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caprituro 1

INTRODUCCION

1.1. Motivacion

Nuestro actual entendimiento de como las galaxias se distribuyen en el universo es
una de las metas tanto de la cosmologia tedrica como la cosmologia observacional (e.g.,
Nagai & Kravtsov, 2005). El entender como es su distribucion nos ayuda a entender
como es la historia del Universo. La relacion que existe entre la distribucion de materia
luminosa y la distribucién de materia no luminosa (materia oscura) es determinada
por propiedades térmicas de la materia oscura, la historia de formacion estelar y el
modelo cosmolégico (e.g., Postman, 2006). Ademads que, estudiar el origen y evolucion
de la distribucion de las galaxias en diferentes ambientes puede revelar informacion
importante acerca de las propiedades internas de las galaxias, se ha encontrado que
los ntcleos galdcticos activos (AGNs, por sus siglas en inglés) juegan un papel muy
importante en la evolucion de las galaxias (e.g., Chatterjee et al., 2012). Las galaxias que
hospedan un AGN al igual que las galaxias no activas (“normales”) estan distribuidas
aleatoriamente en el espacio comovil (Hickox et al., 2009), y pueden estar tanto en

cumulos de galaxias, grupos, filamentos, aislados y en vacios (Krumpe et al., 2014).
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Se ha encontrado que menos de la mitad (~40 %) de las galaxias masivas observadas
en z=2-3 estdn en una fase activa (e.g., Hanslmeier, 2012). La raz6én por la cual estas
galaxias tienen su ntcleo activo no es claro. Se sabe, por estudios de Gunn (1979), que
para mantener una galaxia activa se necesitan tres ingredientes: 1) Un agujero negro
supermasivo (SMBH, por sus siglas en Inglés) de masa 10°-10'°M,, 2) El combustible
o material que va a ser acretado por el SMBH, y 3) El mecanismo que llevara el
combustible a la zona central de la galaxia. A pesar de la relacién notable entre la masa
del agujero negro (Mgy) y la masa del bulbo (Mgy1s0), existe un desafio al momento de
describir qué tipo de galaxia anfitriona hospeda a un AGN. Estudiar las propiedades
de las galaxias anfitrionas de AGNs ayuda a entender como es el papel que juega el
agujero negro en la evolucion de las galaxias, saber cuales pardmetros o propiedades
son sensibles a la actividad nuclear ayudard a entender el efecto que ejerce que el nticleo
este activo en una galaxia. Resultados de Kelly & Shen (2013) han mostrado que no hay
mecanismos que dominen en la activacion de las galaxias, aparentemente mds de un
proceso fisico es necesario para descencadenar la actividad nuclear (Silverman et al.,

2011).

Algunas de los preguntas que surgen alrededor de estos objetos son: ;qué inicia la fase
activa?, jcuanto tiempo dura la fase?, ;qué efecto tiene el AGN en la galaxia anfitriona?,
sexiste unarelacion entre la actividad y el ambiente alrededor de la galaxia donde reside
el AGN?y si es asi, el mecanismo por el cual la AGN se prendio6 fue inducido de manera
local (aislada) o externa (e.g. cimulo o grupo al que pertenece)?, ;cudl es la relacion
entre el crecimiento del SMBH, la galaxia anfitriona y su ambiente a gran escala del

universo? (Alexander & Hickox, 2012).



La distribucién de ocupacién de halos (HOD, por sus siglas en inglés) es una técnica
que nos ayuda a enteder como es que los AGNs se distribuyen, ya que a gran escala
nos proporciona gran informacion acerca de la galaxia anfitriona y del ambiente en
donde se encuentra, lo cual nos ayuda a entender el mecanismo por el cudl fue

descencadenada la actividad en la galaxia.

Medidas recientes de la funcién de correlacion £(r) de los AGNs, asi como modelaje
de su HOD, indican que los AGNs residen principalmente en halos de materia oscura
(DMHs) cuya masa es M ~ 10¥M, (e.g., Miyaji et al., 2011). Tal escala de masa
corresponde a la de un grupo de galaxias (e.g., Eke et al., 2004), por lo que el estudio

de los AGNs parece estar ligado a los grupos de galaxias (ver Fig. 1.1).

- o . T 8 . -
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Figura 1.1 Grupo de galaxias llamado el Quinteto de Stephan, en donde se
muestra en circulo negro un AGN (NGC 7319). Credito: NASA/Swift/Michael Koss
(Universidad de Maryland) y NOAO/SDSS



Las fusiones de galaxias de masa similar (fusiones mayores) han sido consideradas
como un posible mecanismo de activaciéon de galaxias muy luminosas, ya que es uno
de los procesos mds violentos donde el gas rapidamente pierde momento angular y se
dirije al centro de la galaxia; i.e. hacia el agujero negro. En cambio, para las galaxias
menos luminosas, se opta por mecanismos internos de la galaxia, también llamados
procesos seculares. Los AGNs con luminosidad moderada en rayos X se han estudiado
poco, tanto observacionalmente como en los procesos fisicos que dan origen a su
luminosidad (e.g., Hopkins & Hernquist, 2006; Silverman et al., 2011; Allevato et al.,
2012; Hiitsi et al., 2014; Leauthaud et al., 2015).

Recientemente Allevato et al. (2012) encontr6 que la fraccion de AGNs de luminosidad
moderada que emiten en la banda de rayos X [0.5-2 keV] (mXAGN, por sus siglas
en Inglés) incrementa con la masa del DMH, indicando que el nimero promedio de
mXAGNSs en galaxias satélites crece mds lentamente que la proporcion lineal observada
para galaxias satélites no-activas en la HOD. En la Fig. 1.2 se muestran los resultados
encontrados por Allevato et al. (2012), donde se muestra la HOD para los mXAGNs que
estan hospedados en galaxias centrales (rojo) y galaxias satélites (negro), encontrando
que la HOD para mXAGNs que estdn en grupos de galaxias tiene una pendiente

logaritmica «, decreciente.

Las simulaciones numéricas proporcionan una herramienta importante para enten-
der la distribucion de materia oscura en el universo y la co-evolucion de agujeros
negros con respecto a su galaxia anfitriona (e.g., Thacker et al., 2006; Sijacki et al.,
2007; Di Matteo et al., 2008), ya que son una de las herramientas mas efectivas para

estudiar y resolver problemas astrofisicos (e.g., Moscardini & Dolag, 2011). Por ello, se
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Figura 1.2 Grafica tomada de Allevato et al. (2012) donde se muestra la HOD

de los mXAGN:Ss, en rojo se grafica el nimero de galaxias centrales donde reside

un mXAGN que se hospeda en un grupo de galaxias con masa My, en negro

se muestra el nimero de galaxias satélites donde reside un mXAGN, donde el

ambiente en que se hospedan las galaxias es un grupo de galaxias.
han aplicado simulaciones cosmolégicas para estudiar los AGNs (e.g., Cattaneo et al.,
2005; Hopkins & Hernquist, 2006; Croton, 2009; Fanidakis et al., 2012, 2013; Shankar,
2013; Conroy & White, 2013; Hirschmann et al., 2014; Sijacki et al., 2015), lo que permite

relacionar los DMHs con galaxias que hospeden AGNs a través de modelos semi-

analiticos, ayudando a constrefir modelos para el agregamiento y evolucion de estos



ultimos.

1.2. Objetivos

Esta tesis pretende investigar si, considerando como mecanismos de activacion a
las fusiones mayores y menores, se puede reproducir la HOD observada para mXAGN
que residen en subhalos (galaxias) satélites. Para lo anterior se utiliza un conjunto de
simulaciones cosmolégicas en un modelo ACDM donde se identifican DMHs con masa
>10'27 1~! Mg, en corrimiento al rojo z =0.5. Ademds, a través de métodos semi-
analiticos y empiricos se relacionan los subhalos de materia oscura con los mXAGNSs.
Y por ultimo, se intenta distinguir algunas de las propiedades que tienen los DMHs
que hospedan los mXAGNs con el fin de realizar una estimacion estadistica de las

generalidades de los subhalos host.

1.3. Estructura de la Tesis

En esta tesis investigamos si usando como mecanismo de activacion de mXAGNs las
fusiones menores y las fusiones mayores podemos reproducir la HOD de los mXAGNs
en 2=0.5 por medio de simulaciones cosmoldgicas. Este trabajo ha sido aceptado para
su publicacién en la Revista Mexicana de Astrofisica y Astronomia (Altamirano-Dévora

etal., 2016).

La estructura de esta tesis es de la siguiente manera: en el Capitulo 2 se describen

de manera general los AGNs, se discute la importancia de los AGNs seleccionados en
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la banda de rayos X. Se hace también una descripcion de los ambientes en los que
se encuentran los mXAGNs, asi como los mecanismos que han sido propuestos para
descencadenar la actividad nuclear. Por dltimo se describen de manera general los

estudios numéricos que han sido aplicados para investigar la distribucion de los AGNs.

