de v y € para muestras de galaxias eliptcas divididas de acuerdo
a diferentes propiedades. Los paneles superiores muestran la distribucién de v y los
inferiores al distribucién de e. Izquierda: Elipticas de grupo y campo. Derecha: Elipticas
centrales, satélites y satélites+campo. Las lineas verticales indican las medianas, mientras

que las areas a rayas indican las incertezas de esta mediana.

satélites. El panel derecho en la figura [2.3|no muestra ninguna diferencia en la distribucion
de ~ entre centrales y satélites. La muestra de satélites+campo muestra una diferencia
en 7 con las otras dos muestras, pero esta diferencia puede atribuirse a diferencias entre

las muestras de grupo y de campo.

La figura muestra las distribuciones de parametros que mejor ajustan la dis-
tribucién observada de b/a para muestras separadas por propiedades continuas que mues-
tran diferencias importantes entre las distribuciones de v o €. La figura muestra que
no hay una diferencia entre las galaxias elipticas con X5 > X5, y X5, > X5, y muestra
solo una pequena diferencia para galaxias espirales. Para estas galaxias espirales hay una
diferencia en la distribucén de €, en la cual las galaxias en entornos mas densos tienden a
tener un disco mas redondo que las galaxias en entornos menos densos. Esta diferencia es
consistente con los resultados en la figura|2.3] en donde las galaxias espirales mas cerca del

centro de sus grupos tienden a tener un valor de € mas pequeno que las espirales ubicadas
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Figura 2.4: Distribucién de v y € para muestras de galaxias espirales separadas por
parametros continuos. Los paneles superiores muestran la distribucion de « y los inferiores

de €. Izquierda: Espirales separadas por ¥5. Derecha: espirales separadas por /7.

mas lejos del centro. Para elipticas no encontramos ninguna diferencia importante entre

galaxias en entornos con diferente densidad (ver tabla [2.2).

El panel de la mitad a la derecha en ambos set de paneles en la figura muestra que
no hay una diferencia significativa entre galaxias espirales ubicadas relativamente cerca
del centro y galaxias que estan mas lejos del centro en unidas del radio virial. La figura
muestra que las espirales no muestran diferencia en 7, pero existe una diferencia en
¢, donde las espirales que estan mas cerca del centro del grupo tienden a tener un valor
menor de € que otras espirales en grupos. Estos resultados muestran que las espirales
que estan relativamente cerca del centro tienden a tener un disco mas circular. Esto es
consistente con los resultados obtenidos usando Y5 y las muestras de galaxias centrales y
satélites. Para galaxias elipticas no encontramos una relacion entre la forma y la distancia

al centro de masa de los grupos.

En el caso de muestras separadas por masa virial del grupo, la forma de las galaxias
no muestra ninguna diferencia entre las muestras de alta y baja masa de grupos para

galaxias espirales o elipticas. La tabla muestra que no existe diferencia estadistica
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Figura 2.5: Distribuciones de v y € para galaxias espirales separadas entre centrales,
satélites y satélites+-campo. El set izquierdo de paneles contiene las distribuciones cal-
culadas usando la banda r. EI set derecho de paneles contiene las distribuciones que

obtuvimos usando la banda i (no incluye la muestra satélites+campo).

entre los parametros de forma o la extincion por polvo de estas muestras.

2.3.1 Galaxias epirales centrales y satélites

Entre las distribuciones de forma 3D obtenidas, creemos que las muestras de galaxias
espirales centrales y galaxias satélites merecen un analisis mas profundo. La figura [2.5
muestra las distribuciones de v y €, las cuales poseen importantes diferencias entre ellas.
Sin embargo, las distribuciones de v sugieren que las galaxias centrales tienden a ser mas
delgadas que las galaxias satélites. Esta tendencia también esta presente en la muestra
de satélites+campo. La tabla contiene un resumen de estos resultados.

Para probar en mas profundidad estos resultados hicimos un anélisis similar usando la

banda i (tanto para el pardmetro b/a como para las magnitudes) que estd menos afectada

por el seeing del telescopio (Abazajian et all [2003). Los resultados estén en la figura 2.5

y muestran la misma tendencia que los resultados de la banda r.

Dado que se espera que los eventos que afectan la morfologia sean més frecuentes y
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violentos en galaxias centrales que en galaxias satélites, la forma de las galaxias centrales
tenderia a ser mas esférica que la forma de las satélites. Sin embargo Alatalo et al.|(2015),
usando galaxias del ATLAS3P survey (Cappellari et al., [2011)), encontré que la razén entre
12C0(1-0)/13CO(1-0) decrece con la densidad del ambiente (vease también (Crocker et al.,
2012). En estos trabajos se sugiere que el gas esta confinado a un disco mas delgado
debido a la presién del gas intra grupo/ctimulo, por lo cual la formacién estelar también
ocurre en un disco mas delgado. Esto puede explicar nuestras observaciones de galaxias

espirales centrales mas delgadas que las galaxias satélites.

Para probar esta hipotesis en més profundidad separamos las muestras de galaxias
espirales centrales y galaxias satélites usando parametros relacionados con la edad estelar,
formacion estelar y la estructura de la galaxia (D,4000, la profundidad del quiebre a
4000A, el color g —r y el indice de concentracion rgo /750 en la banda ). Las muestras por
D,4000 y concentraciéon fueron construidas siguiendo el mismo método que el aplicado a
variables continuas (como Y5), mientras que en el caso de g — r se obtuvo separando en
muestras de igual ntmero. En la figura [2.6| se encuentran los resultados obtenidos, y la

tabla [2.3] lista los valores de Ej.

Los resultados para D,4000 (Paneles derechos en la figura muestran una impor-
tante diferencia entre las distribuciones de «, pero galaxias con un valor bajo de D, 4000
tienden a tener un ¢ més bajo. Esto implica que, tanto para galaxias centrales como
galaxias satélites, galaxias con una poblacion estelar joven tienden a tener un disco mas

circular.

Las distribuciones de muestras divididas usando g — r (paneles medios en la figura
2.6) muestran que, para galaxias centrales, las mas azules tienden a tener un disco mas
circular. Para galaxias satélites, las mas rojas muestran un disco mas delgado y menos
circular. En el caso de la concentracién (paneles derechos en la figura en ambos casos
(centrales y satélites) las menos concentradas tienden a tener un disco méas delgado y

menos circular.
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Figura 2.6: Distribuciones de v y € para las muestras de espirales centradas y satélites
separadas por diferentes propiedades intrinsecas. Los paneles superiores muestran la dis-
tribucion de galaxias centrales, los inferiores de galaxias satélites. Izquierda: Muestras
separadas por D,4000. Medio: Galaxias separadas por color g — r. Derecha: Galaxias

separadas por concentracion.
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Los resultados de color estan en concordancia con la hipétesis de |Crocker et al.| (2012))
y |Alatalo et al. (2015)), dado que las galaxias mas rojas, las cuales son las que se espera
que esten sometidas a un confinamiento mas fuerte por parte del medio intra grupo, son
las que tienen discos mas delgados. Se espera que las galaxias mas rojas y mas viejas
se hayan formado y evolucionado bajo este confinamiento, mientras que las mas azules
tengan formacion estelar post-mergers, lo que posiblemente calent6 el disco causando
valores mas altos de 7. Remarcamos el hecho de que el color quizas represente mejor
la edad global del disco galactico, dado que los pardmetros derivados de los espectros
contienen informacion del bulbo central en esta muestra relativamente cercana del SDSS.
Es importante notar que los resultados para ¢, en donde las galaxias azules tienen un
disco mas redondo, han sido observados en RP13, donde el ambiente no fue tomado en
cuenta, sugiriendo que la diferencia en el valor de € se debe probablemente a propiedades
intrinsecas de las galaxias. Por otro lado, en RP13 no se reportan diferencias importantes
en ~ usando cortes en color.

Los resultados de concentracién, por otro lado, indican que las galaxias dominadas
por discos (aquellas con valores mas bajos de concentracién) tienden a ser mas delgados
que las espirales dominadas por bulbos, tanto para galaxias centrales como para galaxias
satélites. Nosotros argumentamos que las espirales con bulbos més grandes deben tender

a tener discos més gruesos, dado su origen comin por mergers de subestructuras (Quinn

et al., 1993; |Aguerri et al., [2001)).
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Tabla 2.3: Valores de Ey, (7) v (€) para las submuestras creadas a partir de las muestras

de galaxias espirales centrales y satélites.