En el Capitulo 3 se describe el modelo cosmolégico usado en el presente trabajo. Se
describen los pardmetros importantes del modelo cosmolégico, asi como la teoria de
formacion de estructura. Se hace una descripcion general de los métodos de N-cuerpos
que son usados comunmente para tratar la materia oscura. Se describen los parametros
usados en las simulaciones cosmoldgicas, se describen algunos de los identificadores
de halos y se muestran los pardmetros usados para identificar los DMHs. También
se describen los métodos semi-analiticos usados para relacionar la actividad nuclear
a los subhalos de materia oscura. Se describe el modelo de agregamiento de HOD
utilizado para los mXAGNs en las simulaciones. Ademads se describen los eventos fly-
by como posibles mecanismos externos, que al igual que las propiedades encontradas
para los halos anfitriones de mXAGNSs seran incluidas en un segundo articulo con una

estimacion de la curva de luz de los mXAGNSs.

En el Capitulo 4 se muestran los resultados obtenidos al calcular la HOD de los
mXAGNs simulados, utilizando como mecanismo para descencadenar la actividad
nuclear procesos externos, tomando como ambiente DMHs de masa 10'27M, h~!,
después se hace una comparacién de la HOD inferida de los mXAGNs en observaciones
y la obtenida en esta tesis, utilizando la pendiente a, de la HOD y se discute el valor
obtenido. También se muestran las densidades numéricas encontradas durante la

presente tesis de los mXAGNs en nuestras simulaciones cosmologicas, los resultados



obtenidos aceptados para su publicacion en la Revista Mexicana de Astrofisica y
Astronomia. También, se muestran algunas de las propiedades de los subhalos satélites

que son propensos a albergar un mXAGN, tal como el espin y la concentracion.

En el Capitulo 5 se presentan las conclusiones y comentarios finales que resultan de
esta tesis. También se recapitulan los métodos utilizados de forma muy general y se

describe el trabajo futuro.



CAPITULO 2

NUCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS

Una galaxia que exhibe una brillante emision en la regiéon nuclear debido a la
liberacion de energia gravitacional recibe el nombre de nucleo activo de galaxia (AGN).
En algunas ocasiones esta emision que viene desde el centro brilla més que toda la
galaxia huésped. Los AGNs son un ingrediente crucial para la evolucion de las galaxias
(e.g., Fontanot et al., 2011). Se piensa que esta actividad es s6lo una etapa en donde

todas las galaxias pasan un tiempo de su vida (e.g., Krumpe et al., 2014).

Existen diferentes tipos de AGNs los cuales pueden ser clasificados por el dngulo
en el que se esta observando (ver Fig. 2.1) o por sus propiedades espectroscopicas

(Schneider, 2006).

El estudio de los AGNs en multiples longitudes de onda permite entender los procesos
fisicos que ocurren en el centro de las galaxias. Especialmente en la banda de los rayos X
[0.1- 200] KeV se obtiene estadisticamente un mejor mapeo, ya que se llega a detectar el
80 % de los AGNs (Gandhi, 2005). La seleccion de AGNs en la banda de rayos X, permite
que la contribucion de las estrellas en la galaxia anfitriona no se interponga (Brandt et

al.,, 2006).
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BLAZAR

SEYFERT 1, QSO

SEYFERT 2

Figura 2.1 Esquema del modelo unificado del AGN, donde se muestra los
componentes de un AGN, asi como el tipo de AGN que se puede observar
dependiendo el dngulo en el que sea observado (Jovanovi¢ & Popovié, 2009).

Opticall-band + -~ + * Xy 0.5-8keV

> .: e
o 2%

. A p
Vo 3 : : L TR .
- * (¥ T -’-

100 kpc @ z =0.052 : :

. e
Figura 2.2 SDSS J142808.89-023124.8, imagen en la banda I del Sloan Digital Sky
Survey (izquierda) y en la banda de rayos X con el telescopio Chandra (derecha).
En circulos se muestran los miembros de un grupo de galaxias, miembro central
(rojo), miembros identificados por SDSS (azul) y la fuente que emite en rayos X
es mostrada por un cuadrado (magenta), Fig. 2 de Silverman et al. (2014).

Enla Fig. 2.2 se muestra en circulos las galaxias miembros de un grupo de galaxias, los
circulos de colores se muestran los miembros del grupo, en el lado derecho se detecta

la emision de rayos X de un AGN.
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Para poder entender donde se hospedan los mXAGNs, se necesita tener un mapeo de
estos objetos en grandes volumenes. Por ello, es necesario estudiar su distribucion para
entender su ambiente. COSMOS (The Cosmological Evolution Survey) cubre 2 grados
en campo ecuatorial, usando los siguientes telescopios: Hubble, Spitzer, GALEX, XMM-
Newton, Chandra, Herschel, NuStar, J-VLA, Subaru, y Keck. Cubriendo el 75 % de la
edad del universo, con 2 millones de galaxias. Particularmente Bongiorno et al. (2012);
Allevato et al. (2012); Leauthaud et al. (2015) estudiaron en el campo de COSMOS los
mXAGNSs.

2.1. Galaxias que hospedan AGNs

Los estudios de las galaxias que hospedan un AGN (las cuales son llamadas ‘anfitri-
onas’) son fundamentales para entender los procesos por los cuales se descencadena la
actividad nuclear. Las propiedades de las galaxias anfitrionas pueden ser ralacionadas
con el agujero negro que hospedan (Babic et al., 2007), aunque se sigue debatiendo
la naturaleza de estas relaciones (Shankar, 2013). Morfol6gicamente estas galaxias
anfitrionas han sido estudiadas, especialmente si ha sido perturbada. Recientemente
Villforth et al. (2014) tomando en cuenta una muestra de galaxias que hospedan
AGNs en un rango de luminosidad de 41<log(Lx[erg s~!]) > 44.5, no encontr6 indicios
de perturbaciones como se esperaba, indicando que las fusiones mayores no son el

mecanismo dominante para activar los AGNs en z~0.7.

Una de las maneras en las que se ha estudiado la relacién que existe entre la galaxia

anfitriona y el AGN, es relacionando la dispersion de velocidades de la region central

12



de la galaxia con la Mgy, ya que se ha encontrado que tanto para galaxias elipticas
como para galaxias espirales existe correlacion entre ambos pardmetros (ver Fig. 2.3),
sugiriendo una fuerte conexién entre la evolucion de las galaxias y la actividad del BH
(e.g., Gebhardt et al., 2000; Merrit & Ferrarese , 2001; Tremaine et al., 2002; Babic et al.,
2007; Shankar, 2013). Por otro lado, Kormendy & Ho (2013) encontraron que esta co-

evolucion existe s6lo en galaxias con bulbo.

Diferentes propiedades se han estudiado para relacionar la galaxia anfitriona con el
BH, y el BH con los posibles mecanismos de activacion: El medio ambiente en el que
estd embebido, la densidad, el gas, la masa, la luminosidad (e.g., Shen et al., 2008), la
tasa de acrecion del BH (Shankar et al., 2013; Aird et al., 2012), el redshift (e.g., Ferrarese
& Merritt, 2000), el nivel de aglomeramiento de galaxias anfitrionas (e.g., Chatterjee et

al,, 2013).

Entender como la actividad nuclear esta relacionada a las propiedades de las galaxias
y el ambiente a gran escala puede arrojar informacion de cual es el origen de la conexion
entre el agujero negro y la galaxia, tal como se observa hoy en dia (Choi et al., 2009).
Ademads que, estudiar las propiedades de las galaxias anfitrionas es de gran importancia,
ya que nos ayuda a responder algunas preguntas como son: 1) el efecto que tiene el AGN
en la galaxia y viceversa, 2) el origen de la acrecion, 3) el mecanismo de activacion que

inicia la fase activa en la galaxia y 4) la duracion de la fase activa (e.g., Povic et al., 2012).

Se ha encontrado que las galaxias anfitrionas que hospedan AGNs en general estan
en el llamado “valle verde” del diagrama de color-magnitud (e.g., Nandra, 2007; Coil et
al., 2009; Hickox et al., 2009; Schawinski et al., 2009; Xue et al., 2010; Georgakakis et al.,

2011; Povic et al., 2012, 2013), se hospedan tanto en galaxias elipticas como en galaxias
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Figura 2.3 Conexion entre la dispersion (o) y el Mpy. El simbolo indica el método
de como se estim6 la Mpy: dindmica estelar (pentagrama), dindmica del gas
(circulo), méser (asterisco). Las flechas indican limites superiores con 3¢ la masa
del BH. El color de la elipse indica el tipo de galaxia: eliptica (roja), SO (verde) y
espiral (azul) la linea es el mejor ajuste para la relacion para la muestra completa
(Giiltekin et al., 2009).

espirales. De hecho, se ha estudiado si existen galaxias enanas con este tipo de actividad

(e.g., Filippenko & Sargent, 1985).

De una seleccion de cudsares (QSO'’s, por sus siglas en Inglés) con z > 1 se infiere
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que estan hospedados por galaxias elipticas (e.g., Hopkins et al., 2008). Por el contrario,
estudios de QSOs mds cercanos muestra que las galaxias que los hospedan son més de
tipo espiral (e.g., Cisternas et al., 2011; Busch et al., 2014). Mientras que AGNs de baja

luminosidad estdn hospedados en galaxias espirales (e.g., Diego, 2009).

2.2. Ambientes de galaxias anfitrionas de AGNs

El ambiente de los AGNSs, es decir, el DMH donde los mXAGNs viven es un poderoso
indicador de la fisica que conduce a la formacion de los SMBHs (e.g., Mountrichas
& Georgakakis, 2012). Se ha observado una co-evolucion entre la materia oscura, las
galaxias y los BHs la cual ha sido estudiada a través de la HOD (e.g., Marulli et al., 2009;
Richardson et al., 2012). Observacionalmente, la masa del DMH es inferida calculando
el parametro de sesgo (definido como la relacion entre la distribucién de galaxias
y materia) a gran escala (e.g., Leauthaud et al., 2015). Dicha masa est4 relacionada
directamente con el nivel de aglomeramiento, ya que la masa del DMH puede ser
inferida para una galaxia, grupo de galaxias, o para un cimulo de galaxias (ver Fig. 2.4).
De modo que estudiando el DMH y el ambiente observado ayuda a entender los AGNs
(Shimada et al., 2000; Weinmann et al., 2006; Georgakakis et al., 2008; Arnold et al., 2009;

Gilmour et al., 2009; Silverman et al., 2014).

Trabajos recientes muestran que las galaxias anfitrionas de QSOs, viven en ambientes
poco densos en z=1 (e.g., Coil et al., 2007), mientras que las galaxias anfitrionas de
AGNs de baja/moderada luminosidad (Seyfert 1s, Seyfert 2s, LINERS, etc) aparecen en

ambientes mds densos (grupos o cumulos de galaxias) en épocas tardias del universo
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Figura 2.4 [Ilustraciéon artistica de la distribucion de galaxias (izquierda),

galaxia anfitriona donde reside un AGN (centro) y un AGN (derecha).

htp://jvo.nao.ac jp/science/20131010-¢. huml
(e.g., Allevato et al., 2012). Estos grupos de galaxias pueden contener mas de una galaxia
anfitriona con un AGN. Recientemente De Rosa et al. (2015) a través de un estudio
multifrecuencia mostr6 un grupo de galaxias donde la mayoria de sus miembros
contiene un AGN (ver Fig. 2.5). La razén por la que algunos grupos contienen solo una
galaxia anfitriona o multiples galaxias anfitrionas no es claro aun. La Fig. 2.6 muestra
el Cuarteto de Grus (izquierda), con cuatro galaxias como miembros, y todas ellas
contienen un AGN. El grupo Pavo (derecha), contiene 7 galaxias de las que s6lo una
es activa. El porqué s6lo una galaxia del grupo estda activa no es entendido. La relacion
que parecen tener los AGNs con su ambiente abre un campo de preguntas: ;Porqué en
algunos grupos de galaxias s6lo una hospeda un AGN?, ;Tiene importancia la posicion
en la que se encuentran dentro de un ciumulo de galaxias?, ;Existe correlacion o anti-

correlacion entre el ambiente y la fraccion de AGNs?.

Por otra parte, la fraccion de AGNs encontrados en galaxias anfitrionas satélites
aumenta en comparacién con las encontradas en posiciones centrales en ambientes
densos (e.g., Allevato et al., 2012; Schawinski et al., 2012). La fracciéon de AGNs depende

fuertemente de la morfologia y del color (Choi et al., 2009), se ha encontrado que la
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Figura 2.5 Imagen tomada con XXM (izquierda) y con SDSS (derecha) del grupo
de galaxias SDSS J0959 + 1259, el cual contiene: dos Seyfert-2, un Seyfert-1, dos
LINERs y tres galaxias con formacion estelar (De Rosa et al., 2015).

fraccion de AGNs en el campo es £,=3.840.92 (Haggard et al., 2010), mientras que la
fraccion que se encuentra en grupos es £,=8.0"29 (Oh et al., 2014) y la fraccién que se

encuentra en cimulos es f,=3.0"% (Martini et al., 2013).

Figura 2.6 El ambiente anfitrion puede contener una o mds galaxias que
hospedan un AGN. Cuarteto de Grus (izquierda) y grupo Pavo (derecha).

Por otro lado, Leauthaud et al. (2015) por medio de un estudio de lentes gravita-

cionales débiles, encontré que no hay un ambiente predilecto para los mXAGNs, ya que
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encontraron que 50 % estdn en ambientes tipo grupo y un 50 % en galaxias aisladas.

2.3. Mecanismos de activacion de AGNs

En los ultimos anos se han estudiando los mecanismos por los cuales los SMBHs
empiezan a acretar material. Naturalmente se espera que la actividad en las galaxias sea
activada por medio de fusiones e interacciones con otras galaxias (Choi et al., 2009). Los
mecanismos pueden clasificarse en: Fusiones mayores (Springel et al., 2005b; Hopkins
et al., 2006; Marulli et al., 2009; Treister et al., 2012), fusiones menores (Taniguchi,
1999; Neistein & Netzer, 2014), evolucion secular (e.g., Ehlert et al., 2015), acrecion
estocdstica de gas (Hopkins & Hernquist, 2006), inestabilidades de disco (Merloni et
al., 2015), pérdida de masa estelar (Ciotti & Ostriker, 2007; Kauffmann & Heckman,
2009), e inestabilidades de la barra (Shlosman et al., 1989; Garcia-Burillo et al., 2005;
Hopkins & Quataert, 2010). Hickox et al. (2009) muestra en forma general un esquema
de los mecanismos que pueden inferir para activar los AGNs mas luminosos y los menos

luminosos (ver Fig. 2.7).

Los AGNs de alta luminosidad en la banda de rayos X (L, > 10*® erg s™!) estdn
relacionados con procesos muy energéticos, donde hay grandes cantidades de gas,
tales como las fusiones mayores (Shen, 2009). Sin embargo, se ha encontrado que la
morfologia de estas galaxias no es eliptica (Cisternas et al., 2011). Por otro lado, los AGNs
de bajaluminosidad (L, < 10" erg s™!) y bajo redshift (> < 1) estdn asociados a procesos
seculares (Milosavljevic et al., 2006; Hopkins et al., 2006; Hopkins & Hernquist, 2006), o

procesos estocasticos (Hopkins & Hernquist, 2006; Bournaud et al., 2011). Las fusiones
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Figura 2.7 Diagrama donde se muestra la posible evolucion de las galaxias que
hospedan AGNs, describiendo a la izquierda los AGNs mds luminosos y en la
derecha los AGNs menos luminosos, mostrando también los mecanismos por los
activen el agujero negro (Hickox et al., 2009).
menores son mdas comunes (de 3 a 4 veces mds) que las fusiones mayores a bajo redshift
(Kaviraj, 2014), ademéas de que, se ha encontrado que el 75% de galaxias espirales
aisladas parecen tener al menos una galaxia satélite cercana (Zaritsky et al., 1997). Por
su lado, Taniguchi (1999) propone que todos los AGNs locales son activados ya sea por
fusiones menores o por fusiones mayores. Los resultados de Neistein & Netzer (2014)

también muestran que los AGNs de baja/intermedia luminosidad son mayormente

activados por fusiones menores. En el caso de los mXAGNs se ha encontrado que el
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mecanismo de activacion es diferente respecto a los cudsares, debido a que el DMH que
hospedan a estos ultimos es masivo (e.g., Cappelluti et al., 2012; Allevato et al., 2012).
Estudios tedricos sugieren que no s6lo un mecanismo es el que domina el disparo de la
actividad de el AGN, sino una combinacion de procesos seculares y fusiones (Draper &

Ballantyne, 2012).

2.4. Simulaciones numéricas de AGNs

El acrecentamiento en la masa de los BHs se ha estudiando en simulaciones numéri-
cas (Cattaneo et al., 2005; Di Matteo et al., 2008; Hopkins & Quataert, 2010; Degraf et
al,, 2011), para entender como es la co-evolucién con sus galaxias anfitrionas (Sheth
& Tormen, 1999; Tinker, 2005; Thacker et al., 2006; Sijacki et al., 2007; Di Matteo et al.,
2008). Tales simulaciones son relacionadas a través de métodos semi-analiticos y de
métodos empiricos para entender como se relaciona la teoria con las observaciones.
Utilizando simulaciones hidrodindmicas Degraf et al. (2011) estudié como es que los
BHs de QSOs se distribuyen y como es su crecimiento (ver Fig. 2.8), desde un contexto

cosmolégico .

Una de las limitantes al usar simulaciones, es el seguimiento de los subhalos para
calcular el tiempo de fusién o el acrecentamiento del BH (Wetzel et al.,, 2009). En
ocaciones el tamafio de la caja en simulaciones es disminuido para reducir el costo
computacional necesario para seguir ciertos procesos fisicos. Recientemente la simu-
lacion Illustris (Sijacki et al., 2015) es una de las simulaciones que contiene procesos

fisicos que conllevan a la evolucion de los primeros BHs.
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= 1 (izquierda) y en

Figura 2.8 La distribucién de BHs en simulaciones en z =
z = 2 (derecha), en color naranja se muestran BHs de luminosidad L <10® L, en

morado BHs 108L, <L <10° L, en azul BHs con 10° L, <L <10'° L, y por tltimo
en verde los BHs con L >108 L, (Degraf et al., 2011).



CAPITULO 3

METODOLOGIA

En este capitulo se presenta la metodologia usada en esta tesis. Se describe el modelo
cosmoldgico que se sigue y se hace una descripcion general de los codigos de N-
cuerpos y el utlizado en particular en esta tesis. Se describen algunos de los c6digos
publicos para la identificacion de los DMHs. Finalmente se describen los métodos
semi-analiticos utilizados para relacionar las propiedades de los mXAGNs con las

propiedades de los subhalos encontrados en las simulaciones cosmoldgicas.