Muestra Ey {(7) (€)

centrales banda i 0.2987013°  0.23140.014  0.114 4 0.029
Satélites banda 7 0£0 0.294 4+ 0.02 0.093 + 0.032
Centrales D,4000 < D,4000,, 0.1767015% 0.2144£0.038  0.129 & 0.039
Centrales D,,4000,, < D,4000 0.74670132 0.273+£0.045  0.24 £ 0.033
Satélites D,,4000 < D,,4000,, 0+0 0.2814+0.02  0.081 £ 0.032
Satélites D, 4000,, < D,4000  0.418%5557 0.253 £0.024  0.281 4 0.03
Centrales g —ry, > g — 7 0.36870115  0.253+£0.025  0.119 +0.022
Centrales g — 7 > g — rp, 0.8337013%  0.2394+0.018  0.405 4 0.073
Satélites g — 1, > g — 7 0.2017013%  0.46 £0.028  60.126 4 0.012
Satélites g —r > g — 1, 0.293709%  0.263+0.02  0.376 4 0.036
Centrales 799 /750 > Cpm 0.3571513  0.21940.022  0.23540.034
Centrales ¢, > 790/750 0.347T0177 0.28140.023  0.079 4 0.027
Satelftes 799 /750 > Cpm 02171014, 0.28540.028  0.238 4 0.042
Satelites ¢, > r90/750 0.18%5%7  0.4240.023  0.111 £ 0.007
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Capitulo 3

Polvo arrancado de las galaxias por
ram-pressure y efectos sobre la

formacion estelar

En el capitulo anterior analizamos los efectos del ambiente sobre la forma de las galaxias.
En este capitulo adoptamos un enfoque diferente, y caracterizamos la masa de polvo que
rodea una muestra de galaxias en grupos, para ello usamos los ctasares lejanos que se
encuentran cercanos a estas galaxias en proyeccion para medir el enrojecimiento producto
del polvo, con lo cual podemos estimar una masa de polvo asumiendo que éste posee

caracteristicas del polvo observado en la Via Léctea (vease McGee & Balogh, [2010)).

Se espera que el polvo alrededor de las galaxias no esté distribuido de manera uni-
forme. Producto del efecto de la ram pressure, la presién sobre las galaxias al entrar a un
grupo/cumulo debido a la presencia de gas caliente (Gunn & Gott, |1972)), una parte del
material de las galaxias es removido, entre el cual se encuentra gas y polvo. Por este mo-
tivo se espera encontrar una mayor cantidad de polvo en las zonas alrededor de galaxias
que se encuentran alejadas del centro de los grupos respecto a las zonas méas cercanas al

centro.
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Otra de las consecuencias de la accién de la ram pressure sobre la galaxia es comprimir
el gas, causando periodos breves de exceso de formacion estelar. Por lo mismo analizamos
la formacién estelar de las galaxias separadas en dos mitades (con una mitad cercana
al centro del grupo y la mitad més alejada del centro) usando como parametro de la
formacion estelar el color de las mitades de la galaxia. Se espera que la mitad més
cercana al centro del grupo sea més azul que la mitad contraria, debido a que el efecto de

la compresion del gas debe ser mucho méas importante sobre la primera.

Finalmente analizamos la relacion entre la sefial de polvo y la diferencia de color entre

las mitades de la galaxia.

3.1 Metodologia

Con el fin de medir la presencia de polvo asociado a galaxias miembros de grupos carar-
acterizamos el exceso de color de cuasares de fondo en zonas cercanas a estas galaxias.
Para ello seleccionamos galaxias miembros de grupos (con una baja razén de semiejes,
b/a < 0.5, de modo de maximizar el nimero de galaxias de tipo tardio) ubicados en
proyeccion a 0.5 radios viriales del centro de su grupo. De esta manera maximizamos
el nimero de galaxias que estdn entrando hacia los grupos (vease la figura 6 en |Jaffé
et al.| |2018 donde se puede apreciar que las galaxias que estan virializadas tienden a es-
tar mas cerca del centro, mientras que las galaxias que estan entrando en grupos tienden
a tener velocidades més altas o estar alejadas del centro). Consideramos un circulo de
radio proyectado de 600 kpc/h alrededor de cada galaxia y seleccionamos cudsares que
estén dentro de estos circulos. Notamos que un cuasar particular puede estar asociado a
mas de una galaxia, de ocurrir este caso la informacion de cada cuasar es usada mas de
una vez. Para cada cudsar calculamos el angulo entre el vector al centro del grupo para
la correspondiente galaxia y el vector entre la galaxia y el cuasar. El esquema en la figura

muestra la posicion de la galaxia miembro, el centro del grupo y el cudsar de fondo,
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member galaxy

.
group centre

Figura 3.1: Una galaxia miembro del grupo (amarillo) y cudsares de fondo (azul) proyec-
tados en el plano del cielo. La linea de puntos es perpendicular al vector entre la galaxia
y el centro del grupo y separa la galaxia en dos mitades. ¢ es el angulo entre el semieje
mayor de la galaxia y el vector al centro del grupo. Mientras que 6; es el angulo entre el
vector entre la galaxia y el centro del grupo y el vector entre la galaxia y el cudsar. El

area roja representa el enrojecimiento por polvo galactico.

27



y el angulo 60;, que puede tomar valores entre -180° and 180°. Con esta disposicén apil-
amos galaxias escalando al tamano angular correspondiente a 600 kpc/h en proyeccion,
y usamos #; como la posicién angular para cada uno de los cuasares de fondo, orientados
respecto a la direccion del centro de cada grupo.

Dado que es posible que la dependencia del exceso de color con 6; no se deba a la
presencia de galaxias, sino que sea una caracteristica intrinseca de los grupos, creamos
muestras de control. Para construir estas muestras usamos la posicion y el tamano angular
del radio de 600 kpc/h para cada una de las galaxias miembro y los reemplazamos por
posiciones random a la misma distancia del centro del grupos con ninguna otra galaxia
miembro ubicada en un radio proyectado de 300 kpc/h, y obtenemos una muestra de
cuasares de fondo para estas zonas de control. Podemos considerar la diferencia del
exceso de color de los cudsares entre galaxias y las zonas de control como funcién de 6;

como debida a la presencia de material asociada a las galaxias miembro.

3.1.1 Diferencias entre mitades de las galaxias

Analizamos el impacto de la ram pressure en la distribucién de color de las galaxias
miembro de grupos, incluyendo aquellas a menos de 0.5 radios viriales del centro. Para
cada una de estas galaxias usamos imagenes en las bandas r y g, y usamos los pixeles
correspondientes a una elipse con semieje mayor dado por \/a_/b rgo Y Semieje menor
dado por \/b/_a r90, que contiene el 90% del flujo total en cada banda. Estas elipses
son separadas en dos mitades por una linea perpendicular al vector al centro del grupo.
Destacamos el hecho de que no podemos usar el vector de velocidad como es el caso de
T16 dada la falta de informacién cinemédtica (excepto para una submuestra de galaxias
a bajo redshfit, vease el capitulo . En la figura la linea que separa las mitades de
las galaxias aparece como una linea a trazos en la galaxia miembro. Tal como ocurre en
T16, nombramos la mitad més cercana de la elipse al centro como la leading-half y la otra

como la trailing-half. Entonces, usamos ambas bandas para calcular el color g — r para
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cada mitad y calculamos la diferencia de color entre las dos mitades. En T16 y T19 se
definen las mitades separadas de acuerdo al vector de velocidad tridimensional, mientras
que en este trabajo usamos la direccién proyectada al centro del grupo.

Para cada mitad calculamos el color (C; para la leading, C; para la trailing), luego
la diferencia AC' estd dada por AC' = C; — Cy. Esto permite el estudio de una posible
relacion entre el valor de AC'y el dngulo entre el semieje mayor y el vector al centro (¢
en la figura [3.1)). Cualquier correlacién entre las asimetrias internas y el contenido de

polvo serd muy interesante para la interpretacion de los resultados.

3.2 Muestras de grupos, galaxias y cuasares

Para esta parte del trabajo usamos el catdlogo de grupos de [Yang et al. (2012). Este
catdlogo fue construido usando galaxias del SDSS-DR7 (Abazajian et al 2009)). Dado que
los grupos de [Yang et al.| fueron identificados asumiendo una sobredensidad de 180 veces
la densidad media del universo, usamos 159 (el radio que encierra esté sobredensidad)
como radio virial, calculado usando la ecuacién 5 de [Yang et al.| (2007). De la muestra
total de grupos nos quedamos con los grupos de al menos 4 miembros con una masa mayor
que 102° M /h.

Adicionalmente, seleccionamos galaxias con magnitudes absolutas de M, — 5logh <
—15 mags en la banda r, y con valores de rgg, medidos en la banda r de al menos 5 arcsec,
y con un b/a < 0.5. Este ultimo requisito es aplicado de manera de restringir nuestra
muestra a galaxias edge-on de modo que, si estan moviéndose hacia grupos en el plano del
cielo, sus areas proyectadas de material sean mayores que el area de las galaxias face-on,
puesto que estas galaxias tienen sus movimientos perpendiculares al plano de los discos.

Esperamos encontrar un mayor efecto en galaxias de tipo tardio debido a su alta
cantidad de polvo y gas frio respecto a las de tipo temprano. Para medir los valores de

AC para galaxias individuales, utilizamos imagenes en las bandas g y r de SDSS-DRS
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Tabla 3.1: Medianas de magnitud y color

Mediana
M, —5log(h) —19.658 4+ 0.013
m, 16.782 £ 0.009
Mg 17.596 £ 0.009
g—r 0.87 +0.002

(Aihara et al.| 2011} si bien todas estas galaxias tienen imagenes disponibles en DR7, estas
fueron reprocesadas en DRS). El nimero de galaxias seleccionadas para este andlisis es de
12440, las cuales residen en 5323 grupos. La tabla muestra las medianas de magnitud
y color de esta muestra de galaxias.

La muestra utilizada de cudsares para calcular el enrojecimiento en regiones cercanas
a las galaxias de grupos fue la muestra de cudsares BOSS (Paris et al., [2017)). Estos
cuasares han sido restringidos al rango de redshift de 2 < z < 3.5, dado que ésta es la
zona donde se encuentra el maximo de la distribucion de redshift, e intentamos evitar
posibles efectos de incompletitud. El ntimero total de cudsares en el area de cobertura es
de 139294.

Es necesario tener en cuenta varios efectos en el color observado de los cuasares ademas
del enrojecimiento asociado a estructuras locales. La correccion k (Oke & Sandage, |1968)),
por ejemplo, depende fuertemente del redshift, por tanto, como primer paso consideramos
la relacién entre la mediana del color observado y el redshift (panel izquierdo de la figura
. Con esta informacién calculamos el exceso de color de cada cudsar tomando en
cuenta el color esperado en funcién del redshift. Esta correccién disminuye la dispersion
de color un 20%, lo cual disminuye las incertezas de nuestras mediciones en un 30%. El
otro efecto relevante se debe a la extinciéon y enrojecimiento debido al polvo interestelar
(Schlegel et al., [1998) y zodiacal (May, 2007). Para corregir esto, medimos la mediana

de exceso de color de los cudsares (corregidos previamente por redshift) de acuerdo a su
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Figura 3.2: Correcciones aplicadas al color de los cudsares. Izquierda: dependencia de
g—1y g—r con el redshift. Medio: Mapas de extinciéon para el color g — r calculado

usando un filtro de 2 grados de pasa bajo. Derecha: Mapa de extincién para g — 4

posiciéon en el cielo. Entonces aplicamos un filtro de pasa bajo de 2 grados para construir
mapas que solo son afectados por enrojecimientos a escalas mas grandes que 2 grados
(paneles medio y derecho de la figura . Entonces, la correccion total aplicada al color
de los cuasares es la suma de las correciones previamente descritas: por redshift y la
correcion angular debido al medio interestelar.

Para minimizar el efecto de la presencia de regiones de fuerte absorcién cerca del plano

galdctico restringimos nuestra muestra de galaxias y cuasares a una latitud galactica de

A > 40°.

3.3 Resultados

3.3.1 Efectos observacionales del material arrancado

La figura muestra la distribuciéon del exceso de color g — r mediano de los cuasares
asociados a galaxias en grupos. La direccién del centro del grupo es hacia la derecha junto

con la direccion del eje x positivo. Podemos ver un exceso de color positivo de los cuasares
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Figura 3.3: Mapas de color de los cuédsares de fondo alrededor de galaxias, la posicion
del centro del grupo es en la direccion del eje x positivo. En estos mapas calculamos 6;
en el rango 0°. - 180°, y luego espejamos los datos para el rango 180°. - 360°. Izquierda:
Mapas para el color g — r alrededor de galaxias. Derecha: Mapa para el color g — r en

zonas de control.

de fondo a medida que nos alejamos del centro del grupo. Sin embargo un exceso similar
puede ser observado en la direccién del centro del grupo, el cual puede ser debido a la
presencia del grupo y no estar relacionado necesariamente a la presencia de una galaxia.
Para explorar esto en mas detalle comparamos estos resultados con los derivados de la
zona de control, donde se observa un exceso de color similar en la direccién del centro
del grupo, mientras que en la direccién contraria los cuasares de fondo tienden a ser méas

azules que en el resto de las zonas.

Un total de 10399 cuésares fueron usados en nuestro analisis, con un promedio de 7
cuésares asociados a cada galaxia. Encontramos que aproximadamente un 26% de los

cuasares estan asociados a mas de una galaxia.

Interpretamos estos resultados como una consecuencia de un enrojecimiento global
de los cudsares de fondo por el medio intra grupo mas una importante contribuciéon de

material removido de galaxias en su camino hacia los grupos. Esta hipotesis es reforzada
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Figura 3.4: Diferencia entre la media del exceso de color de cuédsares de fondo en funciéon
del angulo definido por el cudsar de fondo, la galaxia en el grupo y el centro del grupo,
y la mediana del exceso de color de cuasares de fondo en las zonas de control. Izquierda:

Valores medios para el color g — r, Derecha: Valores medios para g — 1.

analizando la figura [3.4] que muestra la relacién del exceso de color relativo como funcién
de 0; (g9 —r en el panel de la derecha y g —i en la izquierda) restando el exceso de color de
cuasares asociados a zonas de control. Podemos ver que los excesos de color relativos a la
muestra de control en g —r y en g — i crecen en direccién radial externa (6; ~ 180), asi
como un enrojecimiento marginal hacia el centro (6; ~ 0). Por tanto, este andlisis sugiere
que existe una contribucion del material arrancado debido a ram pressure en las regiones

de galaxias entrantes alrededor de grupos.

Usando la ecuacién 5 en McGee & Balogh! (2010) podemos estimar una densidad de
polvo relacionada a este exceso de color. Usando el enrojecimiento en g — r de cudsares
en ~ 180° y asumiendo propiedades de polvo tipo Via Lactea como en |McGee & Balogh
calculamos una densidad de polvo de 2034 + 877M,/(kpc*h). Tomando en cuenta el
area bajo consideracion (el area del tltimo bin de 6;) obtenemos una masa de polvo de

(5.8 & 2.5) - 108 M, /h por galaxia (la masa estelar media de la muestra es de 10'%1°M,)).
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3.3.2 Dependencia respecto a parametros del grupo o de la

galaxia

También exploramos la dependencia de las tendencias observadas en el exceso de color de
los cudsares con 0; usando diferentes submuestras seleccionadas de acuerdo a diferentes
propiedades de las galaxias o el grupo. Estas submuestras toman en cuenta i) el dngulo
entre el vector al centro y el semieje mayor de la galaxia con ¢, < 45° y ¢g > 45°, ii)
cortes en luminosidad dados por M, — 5logh < —19.5 mag and M, — 5logh > —19.5
mag, iii) cortes en concentracion (rgg/rs0 < 2.5y r90/T50 > 2.5), iv) el efecto de la masa
del halo del grupo (obtenido del catdlogo de [Yang et al., [2012)) en M., < 1039M/h
V My > 1039M4 /h, v v) el color de la galaxia. Dada la relacién entre el color y la
luminosidad no aplicamos un corte de color en un valor dado, sino que usamos la medias
de g —r en funcion de la magnitud absoluta para separar la muestra entre galaxias azules
y rojas.

Para todas estas submuestras se observa la tendencia en la cual los cudsares de fondo
con alto 6; tienden a ser rojos en presencia de una galaxia. Sin embargo, las muestras
cortadas por luminosidad, color y masa de halo muestran variacion entre ellas. En el
caso de la concentracién y ¢, todas las muestras muestran un comportamiento similar a
la muestra total dentro de las incertezas (determinadas mediante bootstrap). La figura
muestra los resultados para las submuestras divididas por magnitud absoluta, color y
masa del halo del grupo. Es posible ver que los mayores excesos de color estan asociados a
galaxias rojas, brillantes y que viven en halos mas masivos, indicando grandes cantidades
de polvo removido.

Estos resultados son razonables dado que las galaxias mas brillantes tienen mayor masa
de gas que las galaxias débiles, y por lo tanto es probable que més polvo sea arrancado en
sus orbitas en los grupos. También se espera que debido a la pérdida de grandes cantidades
de material, en particular gas frio, la formacién estelar decrezca, enrojeciendo la galaxia.

Este efecto se puede ver en el panel medio de la figura También observamos que las
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Figura 3.5: Diferencias entre las medianas de exceso de color g — r alrededor de galaxias
y el exceso de color en zonas de control. Izquierda: Muestras selecionadas por magnitud
absoluta. Centro: muestras selecionadas por color. Derechas: Muestras seleccionadas por

masa del grupo.

galaxias orbitando grupos masivos son mas propensas a perder material que galaxias en
grupos menos masivos con medios intra-grupos méas tenues, como se ve en el panel derecho
de la figura 3.5 Analizamos el efecto de la incerteza en la determinaciéon de la posicién
del centro del grupo debido al diferente ntimero de miembros, lo cual puede afectar mas
fuertemente a grupos de baja masa. Encontramos que usar el mismo nimero de miembros
(n=4) para determinar los centros de los grupos para todos los rangos de masa no cambia

de manera significativa los resultados obtenidos.