3.1. Simulaciones cosmoladgicas

El uso de simulaciones cosmolégicas permite el entendimiento de la distribucion de
la materia oscura en el universo, asi como de la co-evolucion del acrecentamiento de los
agujeros negros con sus galaxias anfitrionas (e.g., Thacker et al., 2006; Sijacki et al., 2007;
Di Matteo et al., 2008), ya que uno de los propositos de las simulaciones de N-cuerpos,
es calcular el crecimiento no-lineal de la estructura en el universo (e.g., Baertschiger &

Sylos Labini, 2002).
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3.1.1. Modelo cosmoldgico

Varios modelos han sido descritos para poder explicar la formacién del Universo,
tales como: la materia oscura fria (materia no bariénica que no es relativista; CDM),
materia tibia (materia no bariénica y relativista; WDM) y la materia caliente (materia
no barionica ultrarelativista; HDM). El modelo CDM predice la formacién de pequetias
estructuras que se fusionan para formar grandes estructuras, reproduciendo general-
mente la estructura a gran escala que se observa (Bahcall & Ostriker, 1997). La materia
caliente por otro lado predice que sdlo las grandes estructuras sobreviven a la época

actual, es decir, no explica la formacion de estructuras a pequena escala.

El modelo cosmolégico adoptado en las simulaciones hechas en la presente tesis es
el modelo cosmoloégico estdndar de materia fria con la presencia de una densidad de
energia asociada a la constante cosmologica A (ACDM), el cual utiliza materia oscura

fria no colisional.

El movimiento de la particula puede ser descrito por su masa, su posiciéon comévil
y momento, donde la estructura se forma a partir de perturbaciones generadas en el
universo homogéneo e isotropico (principio cosmolégico), el cual se puede describir

por la métrica de Robertson & Walker:

dr?
1 — kr?

ds* = dt? — a(t)? ( + r?(d6? + sinzedgbz)) (3.1

donde r, 6 y ¢ son las coordenadas esféricas comoviles. En la ecuacion el factor de
expansion a(t), el cual describe la escala de la métrica, asi como el parametro de la

curvatura del espacio k. Donde k£ < 0 corresponde a una curvatura negativa o universo
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abierto, £ = 0 universo plano o universo Euclidianoy £ > 0 curvatura positiva o universo

cerrado.

La evolucion del universo se puede expresar con la ecuacion de Friedmann, la cual se

puede escribir como sigue:

. 2
a stGp Ak Or Qy  Q
H2:<_) - p+_—?:HO a—f+a—f+a—f+m (3.2)

a 3 3

donde p es la densidad total, H es el pardmetro de Hubble, H, es la constante de
Hubble en = = 0, Q) es el pardmetro de densidad de materia no relativista, 25 es
el pardmetro de densidad de materia relativista, €2, es el pardmetro de densidad de
energia oscura 'y Qx es el pardmetro asociado a la curvatura con respecto a la densidad
critica (pe.i+ = 3Hy?/87(G). Tales parametros de densidad, al igual que el parametro
de Hubble han sido recientemente medidos con la sonda cosmolégica Wilkinson
Microwave Anisotropy Probe (WMAP; Spergel et al. (2003)), 1a cual mide las diferencias

de temperatura en el fondo c6smico de microondas (CMB, ver Fig. 3.1).

Figura 3.1 El fondo césmico de microondas es una prediccion del modelo de
la gran explosion, los colores muestran la variacion de la fluctuaciéon ~ 107> de
temperatura (credito: NASA/WMAP Science Team).
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3.1.2. Formacion de estructura

Las mediciones del CMB ajustan con buena precisiéon con la expectativa teérica del
modelo ACDM, y de que el crecimiento de estructuras empiezan desde un campo
aleatorio gaussiano con fluctuaciones de densidad inicial, descrit6 por el espectro de

potencia P(k) (e.g., Dolag et al., 2008):

P(k) o< k™, (3.3)

donde n; es el indice espectral y k£ es el namero de onda. Cuando n,=1 significa que

sigue el espectro de Harrison-Peebles-Zel'dovich.

El conocimiento actual de la distribucién de las galaxias y su formacion en el universo
estd basado en la teoria de inestabilidad gravitacional, la cual puede ser calculada en
la teoria de gravedad de Newton. A partir de pequefias inhomogeneidades, éstas son

amplificadas por la gravedad, para dar lugar a la formacion de estructuras.

El campo de perturbacion de densidad puede ser descrito por medio del contraste de
densidad:
§(z) = M (3.4)

donde el numerador denota el incremento de densidad de alguna regién con respecto
a la densidad promedio de fondo. Las estructuras observadas son el resultado de la
evolucion no-lineal del moviemiento de las particulas, por ejemplo, los cimulos de
galaxias son cien veces mas densos que la densidad promedio (e.g., Peacock, 1999) y

son el resultado de muchos procesos no-lineales.
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Cuando la amplitud de las fluctuaciones de densidad son pequenas (6=Ap/p < 1) las
perturbaciones crecen de acuerdo a la teoria lineal de perturbaciones. El contraste de
densidad obedece larelacion lineal hasta que se acerca a 1, en cuyo momento los efectos
no-lineales empiezan a tomar importancia, la region deja de expandirse y se colapsa

para formar halos virializados (e.g., Lacey & Cole, 1993).

Observacionalmente uno de los primeros estudios extensos fue el proyecto del Center
for Astrophysics (CfA, Huchra & Burg (1992)), después con el telescopio de 2.5m en
el observatorio Apache Point de Nuevo México del proyecto Sloan Digital Sky Survey
(SDSS) y con el telescopio Anglo-Australiano de 3.9m el proyecto 2dF Galaxy Redshift
Survey (2dFGRS), con ello se logro estudiar como las galaxias se distribuyen en el
universo cercano (2<0.5), donde se puede detectar componentes como filamentos,

nodos y vacios (ver Fig. 3.2).

Figura 3.2 Distribucion espacial de ~ 80,000 galaxias en el 2dfGRS (izquierda)
y SDSS con 11,243 galaxias (derecha-arriba) y CfA con 1732 galaxias (derecha-
abajo).
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3.1.3. Métodos de N-cuerpos

Las simulaciones cosmoldgicas pueden ser divididas en dos categorias: 1) Simula-
ciones de N-cuerpos que tratan sdlo interacciones gravitacionales de materia oscura,
y 2) Simulaciones hidrodindmicas que modelan la disipacién gaseosa a través de
enfriamiento y calentamiento, ademds de interaciones gravitacionales entre materia

oscuray gas (Ma, 1998).

Dado que la materia oscura es no-colisional se puede describir por medio de la

ecuacion de Boltzmann no-colisional:

o _of _of 000f
G- Vox orov 55

donde f=(z, vy, z,v;, vy, v,) es el espacio fase de densidad, ® es el potencial gravitacional,

que en combinacién con la la ecuacion de Poisson:

V2®(x,t) = 471G / f(x,v,t) = 4rGp (3.6)

donde p = [ fd®v, con lo cual se puede describir la evolucién de un sistema dindmico.
Dichas ecuaciones son resueltas por codigos de N-cuerpos, donde el espacio fase es

muestreado con un numero N de particulas (Springel, 2005).

En el codigo GADGET-2 (Springel, 2005) la dindmica de las particulas es descrita por:

N p; 1 mim;o(Xi — X;)
H= Z Teal? 3 zj: a0 (3.7)
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donde H = H(py,...,Py:X1, -, Xn, 1). z; son los vectores de las cordenadas comoviles
y el momento de la i-particula p; =a*m; %;, a(t) es dada por el modelo cosmoldgico
utilizado. Ademas, el potencial es calculado para un conjunto de particulas por medio

de la siguiente ecuacion:

Bx) =Y mip(x—X;), (3.8)

la cual es separada en el espacio de Fourier en dos terminos: largo alcance y de corto
alcance. El primero puede ser calculado basado en métodos de Fourier y el segundo

puede ser resuelto en un espacio real.

Para calcular la fuerza gravitacional entre N particulas han sido desarrollados al-
gunos métodos, como son : Malla-particula (PM), particula-particula particula-malla
(P3M), adaptivo (AP*M), de arbol (Tree codes), e hibrido (Hybrid TPM). El método PM
convierte el conjunto de particulas dentro de una malla con densidad. El potencial es
calculado para esta malla, en cada celda de la malla donde la particula se ubica es
calculada la fuerza gravitacional (ver Fig. 3.3), este método es limitado en resolucion
espacial. El P>M a diferencia de PM suma la masa de las particulas mds cercanas para
disminuir el error al calcular las fuerzas. AP*M utiliza la suma de las particulas sélo
donde el numero de densidad de las particulas es alta (Klypin & Holtzman, 1997; Bett,

2008).

Los métodos de malla calculan la densidad de las particulas comunmente por tres

métodos (e.g., Dolag et al., 2008):
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1. Nearest Grid Point (NGP): La densidad es asignada en el punto mads cercano de la

particula.

2. Cloud in Cell (CIC): Utiliza interpolacion lineal para encontrar los puntos mas

cercanos de una malla ctibica que rodea a la particula.