3.3.3 Efectos internos de las galaxias miembro

Siguiendo a T16, calculamos la diferencia de color entre la leading half y la trailing half,
AC. La figura muestra el comportamiento de AC' en funcién de ¢, para submuestras
seleccionadas en funcion de su distancia proyectada al centro de los grupos en unidades
de r1g9. Es importante remarcar el hecho de que estos resultados deben ser comparados
con precaucion con T16, dado que los resultados de T16 estan basado en mediciones en

3D, y consideran eficiencia en formacion estelar en lugar de color.
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Figura 3.6: Diferencias entre el color de las mitades leading y trailing en funcién del
angulo entre el vector al centro del grupo y el semieje mayor de la galaxia, separadas en
submuestras de acuerdo a la distancia al centro del grupo en unidades de rg9. La linea
a puntos muestra el valor de 0, mientras la linea a trazos y el area sombreada muestra el

color promedio para toda la muestra y el error correspondiente.
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Como se puede ver, existe una diferencia sistematica entre el color de la leading half v
la trailing half para una submuestra de galaxias ubicadas a una distancia mayor a 0.75 7159
del centro con alto ¢, es decir, galaxias con discos perpendiculares al vector al centro del
grupo. Dada su alta distancia al centro, se puede argumentar que el vector al centro es
una buena aproximaciéon al vector de velocidad de la galaxia. Esto esta respaldado por
el andlisis de |Jafté et al. (2018)), que encuentran que las galaxias que estan entrando al
grupo estan preferentemente localizadas més alla de 0.5 radios viriales.

Estos resultados respaldan la idea de que la leading half de galaxias en grupos es mas
azul que la trailing half. Esto esta en concordancia con los resultados de T16 y T19, donde
la leading half en simulaciones presenta una tasa de formacion estelar especifica mas alta
debido a la compresion del gas a medida que la galaxia se mueve en el medio intragrupo.
Este gas comprimido causa un incremento de la presion y la densidad. Este resultado no
es de significancia muy alta, y no encontramos otra combinancién de colores dadas las
bandas utilizadas (u, g, 7 e i) que nos diera una mayor diferencia que la observada con
g — r. Notamos que un efecto mayor se espera con el color u — r, dado que éste toma en
cuenta el corte en 4000 A, usado como aproximacién de la formacién estelar (por ejemplo
Kauffmann et al., 2003). Sin embargo, los errores de la fotometria y la baja estadistica,
es decir, la pequena extension de las galaxias hacen que ese color no sea 1til para esta

muestra particular.

3.3.4 Explorando la relaciéon entre los efectos de las galaxias y

el material removido

En esta subseccion exploramos posibles relaciones entre los resultados obtenidos en dos

subsecciones previas (§3.3.1|y §3.3.3)). Para ello seleccionamos galaxias con r/rigg > 0.5y

separamos esta muestra entre galaxias con AC' > 0 (la leading half es mas roja) y aquellas
con AC' < 0 (la leading half es mas azul). La figura muestra el comportamiento del

exceso de color de los cuasares de fondo para esta muestra y la correspondiente zona de
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Figura 3.7: Diferencia en el exceso de color g — r de cuédsares de fondo relativo a la

muestra de control en funcién de la diferencia de color de la leading half y la trailing half.
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control.

Se puede apreciar que existe una diferencia estadisticamete significante entre estas dos
muestras. El exceso de color relativo de cudsares alrededor de galaxias con alto AC' (es
decir, galaxias cuyo leading es mas roja que su correspondiente trailing) muestran una
senal mas fuerte comparadas con las muestra con bajo AC. Esta senal es incluso més
fuerte para galaxias con alto AC ubicadas en halos masivos (Mpa, > 103 9Moh™1).

Se puede argumentar que las galaxias que han experimentado un efecto mas fuerte
debido a la ram pressure son aquellos asociados a la mayor remocion de polvo. Estas
galaxias tienen un potencial gravitacional mas débil y sus regiones leading deben experi-
mentar pérdida de gas en lugar de compresion de gas. Otra explicacion es que los halos
mas masivos son mas eficientes arrancando el gas como se observa en la figura |3.7, Este
escenario puede explicar por que las galaxias con una leading half con menor formacién
estelar exhiben signos de remocion de gas de acuerdo al exceso de color de los cuasares
de fondo. Por tanto, interpretamos los resultados previos como més evidencia de que el
mismo proceso astrofisico, ram pressure, actiia en galaxias provocando asimetrias en la
formacién estelar y generando el enrojecimiento de cudsares asociado al polvo removido

de su medio interestelar.
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Capitulo 4

Analisis de la distribucién de polvo

en grupos

En este capitulo analizamos la distribucion de polvo en los grupos usando la absorcién de
color en los cuésares de fondo, de manera similar al analisis de | McGee & Balogh| (2010)).
Nos enfocamos en estudiar tanto la distribucién radial de polvo como la alineacién de ese

polvo con un eje privilegiado.

En el analisis de la dependencia radial queremos determinar si el polvo sigue una
distribucion similar a la que siguen las galaxias observadas, lo cual puede darnos pistas
acerca del origen de una gran parte del polvo intragrupos. Puesto que esperamos que
parte de este polvo provenga de galaxias que entran al grupo y que lo perdieron por
efecto de la ram pressure, tal como se plantea en el capitulo pasado, y dado que, de
acuerdo a simulaciones, las galaxias tienden a entrar en los grupos provenientes de ciertas
direcciones privilegiadas, como por ejemplo en la direccién de los filamentos (Gheller et al.|
2016}, Springel et al.| 2018)), se espera que la distribucién de polvo esté alineada con estas

direcciones privilegiadas.
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4.1 Metodologia

En primer lugar analizamos la distribucion radial de polvo. Para ello medimos, para cada
grupo, la mediana de la extincion correspondiente a los cudsares que se encuentran a una
dada distancia proyectada en el redshift de cada grupo, en funcién del radio del grupo.
Luego calculamos la mediana y el error a partir de los valores obtenidos de cada uno de los
cuasares alrededor de grupos que se encuentren a esa distancia. Es importante notar que
este procedimiento es diferente a juntar todos los cuasares alrededor de grupos y luego
calcular las medianas y errores, ya que de esta manera se le da igual peso a cada grupo,
mientras que si calculamos la mediana de todos los cuasares se le esta dando mas peso
a grupos que tienen més cudsares a una misma distancia, es decir, a los grupos con un

radio mayor (los mas masivos) y los grupos mas cercanos.

Para analizar si la extincién de los cudsares estd ligada a un eje preferencial usamos
un analisis similar, pero en funcién del angulo que separa el eje particular con la posicion
del cudsar. Para esto usamos los cudsares ubicados a una distancia de entre 1 y 3 Mpc
proyectados del centro de los grupos, y medimos el enrojecimiento en funcién del angulo
formado por el centro del grupo, el eje a analizar y el cudsar en cuestiéon. Usamos un
procedimiento similar al que usamos en los grupos, calculando el perfil de cada grupo por

separado y luego calculamos medianas y errores globales.

Los ejes que utilizamos como ejes preferenciales son el semieje mayor de cada grupo,
y el semieje mayor de la Galaxia més brillante del grupo (Brightest group galazy, BGG).
La informacién del semieje mayor del grupo la obtenemos a partir del anélisis fotométrico
de la BGG reportado en el SDSS DRI12 (Alam et all 2015). Al analizar propiedades
asociadas a la BGG usamos la misma BGG como centro del grupo en lugar del centro

pesado por luminosidad que reporta [Yang et al.| (2012).

Para calcular la posicion del semieje de los grupos, usamos el tensor de inercia dado

por [Plionis et al.| (2004)):
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L = sz
i=1

Iy = Zyi (4'1)
i=1

Ly = Iy = inyia
i=1

donde n es el nimero de galaxias alrededor del grupo, = (a; — ay,) cos(dg,) ey = (0, — dgr ),
donde el subindice ¢ indica galaxia, y el subindice gr indica grupo. Los semiejes asociados

a esta distribucion estan dados por los autovectores del tensor de inercia.

4.2 Muestra

Al igual que en la seccién en la cual se estudia el polvo asociado a galaxias usamos el
catdlogo de grupos de [Yang et al.| (2012)). Este catélogo fue construido usando galaxias
del SDSS-DR7 (Abazajian et al., [2009)). Ademé&s usamos los datos de tasa de formacién
estelar (Star formation rate, SFR) para las galaxias miembro y las propiedades de la BGG,
obtenidas a traves del SDSS DR12 (Alam et al., 2015).

De la muestra total de grupos utilizamos los que tienen al menos 4 miembros con
una masa mayor que 10'2°Mg/h, los cuales restringimos a un rango de redshift de
0.05 < z < 0.1. Al contrario que en el andlisis de polvo alrededor de galaxias, no hacemos
cortes en la magnitud de los miembros ni su distancia al centro puesto que no nos importa
analizar cada galaxia de manera individual, por lo cual en esta muestra tenemos grupos
cuyas galaxias no estan contempladas en el andlisis del capitulo anterior.

En la figura 4.1 se encuentra la relacion entre la tasa de formacion estelar especifica de
los grupos (sSFR) y la luminosidad de los mismos. La tasa de formacion estelar especifica

de cada grupo fue calculada sumando las SFR de las galaxias miembro y dividiendo por la
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Figura 4.1: Relacién entre la tasa de formacion estelar especifica y la luminosidad total
de los grupos. La linea continua muestra la variacién de la mediana de sSFR con la
luminosidad, la linea a trazos y puntos el primer tercil, y la linea a trazos el segundo

tercil.
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masa estelar del grupo. La luminosidad y la masa del grupo fueron tomadas del catalogo
de Yang et al.| (2012]).

El catdlogo de cudsares usado es el mismo que el del capitulo anterior (Paris et al.,
2017) usando las mismas correcciones y consideraciones, sin embargo el tamano del
suavizado utilizado para construir el mapa de absorcién por fuentes cercanas es de 4
grados en lugar de los 2 usados anteriormente, debido a que estamos tratando con efectos
a mayor escala que en el caso anterior.

Al igual que en el capitulo anterior, usamos g9 como el tamano del grupo, calculado
en funcién de la masa del halo entregada por Yang et al. (la cual es calculada en funcion

de la masa estelar estimada por SDSS) usando la ecuacién (5) de [Yang et al.| (2007)).

4.3 Resultados

En la figura 4.2 se encuentra la dependencia radial del enrojecimiento de los cuasares
de fondo en funcién de la distancia proyectada a la que se encuentren al centro de los
grupos (usando el procedimiento descrito en la secciéon metodologia). Podemos apreciar

dos caracteristicas importantes:

e El valor de enrojecimiento encontrado es muy inferior en toda escala a los valores

reportados por McGee & Balogh! (2010).

e La existencia de un aumento del exceso de color a una distancia de aproximadamente

un 7159 del centro del grupo.

La diferencia con los valores encontrados por McGee & Baloghl obedece a la diferencia
de las muestras de cuasares usadas. Con la muestra de cudsares del SDSS DR5 (Adelman-
McCarthy et al., 2007)) es posible reproducir los resultados obtenidos por McGee & Balogh.
Sin embargo, dicho valor parece ser excesivo (con una masa de polvo asociado del orden de

la masa estelar de los grupos), y cuyo efecto se extiende a distancias cercanas a los 50 Mpc
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del centro de los grupos, siendo que los grupos tienen tamafos tipicos mucho menores a
eso, con una media de 7139 ~ 0.8 Mpc/h. Sin embargo, al analizar la muestra de cudsares
utilizada, y compararla a otros como la muestra de cudsar del SDSS DR7 (Abazajian
et al. 2009) y la muestra BOSS notamos que la muestra de cudsares del DR5 (y en
menor medida, DR7) esta sesgada, ya que la densidad numérica de cudsares desciende
cerca del centro de los grupos, este problema de completitud de la muestra hace que el
enrojecimiento observado no corresponda a polvo asociado al grupo, sino a diferencias en

las caracteristicas intrinsecas de los cuasares utilizados para medir el enrojecimiento.

Otra caracteristica observada es la existencia de un exceso de color a una distancia
alrededor de los 1.25 rig9, lo cual puede evidenciar una masa de polvo asociada a los
grupos, pero con una distribucién diferente a la de las galaxias (en cuyo caso verfamos
un perfil que desciende a medida que aumenta la distancia al centro). El andlisis del
perfil radial no nos da infomacién suficiente sobre la distribuciéon del polvo, ya que, de
acuerdo a lo observado, éste puede estar distribuido en un anillo alrededor del centro, o
estar organizado en algin otro tipo de estructura. Para analizar mejor esto veremos la

distribucién angular respecto al semieje mayor del grupo y el semieje mayor de la BGG.

La figura [4.3] muestra el enrojecimiento en funcion de la distancia angular de los
cuasares de fondo al semieje mayor de la BGG o del grupo. En el caso del semieje mayor
del grupo usamos como centro el reportado por [Yang et al| (2012)), que corresponde a
un promedio de la posiciéon de los miembros pesado por luminosidad. Mientras que en el
caso del semieje mayor de la BGG usamos como centro del grupo la BGG. Vemos que en
ambos casos, existe una aparente concentracion de polvo en las proximidades de ambos
semiejes. Con lo cual lo obervado en la figura [4.2] no corresponderia a una estructura
en forma de anillo, sino a una concentracion de polvo a cierta distancia del centro en la

direccion de estos semiejes.
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Figura 4.3: Exceso de color respecto al promedio en funcién del angulo formado por el
centro del grupo, la posicion del cudsar a analizar y un eje particular, en este caso usamos

el semieje mayor del grupo y el semieje mayor de la BGG
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Figura 4.4: Histograma del angulo entre el semieje mayor del grupo, y del semieje mayor

de la BGG.

4.3.1 Relacion entre el semieje del grupo y la BGG

Vemos que tanto el semieje mayor de los grupos como de la BGG son importantes al
determinar la distribucién del polvo en los grupos. Esto nos indica que es posible que
estos ejes se encuentren relacionados. La nocién de que ambos ejes estan relacionados no
es una idea novedosa, ya que ha sido analizada en multiples estudios, como por ejemplo
Binggeli (1982); |Struble & Peebles| (1985); |[Lambas et al. (1988)); Trevese et al. (1992));
Fuller et al|(1999); Cypriano et al.| (2004)); Donoso et al. (2006) y Niederste-Ostholt et al.|

(2010), donde encuentran evidencia que corrobora la existencia de una relaciéon entre
ambos semiejes. En este trabajo nos centraremos en las relaciones de estos ejes a partir

del polvo.
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La figura muestra el histograma del angulo entre los semiejes. Podemos ver que
existe una tenue relacion en nuestra muestra entre las posiciones de ambos semiejes, con
una tendencia a estar alineados, sin embargo, esta tendencia es bastante débil. Para
analizar la relacién en funcién del polvo separamos la muestra en dos submuestras, una
en la cual el 4ngulo entre ambos semiejes sea menor a 30°; y otra donde sea mayor a 60°,
y analizamos la distribucién de polvo para ambos casos.

La figura muestra el exceso de polvo en funciéon del radio en el panel superior y
en funcion del dngulo respecto de la BGG y al grupo en los paneles inferiores. En el
grafico superior vemos que los grupos y las BGG que estan alineadas muestran una senal
mas fuerte cerca de rigg que las que no estan alineadas. Mientras que las no alineadas
muestran enrojecimiento hacia el interior del grupo. En el grafico de abajo a la izquierda
vemos que solo en el caso de los grupos que estan alineados con la BGG se puede ver una
senal en los dngulos cercanos a 0, mientras que en los no alineados no se ve sennal alguna.
Lo mismo ocurre para la alineacién con el semieje mayor del grupo.

Esto parece indicar que solo si la galaxia central y el grupo estan alineados existe una
cantidad de polvo a cierta distancia del centro del grupo, el cual esta alineado con la BGG
y la forma del grupos en general. En estos casos la evolucién de formacién de la BGG
estd fuertemente ligado a la historia de acrecion del grupo. Aparentemente, la senal de
enrojecimiento detectada se debe a polvo proveniente de galaxias que entraron al grupo

y fue expulsado de ellas via ram pressure u otro mecanismo.

4.3.2 Analisis por propiedades de los grupos

Analizamos el enrojecimiento de los cuasares cercanos a los grupos en funcién de diferentes
caracteristicas de los grupos y de las BGGs. Como establecimos antes, tanto el semieje
mayor de los grupos como el semieje mayor de la BGG dan informacién similar, de ahora
en adelante usaremos como eje de referencia el semieje mayor de la BGG.

Primero analizamos la variaciéon del enrojecimiento de los cuasares en funcion de la
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Figura 4.5: Exceso de color para grupos en los cuales el semieje mayor de los grupos y
de la BGG tienen una diferencia menor a 30° (aligned), y para los grupos en los cuales
las diferencias entre los semiejes es de més de 60° (antialigned). Arriba: Exceso de color
en funcién de la distancia al centro. Abajo Izquierda: Exceso de color en funciéon de
la posicién angular respecto al semieje de la BGG. Abajo Derecha: Exceso de color en

funcién de la posicion angular respecto al semieje del grupo.
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Figura 4.6: Exceso de color en funcién de la tasa de formacion estelar de las galaxias
miembro de los grupos. Izquierda: Exceso de color en funcién de la distancia a la BGG.

Derecha: Exceso de color en funciéon del angulo respecto al semieje mayor de la BGG.

tasa de formacion estelar especifica (sSFR) de los grupos, para ello separamos la muestra
usando la mediana de sSFR en funcién de la luminosidad, tal como aparece en la figura

A1l

La figura muestra el exceso de color para muestras separadas en funcion de la
formacion estelar especifica de cada grupo, que a su vez es funcién de la luminosidad del
grupo (figura . En funcién del radio podemos ver que, si bien ambas muestras tienen
seniales de polvo a distancias cercanas a 759, esta sefial es mucho mas fuerte en el caso
de los grupos con alta formacién estelar, y se extiende a una distancia mayor. En cuanto
a la relacion con el semieje mayor de la BGG, vemos que solo en los casos de grupos que
tienen una alta formacion estelar existe una alineaciéon del enrojecimiento con el semieje

de la BGG.