3. Triangular Shaped Cloud (TSC): Utiliza una interpolacion cuadrdtica para encon-

trar los 27 puntos mds cercanos de la malla.

et
. E'H
i I
¥

5]

1

Figura 3.3 En el método de malla, se define una malla y una celda para encontrar
las particulas (izquierda) y en el método de arbol (Barnes & Hut, 1986), la malla
es ajustada hasta encontrar la region densa con més precision (derecha).

El método de arbol calcula la fuerza en una forma grupal, utiliza grupos de particulas
como una sola, también utiliza una malla, en donde el volumen de la simulacién es
dividido en celdas ctbicas, lo que lo hace un método lento. El método de arbol necesita
como pardametro de entrada la separacion espacial (¢) para el célculo de la fuerza. El
tiempo computacional para calcular la evaluacion de la fuerza es de el orden N, log

N, (N, es el nimero de particulas) en comparacién con el orden (N,?) que siguen los

codigos de malla.
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La aproximacion de Zel'dovich es uno de los métodos para modelar el crecimiento de
estructura en el regimen no lineal, el cual provee una manera de iniciar el movimiento
de las particulas, suponinedo que siguen un moviemiento descrito por un desplaza-

miento inicial, dado por:

x(t) = a(t)q + b(t)f(q), (3.9)

donde el primer termino a(t)q describe la expansion cosmolégica y el segundo termino
b(t)f(q) describe las perturbaciones. Las funciones a(t) y b(t) son conocidas; b(t) crece
mads rapidamente que a(t) debido a la inestabilidad gravitacional, (q) es el campo de
desplazamiento, y f(q) proporciona el desplazamiento de la particula con respecto a la
posicion inicial (Zel'dovich, 1970). Esta aproximacion es usada en estudios cosmologi-
cos, para descripciones analiticas de movimientos de gran escala y para establecer las

condiciones iniciales en el modelaje numérico.

Para esta tesis se realizaron 5 simulaciones cosmoloégicas en el contexto de ACDM
(ver Figura 3.4) utilizando el c6digo publico GADGET-2 (Springel, 2005), el cual utiliza
un algoritmo de arbol (TreeSPH) para calcular la gravedad en cada punto de la malla.
Cada una de las simulaciones difiere en la semilla usada para generar las condiciones
iniciales. Adoptamos un valor para la densidad de materia (2,,=0.266, densidad de
energia oscura 2,=0.734, constante de Hubble Hy=72 Km s~! Mpc~!, y fluctuacién de
masa dentro de 8 h~'Mpc RMS 05=0.816 consistente con resultados del WMAP7 (Larson
et al., 2011). Las condiciones iniciales se generaron usando la teoria de perturbacion
lagrangiana de segundo orden (2LPT) y usando los pardmetros de integracion que

corresponden a una simulacion de alta resolucion (Crocce et al., 2006).
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Cada simulacién tiene un tamano de L=100 Mpc h~! por lado y un ndmero de
particulas de materia oscura N,=512° cada una con una masa m,=6x10*M,,. Iniciando
en un z=50 hasta z=0. Hemos utilizado el c6digo CAMB (Lewis et al., 2000) para obtener

la densidad del espectro de potencia lineal inicial.
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Figura 3.4 Se muestran 5 simulaciones cosmolégicas utilizando el c6digo publico

GADGET a un 2=0 cada una diferente por la semilla al generar la condicion inicial,
obteniendo un volumen de 5 x 106 Mpc h~1.
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3.2. Identificador de halos

Un halo virializado de materia oscura se suele definir donde la densidad es 200 veces
la densidad critica (e.g., White, 2001). Algunos de los identificadores publicos son:
Friend Of Friends (FOF; More et al. (2011)), Bound Density Maxima (BDM; Klypin &
Holtzman (1997), Spline Kernel Interpolative Denmax (SKID; Stadel (2001)), Amiga Halo
Finder (AHF; Knebe et al. (2011); Knollmann & Knebe (2009)), HOP ( Eisenstein & Hut

(1998)), ROCKSTAR (Behroozi et al. (2013)), ver Fig. 3.5.

Figura 3.5 El BDM (izquierda) encuentra posiciones de maxima densidad y
después elimina las particulas no ligadas, mientras que el FOF (derecha) asigna
una distancia minima para identificar grupos de halos.

Para obtener los halos de materia oscura hemos utilizado el codigo AHE el cual
localiza los centros de halos usando una malla de refinamiento adaptivo (AMR, por
sus siglas en inglés). Los pardmetros de la malla son definidos en cada simulacion,
algunos de los pardmetros usados en el algoritmo son: el tamafo de la malla (definido
por el pardmetro DomGrid), en cada celda la densidad de las particulas es calculada

por el método TSC (ver Seccién 3.1.3). Si la densidad alrededor de la particula excede

33



el limite de refinamiento en la malla (limite de refinamiento; DomRef), la celda sera
ajustada y cubierta con una malla mas fina de mitad de tamafio de la celda original. En
la malla mas fina, la densidad de la particula es recalculada en cada celda y después
cada celda superior a otra frontera (refinamiento mas fino; RefRef) es ajustada otra vez.
Este proceso es repetido hasta que no hay mas celdas que refinar. Por tltimo, remueve

las que no estan ligadas y calcula las propiedades de cada halo.

En el algoritmo AHE la masa virial de cada DMH esta dada por:

Mvir - 47prAvir(Z)rgir/3v (310)

donde p, es la densidad de fondo, A,;. es el cambio en densidad en un corrimiento
al rojo z y r,; es el radio virial, el cual se define donde la densidad promedio media
(medida en terminos de la densidad de fondo) del anfitrién cae por debajo de A,;,.=200.
En cambio para los subhalos, la masa es truncada en sobre-densidades altas, dada por

el aumento en el perfil de densidad (Knollmann & Knebe, 2009).

Algunos de los halos encontrados son ilustrados en la Fig. 3.6, donde se muestra del
lado izquierdo el halo mds masivo (M,;, ~ 10 M, A~!) y del lado derecho un halo de

masa intermedia (M,;, ~ 10*3> M, h~!) en la simulaci6n 5.

Cada halo identificado en esta tesis tiene un nimero minimo de 100 particulas,
debido a que se quiere identificar subhalos que alberguen galaxias tipo la Gran Nube de
Magallanes (~10'°M_h~!). Para el objetivo de esta tesis hemos seleccionado los DMHs
que tienen M,;,>10'2""M_h~!, correspondiente a la masa encontrada para los grupos

de galaxias (3.11) que contienen un mXAGN, tales DMHs los llamamos halos anfitriones
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Figura 3.6 DMHs encontrados con el AHE el halo mds masivo (izquierda) y un
halo de masa intermedia (derecha), el color indica el niimero de densidad. La
figura esta centrada en el centro de masa del sistema, la cruz amarilla indica el
centro del halo.

(de aqui en adelante HH), los cuales son identificados en un corrimiento al rojo 2=0.5,
ya que los mXAGNs observados en el campo de COSMOS tienen un corrimiento al
rojo promedio <z>=0.5. Los subhalos que se encuentran dentro de los HHs los hemos
separado en: subhalo central, al subhalo mas cercano (~100 2! Kpc) al centro de masa
del HH, y subhalos satélites (de aqui en adelante SHs) a todos los demés que estan
dentro del HH (ver Fig. 3.7), con el fin de poder comparar con las galaxias satélites donde

residen los mXAGNs observados (Allevato et al., 2012), utilizamos sélo los SHs.

Desde el punto de vista observacional, se ha predicho que tanto las fusiones may-
ores como las fusiones menores no son el mecanismo de activacion para todas las
poblaciones de AGNs (Draper & Ballantyne, 2012). De otra manera, los AGNs que se

encuentran a bajo redshift (z < 1) han sido activados por algun tipo de mecanismo
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secular, lo cual es una de las razones por las que el objetivo de esta tesis es intentar
reproducir la HOD suponiendo como mecanismo de activacion las fusiones; para
comprobar, si como se cree, las fusiones no son importantes en la activacion de los
mXAGNSs. Los subhalos centrales han sido segregados en este estudio por que nos
interesa reproducir aquellos mXAGNs que no se encuentran residiendo en posiciones
centrales del halo anfitrién, por lo cual s6lo los subhalos satélites son los estudiados en

esta tesis.

La masa para los grupos de galaxias es calculada observacionalmente mediante la
relacion empirica de masa-luminosidad descrita por la siguiente ecuacion (Leauthaud

etal., 2010):

log(Mano) = po — log E(2) + log(Mo) + pi[log(La/ E(2)) — log(Lo)], 8.1

donde My es la masa dentro de un radio que contiene la densidad de materia
200 veces la densidad critica, {po, p1}= {0.729538,0.561657} son parametros de ajuste,
{log My, log Ly} ={13,42.5} son pardmetros de calibracion, tomando en cuenta el pardmetro
de concentracién, ¢ = 5y E(z) es la correccién por corrimiento al rojo, tal ecuacion

reproduce bien la relacion L, — M para grupos de galaxias en COSMOS.