Esto parece indicar que la existencia de polvo es mayor en grupos cuyas galaxias
tiene mayores tasas de formacion estelar y que este polvo estd alineado con el resto de la

estructura del grupo y de la BGG. Es esperable que éste sea el caso, dado que las galaxias
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con mayor formacion estelar son las que poseen mayor cantidad de polvo.

A continuacién analizamos el efecto que tiene la luminosidad de la BGQG, separando las
muestras de acuerdo a la magnitud de la galaxia central, y a la diferencia de magnitudes

de la galaxia més brillante con la segunda galaxia méas brillante de cada grupo (AM,.).

La figura[4.7jmuestra las diferencias entre diversas muestras separadas por la magnitud
de la BGG y por AM,. Vemos que tanto en el caso de que la galaxia central es muy
brillante como en el caso de que la galaxia central es muy dominante dentro del grupo
la senal de enrojecimiento alrededor de 715y estd mas marcada que en su contraparte, en
las cuales parece existir, pero no alcanza a tener significancia estadistica. Sin embargo,
al mirar si esta senal estd alineada con la posicion del semieje mayor de la BGG, vemos
que esto ocurre para las BGGs mas débiles, y no para las méas brillantes. Mientras que

por AM, para ninguna de las muestras se observa una alineacién significativa.

Por lo visto, cuando la BGG es débil, existe cierta concentracion de polvo a su alrede-
dor, el cual desaparece con la presencia de BGGs mas brillantes, mientras que la presencia
de polvo en el exterior es una constante, mucho mas notoria cuando la BGG es brillante,
pero aun asi siempre presente. Algo similar ocurre cuando la galaxia domina, sin nece-
sariamente ser muy brillante, en la cual si la diferencia es mucha con la segunda galaxia
entonces no vemos senal de polvo en el centro, cosa que si ocurre con una diferencia menor,

pero en menor medida que en las muestras separadas por magnitud de la BGG.

El hecho de que solo las galaxias centrales débiles muestran un grado de alineacion con
la estructura del polvo puede ser explicado debido a que una galaxia brillante puede tener
un efecto disruptivo con el polvo circundate (como lo sugieren los resultados en el panel
superior izquierdo de la figura , lo cual puede conducir a una falta de correlacién con
la estructura de polvo del grupo. Asimismo, se espera que las BGGs menos luminosas

esten mas asociadas con la presencia del gas y con el resto de la estructura circundante.

A continuacién analizamos la distribucion de acuerdo al tipo de galaxia de acuerdo a su

clasificacién en el diagrama Baldwin, Phillips & Terlevich (BPT, Baldwin et al| [1981). El
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Figura 4.7: Variacién del exceso de color en cudsares en funcion de las caracteristicas
asociadas a la magnitud de las galaxias del grupo. Paneles superiores: Variacién del
exceso de color en funciéon de la distancia al centro. Paneles inferiores: Variacién con
respecto al angulo respecto al semieje mayor de la BGG. Izquierda: Muestras separadas
por la magnitud de la BGG. Derecha: Muestras separadas por al diferencia de magnitud

entre la galaxia mas brillante y la segunda mas brillante (AM,).
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Figura 4.8: Exceso de color en funcién de la clasificacion de la galaxia central de acuerdo
al diagrama BPT. Izquierda: Exceso de color en funcién de la distancia a la BGG. Derecha:

Exceso de color en funciéon del angulo respecto al semieje mayor de la BGG.

diagrama BPT usa razones de intensidad entre diferentes lineas de emisién para clasificar

las galaxias como galaxias formadoras de estrellas o galaxias con AGN. En este caso

usamos la clasificacién de Brinchmann et al. (2004)) aplicada al SDSS. Usando el criterio

de [Brinchmann et al.| se distinguen 5 categorias: Inclasificable, formadora de estrellas,

formadora con baja senal a ruido, compuesta, AGN y Liners con baja S/N. Nosostros
agrupamos AGNs, Liners y compuestas en la muestra que llamamos AGN + Liners,
todas las formadoras de estrellas en la muestra llamada Star Forming, y las galaxias no
clasificadas en una muestra que llamamos early type, debiado a que, de acuerdo al indice
de concentracion suelen ser galaxias de tipo temprano en mayor proporciéon que las otras
muestras. Es importante notar que la muestra early type es mucho mas numerosa que las

otras dos muestras.

Observamos que, radialmente, solo la muestra early type de galaxias muestra un exceso
de color con cierta significancia estadistica, observandose la senal identificada a rigg. Por

otro lado, las galaxias star forming parecen tener més polvo cercano al centro del grupo,
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el cual decrece constantemente al alejarse del centro, sin embargo estas variaciones estan
dentro de las barras de error. Por su parte, los grupos que tienen una galaxia AGN o
Liners en su centro parecen tener la misma concentracion de polvo de la muestra early
type, pero a una distancia algo mayor (entre 1.5r159 v 27150), pero con una significancia
menor a 20.

Por el lado del alineamiento, ninguna de las 3 muestras posee polvo que este fuerte-
mente alineado con la galaxia central, y por tanto con el grupo. Solo la muestra Star
Forming muestra una senal positiva en los datos donde ¢ es mas cercano a 0, pero los
errores de esta muestra son tales que no se puede extraer ninguna informacién concluyente.

Podemos concluir que en las zonas cercanas a galaxias formantes encontramos una
posible senal de polvo, esto no ocurre para galaxias con AGN o de tipo temprano, lo cual
es esperable ya que son estas las galaxias las que poseen una mayor cantidad de polvo,
mientras que la presencia de AGN, si tiene algin efecto, es “empujar” la concentracion de
polvo hacia el exterior de los grupos. Ni la formacion estelar de la BGG ni la presencia
de un AGN parece estar ligado al alineamiento del polvo con la posiciéon de la BGG o del
grupo.

En la figura se encuentra la distribucion de la Magnitud absoluta de las galaxias
separadas de acuerdo a su clasificacion en el diagrama BPT. Vemos que en general la
muestra early-type contiene galaxias mas brillantes, pero las galaxias de la muestra AGN
+ Liners no son muy diferentes de la muestra Star Forming, por lo cual es muy poco

probable que alguna de la diferencia observada se deba a diferencias de magnitud de la

BGG.
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Figura 4.9: Histograma de magnitud absoluta para las muestras AGN+Liners, Star

Forming y early type.
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Capitulo 5

Resultados del analisis de las
anisotropias de galaxias con

velocidad al centro

En este capitulo analizamos la anisotropia en la formacion estelar de las galaxias incor-
porando informacién acerca de la velocidad de las galaxias respecto al centro del grupo.
Tal como comentamos en el capitulo |3| no contamos con mediciones 3D de la velocidad
de las galaxias, por lo cual usamos el vector al centro del grupo como aproximacion a la
direccién de movimiento. Una de las interpretaciones de lo observado en la figura el
vector al centro puede funcionar como una buena aproximacion solo para galaxias que se
encuentran lejos del centro de masa del grupo (r > .75rg).

Es posible, sin embargo, medir la velocidad peculiar para una submuestra de galaxias
cercanas, y para estal submuestra calculamos la diferencia entre la velocidad peculiar
del grupo y de la galaxia proyectada sobre el vector en la direccién al centro, con lo
cual podemos tener una aproximacion de la direccién de movimiento de la galaxia en la
direccion radial, e incorporar estd informacién al andlisis de la anisotropia de color en las

galaxias.
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5.1 Metodologia y muestras

Usamos el catdlogo Cosmicflows-3 (Tully et al.| 2016), el cual contiene 17699 mediciones de
distancias a galaxias calculadas de manera independiente al redshift. Esta recopilacion es
mas completa que las dos versiones anteriores, e incluye nuevas observaciones y distancias
obtenidas de la literatura.

El catalogo provee mediciones de redshifts y modulos de distancia de manera que
las velocidades peculiares pueden ser calculadas por (asumiendo un Universo Einstein-de

Sitter)

CZops — Hod

5.1
1— Zobs ( )

Upec ~

donde z,, es el redshift medido de la galaxia y d la estimacion de distancia que provee
Cosmicflows-3.

La muestra derivada con velocidades peculiares contiene 4321 galaxias en 657 grupos.
De estas galaxias hemos seleccionado las que se encuentran en la zona del SDSS. Con
estas galaxias hemos realizado el mismo andlisis que se explica en la seccién pero
esta vez incorporaremos la informacion de la velocidad peculiar de la galaxia, proyectando
la diferencia con la velocidad del grupo en la direcciéon del vector al centro. De este modo
es posible tener una estimacion de la velocidad con la que la galaxia se mueve hacia el
grupo, y separar entre las que se mueven en direccion al centro y en la direcciéon contraria.

La figura muestra el histograma del niimero de galaxias del grupo al cual pertenece
cada galaxia (es decir, cada galaxia aparece una vez en el histograma). Podemos ver que
existen al menos tres grandes acumulaciones de galaxias, las cuales corresponden a tres
cumulos de galaxias. Desde este punto en adelante analizaremos de manera separada los
grupos y los cimulos.