3.3. Relacion subhalo-mXAGN

En la literatura existen diferentes métodos que describen de manera aproximada
como relacionar un AGN con un DMH. Por ejemplo, Croton (2009) usa la relacién

Mpp-o (ver Fig. 3.8) para reproducir la funcion de luminosidad de los cudsares, usando

36



Figura 3.7 El HH esta delimitado por el radio virial (R,;,-), dentro del cual se define
el subhalo central (circulo relleno) como el més cercano al centro de masa del HH
y los SHs son el resto (circulos abiertos).
una técnica llamada empate de abundancias para “prender” los halos en la simulacién

Millenium (Springel et al., 2005a). Conroy & White (2013) utilizando un modelo simple

para la demografia y la funcién de luminosidad de los cuésares.

Para poder saber qué propiedades debe tener el subhalo que hospeda un mXAGN,
hemos utilizado métodos semi-analiticos (los cuales son un conjunto de relaciones
matematicas para describir y parametrizar diferentes cantidades fisicas fundamentales)
para asignar propiedades fisicas y relacionar los subhalos con las galaxias anfitrionas;

es decir inferir la presencia de SMBHs en los subhalos.

Estudios observacionales han encontrado que existe una correlacion entre la masa

del SMBH con la dispersion de velocidades del bulbo (e.g. Ferrarese & Merritt, 2000;
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Figura 3.8 Relacion de M -0 entre la masa del BH de los quasaresy la velocidad

de dispersion de la galaxia (Fig. 2 de Croton (2009)). En azul son los valores

simulados para quasares y la linea recta es el ajuste a la relacion observada

medida por Tremaine et al. (2002).
Gebhardt et al., 2000; Tremaine et al., 2002) y con la luminosidad (Magorrian et
al.,, 1998), que conlleva a la co-evolucion del BH con la galaxia (Kormendy & Ho,
2013). En esta tesis hemos utilizado la velocidad circular de los subhalos para obtener
la dispersion central o del subhalo, dado que es la forma reportada en estudios
observacionales; el uso de, por ejemplo V., no es reportado en la literatura. Esta
relacion ha sido medida observacionalmente para galaxias elipticas y galaxias espirales,
en dicha relacion la velocidad circular es determinada tomando el promedio ponderado

de los datos donde la curva de rotacion se vuelve plana (Baes et al., 2003), y es

relacionada con ¢ a través de la siguiente ecuacion:

v,
log (—) — 0.96log (i) +(0.21 £ 0.02), (3.12)

Ug Ug

donde la velocidad circular V. y la dispersion ¢ tienen unidades de km s y ug = 200
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km s~! (la cual es una constante para tener las unidades apropiadas). Para obtener la
Mgy utilizamos la relacion de Kormendy & Ho (2013), la cual relaciona o con Mgy de la

siguiente manera:

M
log ( MBH) — —0.50 + 4.38log (i) , (3.13)
0 0o

donde My=10° M h='y 0p= 200 km s~!, My en unidades de M, h~'.

Suponiendo que las mXAGNs simuladas tienen una eficiencia de acrecion del BH
Ae4q=0.1, podemos obtener la luminosidad bolométrica L,,;, la cual se define como la
luminosidad espectral integrada sobre todas las frecuencias, la cual es expresada de la

siguiente forma:

Lo
A = (3.14)
Fd Lgaa(Mpr)

donde L, es laluminosidad bolométricay L (Mpy) eslaluminosidad de Eddington,
definida como la luminosidad méaxima que un AGN puede tener sin destruir su disco de

acrecion. Para convertir la L;,; en L, utilizamos la relacién de Lusso et al. (2012):

log Lx = (a17 + aox® + azx® + b) — log L, (3.15)

donde Ly corresponde aluminosidad en la banda de rayos X [0.5-2 keV], = =1log Ly, — 12
(L tiene unidades de L), a1=0.248, a,=0.061, a3=-0.041 y b=1.431 son coeficientes de

correccion bolométrica para el caso de los rayos X.

Usando la Ec. 3.14 podemos obtener un limite inferior para la Mgy de los subhalos
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que albergan un mXAGN (subhalos que tienen Ly >10%** h=2 erg s7!), la cual llamamos
de aqui en adelante M,. Tales hoyos negros pueden estar activos o inactivos. Para
encontrar los activos utilizamos la idea del ciclo del trabajo (duty cycle), el cual es
definido como la fraccion de tiempo en el cual el mXAGN ha estado activo para
determinar el tiempo en el cudl seleccionamos los mXAGNs activos en z =0.5. Esta
técnica es usada en la presente tesis como una aproximacion al proceso complejo de
activacion, en lugar de utilizar el empate de abundancias, por medio de la siguiente

ecuacion:

TAGN _ NMAGN (3.16)

Tage(2=0.5) N(>M,)

donde n ¢y es el numero de densidad observada de mXAGNS, n>y,,) €s el nimero de
densidad simulada de SHs con M, (activos 0 inactivos), 7,4.(.—0.5) €s la edad del universo
en z =0.5, y T4gn es el tiempo de la fase activa del SMBH; ~940 Myr (adoptando un
valor \.4,=0.1). El tiempo de vida para valores altos de \.4; (>0.1) es tipicamente de 10-
100 Myr, mientras que para valores moderados de \.4; (0.001-0.1) el tiempo de vida es

tipicamente de 0.5-1 Gyr (Hopkins & Hernquist, 2009; Richardson et al., 2013).

3.4. Mecanismo de activacion

Como ya se mencion0 en el Capitulo 1y en la Seccion 2.3, para poder activar el ntcleo
de una galaxia se necesita un mecanismo que permita llevar el gas frio al centro de la

misma galaxia, tal mecanismo puede ser interno o externo.
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A gran escala se vuelven importantes los procesos externos que inciden en la evolu-
cion de las galaxias, procesos que pueden configurar la estructura de las galaxias, a
pesar de que los mXAGNs pudieran ser activados por procesos seculares o procesos
estocdsticos. En esta tesis, investigamos si los procesos externos como se ha predicho
no son a las galaxias un mecanismo viable para activar mXAGNs y verificar como la
HOD obtenida para los mXAGNs bajo este esquema se asimila a la HOD inferida en

observaciones para los mXAGN:s.

3.4.1. Fusiones

Para poder estudiar la historia de fusién para cada subhalo que tiene Mzy> M,,
utilizamos el algoritmo MergerTree que se encuentra como una herramienta en el
codigo AHE el cual nos brinda informacién de los posibles progenitores de cada SH en
cada redshift. Hemos ordenado el numero de progenitores (/) utilizando la siguiente

ecuacion (Libeskind et al., 2010):

Niared
Pz‘ — share ’ 317
(Npart(.y * Npart._1)) ( )

donde Ngj,rcq €5 €l nimero de particulas compartidas entre un cuadro de imagen y
otro (separados en tiempo A(z)=0.14), Npart ., es el numero de particulas del halo en
un z dadoy Npart(._) es el nimero de particulas del halo en el redshift anterior (en este

caso el z corresponde al 7 45y).

Para considerar que haya ocurrido una fusién mayor o menor, hemos definido como

criterio que la razon de masa virial de los progenitores . = M,5/M,;, donde M, < M.
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Los progenitores que sufrirdn una fusion pueden ser halo-halo, halo-subhalo o subhalo-
subhalo, a todos los progenitores con la razén de masa 0.25 < p < 1.0 como fusiones
mayores y a todos aquellos con razén de masa 0.1 < p < 0.25 como fusiones menores.
Ademas, consideramos los siguientes criterios de sefializacion de una fusion de Farouki

& Shapiro (1981):
1. Velocidad relativa V;5, = |V} — V5| debe ser menor que el promedio de la dispersion
de velocidades RMS de ambos halos progenitores (V},,); es decir, Vis < (V).

2. La separacion fisica relativa R;» = |r; — r2| es menor que la suma de los radios

viriales de ambos progenitores: R1s < R,; + Ryo.

log column density

y [Mpe/h]

60 . 59 60 61
x [Mpc/h] x [Mpc/h]

Figura 3.9 Ejemplos de pareja progenitora en z=1.0 que tendran fusién menor
(izquierda) y fusién mayor (derecha) en ~1 Gyr.
En la Fig. 3.9 se muestra del lado izquierdo una pareja de progenitores de fusion
menor, donde uno de los progenitores tiene 10 veces menos la masa del progenitor
primario. Ademads, para el modelaje de las fusiones hemos tomado en cuenta a mas

de una pareja progenitora. Por ejemplo, en algunos casos se encuentran mds de dos

42



progenitores. En ese caso tomamos en cuenta sé6lo los primeros 4 progenitores; Py, Ps,
P3 y P4 y se calculan los criterios de fusion en cada uno de los pares P;-P,, P;-P3, P;-P,,

P,-P;, Py-Py y Ps-P, (ver Flg 3.10).

Figura 3.10 Si fuese el caso y existe mds de una pareja progenitora (que cumplan
los criterios de fusion descritos en la sub-seccién 3.4.1), se toma en cuenta los
primeros 4 progenitores.

El tiempo de fusion ha sido calculado en otros trabajos (Jiang et al., 2008; Hopkins et
al., 2010) utilizando la expresién analitica para el tiempo de friccién dindmica (Mo et

al., 2010) dado por:

1.17 1

tay ~ In(My, /M) (M /M) T0H (2)’ (3.18)

donde M,, es lamasa del halo central, M; esla masa del subhaloy H(z) esla constante de
Hubble al tiempo z. Es importante resaltar que la ecuacion 3.18 s6lo puede ser utilizada
(y solo de manera aproximada) en el caso de que se trabaje con satélites pequefios

moviéndose en un DMH; es decir, con posible utilizacion para el caso de fusiones
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menores (Jiang et al., 2008). Para el caso de fusiones mayores también se ha utilizado
formulas para la friccién dindmica, siendo estas no adecuadas para calcular el tiempo
de fusion. Por ejemplo, Lotz et al. (2008) estimaron el tiempo de escala en funcién de las
orbitas para galaxias de la misma masa (fusiones mayores) un tiempo maximo de fusion
de 1.9 Gyr. Mas aun, la dependencia del factor logaritmo no es conocida en muchos

casos, y solo estimado en condiciones muy peculiares.

Utilizando la ecuacion 3.18 hemos estimando el tiempo que les tomaria fusionarse
a las parejas progenitoras (tiempo que tarda en caer el subhalo al halo central), y
obtuvimos que para las fusiones menores el tiempo de fusion es de ~ 4.4 Gyr y para
fusiones mayores ~ 2.5 Gyr. Comparando los tiempos de friccion dindmica con el
tiempo en donde estimamos si tuvo fusién o no, encontramos que la sobreestimacion
es de ~2 a ~4 veces mds. Algunos autores indican el tiempo para fusiones tipo
galaxia-galaxia (t(,) no es el mismo que para fusiones de halo-halo (ty)), por lo
que usualmente para saber el tiempo de friccion dindmica se adopta un tiempo de
atraso; es decir, una vez que la escala de tiempo sea dado para el halo-halo un tiempo
después ocurrird la fusién galaxia-galaxia (Hopkins et al., 2010, e.g.). En esta tesis no
requerimos el uso de la féormula aproximada 3.18 sea para halos o gaaxias, ya que
podemos identificar claramente en las simulaciones cuando la fusiéon de halos (sean
subhalo-subhalo, subhalo-halo principal) ocurre; con un error estimado de <0.5 Gyr,
debido al intervalo en el tiempo de salida de los "snapshots” de las simulaciones. Esto
se basa también en la suposicide que las galaxias residen en los centros de cualquier

halo oscuro; obviamente capaz de albergar una galaxia.
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3.4.2. Fly-by

Otro de los mecanismos externos que ha sido explorado en esta tesis es el mecanismo
por encuentro pasajero o llamado “fly-by” (Moore et al., 1996), un encuentro que
no conduce a una fusién al menos en un par de giga-afios (Menci et al., 2004). En
este proceso ocurre una desestabilizacion en el gas durante el fly-by (Cavaliere &
Vittorini, 2000), el cual ayuda en parte al acrecentamiento del SMBH para después
aumentar la actividad nuclear (Menci et al., 2004), ver Fig. 3.11. El resultado de eventos
dindmicos como lo son los fly-bys en grupos, causa que el gas del subhalo anfitrién
pierda momento angular por las torcas generadas, desencadenando caidas del gas que
reactivan los BHs inactivos y los vuelvan intermitentes; es decir, el BH puede pasar

tiempo inactivo y después activarse y/o viceversa (Cavaliere & Vittorini, 2000).

A

/—

s "

Galaxy B \

Figura 3.11 Esquema ilustrativo de un encuentro pasajero (Dai et al., 2015). El
evento que conlleva a una desestabilizacion del gas dentro de la galaxia masiva,
pudiendo llevar gas al centro y activando el BH.

Galaxy A
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A diferencia de las fusiones, hemos también considerado como criterio de activacion
un evento fly-by, donde la velocidad relativa sea mayor que la dispersion de velocidades
promedio de los dos subhalos Vi» > (V;,s) y que su separacion relativa sea siempre

mayor que la escala radial de los subhalos Ry, > (R; + Rs).

3.5. Distribucion de ocupacion de halos

Para estudiar como las galaxias anfitrionas de un AGN se distribuyen a gran-escala
se han utilizado diferentes técnicas. Por ejemplo, la funcion de correlacion de dos
puntos £(r) es la més usada para estudiar la estructura a gran escala. Ella muestra la
probabilidad de encontrar dos galaxias a una distancia dada y estd descrita por dos
componentes: la distancia a la que ambas se encuentran, y la funcién de ocupacion

de halos (Coil, 2013).

Por otro lado, la HOD hassido utilizada mds recientemente para estudiar el agregamien-
to de las galaxias (e.g. Zehavi et al., 2005), y para corroborar la relacion que existe entre
el ambiente y las galaxias; es decir, la relacion entre morfologia y densidad. También, el
uso de la HOD ha sido usada para estudiar la distribucion total de los AGNs en los DMHs
(Krumpe et al., 2014). Estudios recientes usando la HOD muestran que la distribucion
de los AGNs en los DMHs es diferente a la HOD encontrada para galaxias normales;
es decir, las no activadas (e.g., Coil et al., 2009; Miyaji et al., 2011; Zehavi et al., 2011).
También el aglomeramiento de galaxias puede ser entendido como una combinacion
del agrupamiento de los DMHs y de como las galaxias pueblan los DMHs (Coil, 2013).

Usar la HOD para medir el agrupamiento de los AGNs permite distinguir entre modelos
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para representar la evolucion de los AGNs (e.g., Chatterjee et al., 2012). La distribucion
de los AGNs en el universo ayuda a revelar y entender la distribucion de la materia
oscura. Ademas, la relacion que existe entre la agrupacion y la luminosidad es una de

las claves para entender el mecanismo por fusion (e.g., Cappelluti et al., 2012).

La HOD puede ser modelada teéricamente contando el nimero de subhalos como
funcion de la masa del halo principal (Croft et al., 2012). En esta tesis contamos el
numero de subhalos satélites que albergan un mXAGN en funcién de la masa del halo
en el que estan hospedados (M,;,>10'%7 M, h~!), para la cual aplicamos la siguiente

féormula:

N(Myy) = Hoen (3.19)
nuu

donde nypagn €s el numero de densidad de los HHs que tienen al menos un SH, el cual
tuvo su ultima fusién en un tiempo 745y con otro subhalo o con un halo y tiene Mgy
> M, (activo), nyy es la densidad total de los HHs de todas las simulaciones (es decir,
todos los halos identificados por el AHF con masa M,;, >10'27 M, h~!), en donde el
tamano del bin A log M,;,=0.4 para representar el mismo tamafio del bin de la HOD en
Allevato et al. (2012). En esta tesis s6lo estamos considerando los procesos de fusion e

interacion tipo fly-by como posibles macanismos de activacion de los mXAGNS.
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cariturLo 4

RESULTADOS

En este capitulo se muestran los resultados obtenidos, y se hace una discusion sobre
ellos, ademdés de comparar con los datos observados observacionalmente por Allevato
et al. (2012) sobre los mXAGNs en z =0.5. En la Seccion 4.1 se presentan los resultados
asociados a la distribucion de ocupaciéon de halos, dichos resultados han sido ya
presentados en Altamirano-Dévora et al. (2016). Ademds se dan resultados tomando
en cuenta como mecanismo los fly-by. Por ultimo, en la Seccion 4.2 se describe la
distribucion de espin de SH donde reside un mXAGN y la concentracion de los mismos

SH, tales resultados se incluirdn en un segundo articulo de investigacion.

4.1. HOD

Hemos obtenido un catdlogo de HHs que albergan mXAGNs y por medio de la Ec.
3.19 hemos calculado la HOD. La HOD inferida en Allevato et al. (2012) es calculada a
z =0, mientras que nuestros resultados son a z =0.5, por lo que hemos convertido el

numero de densidad Allevato et al. (2012) utilizando el modelo de Ebrero et al. (2009).

49



Este modelo muestra que el niimero de densidad de AGNs crece  (1+ 2)?3® en todas las
luminosidades. Es decir, multiplicamos el nimero de densidad de Allevato et al. (2012)
en z=0 por un factor de conversion equivalente para el nimero de densidad evaluada

en z=0.5 en cada bin, para poder comparar con nuestros resultados.

Ademads, tomando en cuenta que la muestra de mXAGNs en Allevato et al. (2012)
contiene solo AGNs obscurecidos, hemos agregado la contribuciéon de los AGNs no-
obscurecidos usando el modelo funcién de luminosidad de Miyaji et al. (2015) para
encontrar n gy en z=0.5. Los resultados de la HOD tomando en cuanta los factores de

correccion antes mencionados nos dan los resultados presentados en la Fig. 4.1.