La figura [5.2| muestra las distribuciones de concentraciéon de las galaxias separadas

entre la muestra de grupos y la muestra de cimulos. Vemos que las galaxias en grupos
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Figura 5.1: Distribucion del nimero de miembros por grupo en el cual se encuentra cada

galaxia.
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Figura 5.3: AC en funcién de la velocidad de las galaxias respecto al centro del grupo
(valor positivo implica que la galaxia estd saliendo del grupo) donde el area a trazos
indica la desviacion estandar de AC' de la muestra de galaxias, mientras que las zonas de
color rojo muestran el promedio y el error de AC' para velocidades negativas y positivas.

Izquierda: Muestra de galaxias en grupos. Derecha: Muestra de galaxias en ctimulos.

tienden a tener un indice de concentracion méas bajo que los de las galaxias en ciimulos,
por lo cual las galaxias en cimulos contiene un mayor porcentaje de galaxias de tipo
temprano que los grupos. Esperamos, por tanto, encontrar resultados diferentes en grupos

y camulos, ya que la naturaleza de las galaxias que los componen es diferente.

Debido a las grandes incertezas en la determinacién de la distancia de las galaxias,
las cuales empeoran a grandes distancias, seleccionamos galaxias que se encuentran a una
distancia menor a 130 Mpc, y con un error en la determinacién de la distancia a esa
galaxia menor a un 10%. Considerando estas restricciones nuestra muestra final consiste

en 113 galaxias en grupos y 91 galaxias en cimulos.
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5.2 Resultados

La figura[5.3| muestra como cambia el valor de AC' de acuerdo a si la galaxia estd entrando
en el grupo (Vo < 0 km/s) o si su direccién de movimiento apunta en la direccién de
salida del grupo (V,,; > 0 km/s), separando entre galaxias en grupos y ciimulos. En estos
graficos hemos dejado fuera galaxias con V,,; < —1500 km/s, debido a que no es fécil
explicar un origen fisico para galaxias que se desplazan a esa velocidad hacia el centro,
por lo que es probable que estas velocidades se deban a errores en la determinacion de la
distancia.

Podemos ver que, en grupos, las galaxias que se mueven con direccion al centro tienden
a tener un valor de AC < 0, esto es, la zona mas cercana al centro del grupo es més azul
para estas galaxias, la significancia estadistica de esta tendencia es muy pequena, ya que 0
se encuentra dentro del rango de error de la medicién. Mientras que para las galaxias que
se alejan del centro del grupo muestran, de manera mucho més clara, el comportamiento
contrario, en el cual la seccion de la galaxia mas cercana al centro del grupo es mas roja
que la seccién contraria.

Esto indica que en grupos la formacion estelar es més alta en la seccién de la galaxia
mas cercana a la direccion de movimiento de la misma dentro del grupo. Estos resultados
son consistentes con los observados en T16 y T19, en los cuales se observa un aumento
de la formacion estelar en la leading half, y donde es més importante la direccion de
movimiento de las galaxias que la direccion en la cual se encuentra el centro del grupo.

Los ctmulos, por otro lado, muestran un comportamiento ligeramente diferente. Las
galaxias que se mueven alejandose del centro del grupo tienden a tener un AC' > 0, pero
las galaxias que se mueven en direcciéon al centro del grupo no muestran un AC < 0,
sino que, si bien son consistentes con 0 dentro del error, tienden a estar por encima de
0. Para ctimulos solo las galaxias que salen del grupo son consistentes con los resultados
de T16, mientras que las galaxias que se mueven en direcciéon al centro muestran un

comportamiento diferente, o al menos compatible con 0.

94



° °
0.3 ° °
o 0.6 . ®
o o
0.2 . 0.4
° _
01 . o ° 0.2 e
L] °
O e.. @) - e o
S 007 eeg 7 i. 004 S R — '.’..:\}".-.‘-f.!: ............ °
—0.1 ° . e . ° o o ,°
° ° ° o ° —0.2 o
°
—0.2 N —0.4 ° U
°
—0.3 ® °
—0.6
° °
0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1.0 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1.0
g—-r g-—r

Figura 5.4: AC (definido de acuerdo a la velocidad al centro) en funcién del color g — r
de la galaxia, la linea solida es un ajuste lineal de los datos. Izquierda: Grupos. Derecha:

Ctmulos.

Es posible que la diferencia en los resultados observados se deba a la diferencia entre
las galaxias que componen los grupos y los ctimulos, las que son intrinsecamnte diferentes
como muestra la figura 5.2} para explorar esto en més detalle analizamos las dependencia,
del color de la galaxia con AC. Para ello modificamos la definicién de AC para algunas
de las galaxias, usando AC = C; — ()} para galaxias con un V,,; > 0 km/s, de este modo
AC es la diferencia de color entre la mitad més cercana a la direcciéon de movimiento del
grupo y la mitad contraria, siempre separando las mitades por una linea perpendicular al
vector al centro del grupo/cimulo. Es importante recordar que la medida de la velocidad
con la que contamos estd dada por la proyeccién de la velocidad peculiar en la direccion

al centro, asi que solo podemos estimar si la galaxia se aleja o acerca al centro.

La figura muestra la relacion entre color ¢ — r y AC' para galaxias en grupos y
cimulos, donde la linea solida es un ajuste lineal de los datos (calculado usando minimos
cuadrados). Para asegurarnos de que el ajuste no se deba a valores atipicos de AC,
analizamos la distribuciéon de AC' — AC,_,, donde AC,_, es el valor correspondiente a un

color dado segtn el ajuste lineal, y quitamos de la muestra las galaxias que se encontraran
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a mas de 2 veces la desviacion estandar del centro de la distribuciéon, para luego calcular
un nuevo ajuste con los datos que se mantienen en la muestra.

Podemos ver que, para las galaxias que se encuentran en grupos, existe una relacion
entre el color y AC, donde las galaxias mas azules muestran un menor AC' que las galaxias
mas rojas, mientras que para las galaxias en cimulos no existe tal relacion, ademas de ser
galaxias en general més rojas que las galaxias en grupos.

Es esperable que las galaxias mas azules, que en general son las que mayor tasa de
formacion estelar poseen y las que tienen mayores reservas de gas frio, son las que sean mas
afectadas por el efecto de compresion del gas producto de la ram pressure, y por tanto las
que mayor anisotropia de color presenten entre las mitades. Esto se comprueba solo para
galaxias en grupo y no para galaxias en camulo. Por lo cual es posible que la diferencia
observada en AC en la figura[5.3|en grupos se deba a la accion de la ram pressure, mientras
que lo observado en cimulo puede ser debido, al menos en parte, a algin otro mecanismo
o0 sesgo observacional, mucho mas dependiente de la posicion relativa de la galaxia dentro

del ciimulo que de su movimiento respecto al centro.
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Capitulo 6

Discusion y conclusiones

En este trabajo presentamos resultados del estudio acerca del efecto del ambiente sobre
las galaxias y sobre la distribucién de polvo en grupos.

Analizamos la forma de las galaxias (capitulo [2]), extendiendo el andlisis de la forma
intrinseca de las galaxias en RP13 a muestras seleccionadas por las propiedades del ambi-
ente en que se encuentran (galaxias en grupos y de campo, centrales y satélites, cercanas
y lejanas al centro del grupo, en ambientes de diferentes densidades y en grupos de difer-
ente masa) para determinar el impacto del entorno de una galaxia sobre su distribucién
de estrellas.

Encontramos que las galaxias espirales en grupos no son diferentes en cuanto a sus
formas a las galaxias de campo. Sin embargo, las espirales centrales tienen discos mas
delgados que las espirales satélites, y galaxias relativamente cercanas al centro de masa
del grupo tienden a tener un disco mas redondo que espirales que estan mas alejadas del
centro. También encontramos que espirales en ambientes con una alta densidad proyec-
tada también tienden a tener discos mas redondos que las galaxias ubicadas en entornos
menos densos.

Para galaxias elipticas vemos que las de grupo son mas esféricas que las de campo,

y lo mismo para elipticas centrales comparadas con elipticas satélites. Para muestras de
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elipticas seleccionadas por la densidad del ambiente, la distancia al centro, y la masa del

grupo no encontramos diferencias importantes.

En resumen, encontramos que las galaxias elipticas poseen formas diferentes si son
galaxias en grupos o de campo, pero si las elipticas son restringidas a grupos, las varia-
ciones del ambiente no juegan un rol importante en la forma. Para espirales el ambiente
tiene una influencia importante en su forma, especificamente la posicion de la galaxia

dentro del grupo. La masa del grupo mismo no tiene influencia aparente.

Para elipticas, el hecho de que las galaxias sean mas esféricas en grupos que en campo
puede ser explicada por el hecho de que las galaxias elipticas en grupos son expuestas a mas
eventos que afectan sus formas (fusiones, interacciones gravitacionales, etc). Estos eventos
afectan a las galaxias en general de manera isotropica, y llevan a galaxias mas esféricas.
Quizas es mas dificil entender el hecho de que las galaxias espirales en entornos mas densos
tienden a mostrar un disco mas delgado y més redondo. Sin embargo (Crocker et al.| (2012)
estudi6 las tasas de linea de gases moleculares en galaxias de ATLAS?P (Cappellari et al.,
2011)), y propone que galaxias en ambientes con alta densidad tienden a estar en ambientes
de alta presion debido al medio intra grupo caliente, lo cual lleva a tener su contenido de
gas confinado en un disco méas delgado. Esto podria explicar la aparente (pero muy débil)
relacién decreciente encontrada entre la tasa de '2CO(1-0)/"*CO(1-0) y la densidad. Esta
relacion fue también observada por Alatalo et al. (2015), v puede causar que la formacién

estelar también ocurra en un disco mas delgado.

Analizamos también la presencia de polvo alrededor de galaxias en grupos en el uni-
verso local (capitulo [3). Este procedimiento estd basado en el enrojecimiento sistematico
de cuésares de fondo en las vecindades de los grupos. Cuidadosamente tomamos en cuenta
la dependencia en redshift y angular del color promedio observado de los cuasares, lo cual
nos permitié derivar excesos de color mas precisos alrededor de galaxias de grupos. Nos
enfocamos en galaxias tipo disco perpendiculares al plano del cielo, y a distancias del

centro del grupo consistentes con las regiones en las cuales las galaxias se aproximan al
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centro. Asumiendo propiedades de polvo consistentes con el de la Via Lactea inferimos
masas de polvo de 5.8 +-2.5- 108 M, /h por galaxia, implicando que grandes cantidades de

polvo fueron arrancados de las galaxias en 6rbita alrededor de grupos.

Remarcamos el hecho de que un enrojecimiento significativo de los cudsares de fondo
es derivado de la submuestra de los grupos mas masivos My, > 101390 /h, lo cual es
esperado bajo la presuncion de que es el efecto de la ram pressure del medio intragrupo

la principal causa de este polvo.

Llevamos a cabo un estudio fotométrico de las galaxias para derivar un parametro
de asimetria de color relativo a la direccion del centro del grupo desde la posicion de la
galaxia. Este andlisis muestra que las regiones de las galaxias méas cercanas al centro son
mas azules que sus contrapartes opuestas, un hecho que interpretamos en términos de los
efectos de la compresion del gas y la formacion estelar en la direccion de movimiento de

la galaxia hacia el centro del grupo.

De manera consistente, galaxias con menor asimetria de color muestran las mayores
cantidades de polvo ubicado en las regiones alejadas del centro comparadas con una

muestra de control sin galaxias a la misma distancia del centro del grupo.

Concluimos que la remocién de polvo es muy eficiente en galaxias en su camino hacia
los grupos, particularmente en los mas masivos. El hecho de que las galaxias con la
menor asimetria de color respecto al centro son las asociadas con areas con el mayor
enrojecimiento de cuasares de fondo sugiere que las dinamicas del gas y la remocion por
ram pressure por el medio intragrupo son mecanismos que actiian en las regiones de las

galaxias mas cercanas y mas alejadas del centro del grupo.

Notamos que otros mecanismos, ademas de ram pressure, pueden afectar a las galaxias
entrando en grupos. Por ejemplo, el polvo expulsado por vientos de supernovas de man-
era isotropica de las galaxias es muy probable que sea destruido por el medio intragrupo
caliente cerca de los centros de los grupos, creando las tendencias de enrojecimiento ob-

servadas. Sin embargo, la asimetria de color interna y su correlacion con el exceso de color
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de cuasares de fondo alrededor de galaxias con leading halves mas rojas provee pistas de

que la ram pressure es el mecanismo mas apropiado para explicar las observaciones.

De manera similar estudiamos la distribucién de polvo en grupos (capitulo |4)). Dado
que en el capitulo|3|se usan zonas de control para restar el efecto del grupo, es posible que
al seleccionar zonas vacias vs zonas con galaxias hayamos comparado también zonas en las
cuales es mayor la probabilidad de entrada de galaxias a grupos (como las provenientes
de filamentos) vs. zonas con menor entrada de galaxias. Dado esto en este capitulo

analizamos ejes preferenciales para la acumulacién de polvo en el grupo.

Vimos que existe una senal que puede estar asociada a polvo ubicada a una distancia
cercana a r = rigg del centro del grupo. Usando tanto el semieje mayor del grupo como
el semieje de la BGG como ejes respecto a los cuales analizar la distribuciéon de polvo
notamos que esta senal de enrojecimiento tiende a estar alineada con ambos ejes, lo cual
se condice con la hipdtesis de que el origen de este polvo sean galaxias que han entrado
desde filamentos hacia los grupos y hayan perdido este polvo via ram pressure, y que este
camino haya dejado su impronta en la orientacién de la BGG via fusiones con galaxias

que han entrado al grupo.

Analizando en mas detalle la relaciéon entre BGG, grupo y polvo, notamos que la
alineacion grupo-polvo y BGG-polvo solo es medible cuando el grupo y la BGG se en-
cuentran alineados, no encontrando este alineamiento entre grupo-polvo ni grupo-BGG
para las muestras en las cuales los semiejes de la BGG y del grupo son perpendiculares.
Algo similar ocurre para la existencia de las zonas de enrojecimiento ubicada a r = rgg, la
cual si bien puede existir en grupos no alineados, tiene una senal con mayor significancia

estadistica en grupos alineados.

Estudiando caracteristicas del grupo y de la BGG y su relacién con la distribucion de
polvo, notamos mayor senal de la existencia de polvo y de alineacién de este polvo con el
semieje mayor de la BGG en grupos con una alta tasa de formacion estelar, la cual fue

calculada a partir de las tasas de formacion estelar de los miembros individuales. Esto es
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facilmente explicable por el hecho de que son las galaxias con mayor tasa de formacion
estelar las que mas polvo producen, y por lo tanto las que mas polvo pierden al entrar en

grupos.

Notamos también relaciones entre la magnitud absoluta de la BGG y el polvo, tanto al
considerarla por si sola como al compararla con la segunda galaxia més brillante del grupo.
Encontramos que la senal de polvo a rgg del centro tiene mayor significancia estadistica
cuando la BGG es brillante (de manera absoluta y en comparacion con otras galaxias del
grupo), mientras que la alineacién solo se observa cuando la galaxia central es una galaxia
débil. También analizamos como afecta la distribucién de polvo a la clasificacién de la
BGG de acuerdo al diagrama BPT. Notamos que las galaxias con alta formacién estelar
parecen tener méas polvo cerca del centro, mientras que en el caso de las galaxias con AGN

parecen alejar el exceso de polvo de 1rigy a cerca de 1.75rgp.

Usando datos obtenidos del catdlogo Cosmicflows-3 (Tully et al., 2016]), los cuales nos
entregan mediciones de las distancias de las galaxias calculadas de manera independiente
del redshift, podemos estimar velocidades peculiares para una muestra de galaxias en
grupos y cumulos, y proyectar la diferencia de velocidades con el centro de la estructura
sobre el vector grupo-galaxia, para de esta manera estimar las velocidades de las galaxias

respecto al centro.

Se observa que en las galaxias en grupo existe asimetria en los colores de las galaxias,
donde las galaxias que se mueven en direccién al grupo muestran que la mitad de la galaxia
mas cercana al centro es mas azul que la otra mitad, y las galaxias que se alejan del centro
del grupo muestran el comportamiento contrario, siendo estos resultados consistentes con
lo encontrado en simulaciones (T16 y T19). Esto no ocurre para las galaxias en cimulos,
donde solo las galaxias que se alejan del centro del ciimulo se comportan como galaxias
en grupo, y las galaxias que se acercan al grupo tienden a tener la mitad mas cercana al

centro mas roja que la otra mitad.

Observamos que en los grupos existe una relaciéon entre el color de las galaxias y la
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diferencia entre las mitades de las galaxias, donde la mitad méas cecana a la direccion de
movimiento es més azul que la mitad contraria cuando las galaxia misma es mas azul. En
cumulos no se encuentra relacion alguna entre diferencias de color de las mitades y color.
Esto nos entrega mayor evidencia de que esta diferencia se debe al efecto de la compresion
del gas producto de la ram pressure. Sin embargo, estos resultados son atin preliminares
y merecen ser estudiados en mayor profundidad.

Los resultados presentados en este trabajo de tesis muestran que el ambiente tiene un
efecto importante sobre las galaxias, en particular sobre la distribucién de las estrellas,
tanto en espirales como en elipticas, asi como sobre el polvo asociado a las galaxias y la
forma en que se lleva a cabo la formacién estelar. Asimismo, el efecto sobre las galaxias
estd relacionado con el contenido y distribucién del polvo en los grupos. Creemos que los
resultados aqui presentados representan un aporte al estudio de la evolucion de galaxias
en estructuras, y esperamos que puedan servir de inspiraciéon para futuros trabajos en el

area.
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