Los errores en la Fig. 4.1 fueron calculados de la siguiente manera: Si nypagn <15,
calculamos los errores suponiendo que siguen una distribuciéon gaussiana en cada una
de las pendientes con un intervalo de confianza de 10 segun Gehrels (1986), utilizando

para el error positivo y para el error negativo las siguientes ecuaciones:

Au(n) =n+ <n + Z) ’ +1, 4.1)
1 S\’

donde n es el nimero de eventos y S es el nimero de la gaussiana equivalente de o
correspondiente al nivel de confianza. En esta tesis utilizamos el valor de S = 1 (10), que
corresponde a un nivel de confianza del 84 %. Por otro lado, si nygy,,, > 15, calculamos

los errores con | /mum,,, . Para poder comparar nuestra HOD y calcular el valor de su

pendiente hemos utilizado la expresion matematica utilizada en Allevato et al. (2012),

50



1 IIII 1 1 IIIIIII 1

0.1

‘!
b
-
ma

1 IIIIIII
g
1 IIIIIII

- _
0.01 = =
1 Major merger H——
i Minor merger ---¢--- |
Allevato et al. 2012 H—*—
0.001 L_1_1 I (] (] (] (] (] L_1_1 I L
1013 1014
Mvir[M@/ h72]

Figura 4.1 HODs usando fusiones mayores y fusiones menores como mecanismo
de activacion para los mXAGNs. Para una muestra de los mXAGNs simulados
contra los mXAGNs inferidos de observaciones en Allevato et al. (2012) evaluado
en 2=0.5 (Altamirano-Dévora et al., 2016).

la cual es:

<Nsat>(Mh> - f; (%) S eXp(_Mcut/Mh)u (43)

donde f] es unala normalizacion, M, es la masa del halo en donde el nimero de AGNs

centrales es igual al nimero de AGNs albergados en galaxias satélites (log /;=13.8 M,,)
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y M., es masa de corte (log M.,;=13.4 M), M), eslamasa del DMH. Y «a, es la pendiente
logaritmica. La féormula 4.3 es una posible forma de parametrizar la distribucion de
ocupacion, aunque Allevato et al. (2012) no pretenden explicar algin origen fisico a la

misma.

En el Cuadro 4.1 se muestran las densidades numéricas obtenidas de los subhalos
satélites que hospedan un mXAGN, teniendo como mecanismos de activacion las
fusiones mayores y menores. Ademas se muestra el nimero de densidad de los mXAGNs
satélites obtenidos por observaciones, la cual incluye los mXAGNs encontrados por
Allevato et al. (2012) y los encontrados por Miyaji et al. (2015) son también mostrados

enla tabla 4.1.

El ntiimero de la densidad encontrado para mXAGNs activados por fusiones menores
es poco mas del doble que para las fusiones mayores. Encontramos que los subahalos
satélites que hospedan los mXAGNs residen preferentemente en halos masivos; es decir,

hay més de un SH con mXAGN hospedado en un halo masivo.

Mecanismo Nagn Qg
Mayor 2.28x107° 0.20 +0.18
Menor 5.96x107° 0.10 +0.09
Observado! 4.2x107°  0.227053

Cuadro 4.1 Densidades numéricas y pendientes de las HODs.
L Allevato et al. (2012); Miyaji et al. (2015)

Mientras que el valor de o, encontrado por Allevato et al. (2012) para los satélites mX-
AGNss es <0.6, hemos encontrado que utilizando fusiones mayores y fusiones menores
como mecanismo de activacion de mXAGNs se reproduce bien el valor de la pendiente

logaritmica. Es decir, las o, encontradas para los mXAGNs simulados coinciden con el
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valor observado, con lo cual no podemos discernir claramente entre ninguno de los dos

tipos de activacion sea por fusién mayor o menor.

Para ver el efecto de diferentes valores de )\ 4, en nuestros resultados, hemos tomando
en cuenta tres valores aleatorios de A g4, encontramos que la forma dela HOD cambia de
forma significativa (ver Fig. 4.2). Enla Fig. 4.2 se muestra la HOD obtenida considerando
diferentes valores de \g4;. Encontramos que los halos masivos tienden a hospedar mas
numero de mXAGNs, mientras que en los halos de baja masa encontramos al menos un
mXAGN por halo anfitrién. Considerando la masa de los halos donde se encuentran los
mXAGN, se puede estimar que hay mds halos de baja masa que de alta masa. La Fig. 4.2
muestra que mientras haya mds halos de baja masa el nimero de mXAGNs encontrados
serd mucho menor, que corresponde con lo mencionado en la Seccién 2.2, donde la
fraccion mas alta de AGNs se encuentra en grupos o en camulos que la encontrada de
AGNs en campo (aisladas). Esto es probablemente el resultado de que la interaccién

fisica entre galaxias es fundamental para la activacion de mXAGN:Ss.

AEqa | Mecanismo Nagn Ol

0.01 Mayor 9.8x107°% | 1.19+0.16
Menor 2.4x107° | 0.18 +0.04
0.03 Mayor 1.64x107° | 0.81 £0.19
Menor 4.16x107° | 0.11 +£0.06
0.30 Mayor 2.66x107° | 0.54 +0.20
Menor 6.76x107° | 0.15 £0.10

Cuadro 4.2 Numero de densidad y valores de pendientes con diferentes A g 4.

Al considerar valores bajos de A\p4q (<0.1), se obtiene una mejor representacion de la
forma inferida de la HOD de observaciones de los mXAGNs. Utilizando )\y4;=0.1 ambas

pendientes de las HODs tienen a,<0.6 (ver Cuadro 4.2); sin embargo se encuentra
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que con Ap4;=0.01 mejor representada la HOD utilizando las fusiones menores como

mecanismo de activacion («,<0.6, ver Cuadro 4.2) que con fusiones mayores («;>0.6).

Los nimeros de densidad de los AGNs embebidos en ambientes densos pueden
establecer a groso modo si hay una relacion entre el ambiente y la luminosidad
(Karouzos et al., 2014), e indicar la posible evolucion de dos fases en AGNs que emiten

en rayos X (Miyaji et al., 2015).

Por otro lado; considerando los eventos fly-by, encontramos que la pendiente log-
arftmica para la HOD es «,=0.79 +0.28 en encuentros mayores y «,=0.48+0.25 para
encuentros menores; suponiendo un Ag4=0.1. Los valores de las pendientes de la
HOD considerando eventos fly-by son similares a las encontradas considerando sélo
fusiones; aunque parece haber una tendencia a aumentar «, para los fly-by menores a

masas muy altas (~ 10! M)

En un estudio tedrico reciente, Gatti et al. (2015) mostraron que las interacciones
(fusiones mayores, fusiones menores y eventos fly-by) juegan un papel mdas importante
que las inestabilidades de disco causadas por procesos seculares en activar los nucleos
de las galaxias ya que coincide con la fraccion encontrada en observaciones de AGNs en
grupos. Nuestros resultados parecen estar en concordancia general con los obtenidos

por Gatti et al. (2015).

4.2. Propiedades de los subhalos anfitriones

La seleccion de la masa del DMHs es necesaria para poder determinar en qué

ambiente se encuentra el AGN. Observacionalmente no es trivial encontrar la masa del
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DMH, ya que los pardmetros para calcularlo no son féciles de acceder y requieren de
ciertas suposiciones. Una manera de obtener la masa del DMHs a través de mediciones
a gran escala del sesgo promedio en cada muestra de AGNs (Tinker et al., 2010). Aunque
no es una prueba directa a pequenas escalas, esta relacion necesita suponer la fraccion
de satélites en el halo, la masa calculada para el halo es tomada como el valor promedio
de una distribuciéon de masa dada para algtn halo (e.g., Leauthaud et al., 2015). Dicha
relacion es una de las claves para comprender cual es el mecanismo por el cual los BHs

son activados y regulados (e.g., Leauthaud et al., 2015).

A pesar del amplio rango de ambientes donde los AGNs viven (e.g., Villarroel & Korn,
2014; Karouzos et al., 2014; Leauthaud et al., 2015), en esta tesis hemos supuesto que el
ambiente de los mXAGNs son halos que tienen masa en el rango de grupo/cumulo, tal
como lo muestran las observaciones. Algunos de los HH en nuestras simulaciones son

mostrados en la Fig. 4.2.

La importancia que tienen los AGNs en la evolucion de las galaxias aun sigue siendo
controversial, por las relaciones fundamentales entre las propiedades de los AGNs y las
galaxias anfitrionas (e.g., Povi€ et al., 2012), ya que dicha co-evolucion no es entendida
claramente (e.g., Wang & Wei, 2010). Una de las maneras en las que se estudia la relacion
que existe entre la galaxia anfitriona y el AGN es por medio de estudios estadisticos
de las propiedades de las galaxias que hospedan un AGN (e.g., Ciesla et al., 2015). Es
por ello que encontrar la manera en la que se distinguen los las galaxias anfitrionas y
las galaxias normales es indispensable para poder entender cual es el efecto que causa
el AGN en la galaxia, conllevando a una inferencia en la evolucion de las galaxias (de

las mismas). Es por eso, que en esta tesis queremos ver si alguna de las propiedades
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de los subhalos que son propensos a albergar un mXAGN pueden distinguirse por el

mecanismo de activacion.

Las propiedades de galaxias que no contienen AGNs podran ser medidas mds ade-
cuadamente por el mapeo de galaxias cercanas (MaNGA), y asi obtener una mejor
comparacion en la distribucién de espin. Ya que una de las preguntas que pretende
responder MaNGA es: ;como se distribuye la masa y el momento angular en diferentes
componentes de las galaxias, y como su agregagamiento afect6 los componentes a
través del tiempo. También tiene como objetivo el investigar cudles son los roles que
juegan las fusiones mayores y los procesos seculares en el crecimiento actual de los

bulbos galacticos y las galaxias elipticas.

Una de las propiedades importantes tanto de las galaxias como de los BHs, es su espin
(e.g., Volonteri et al., 2013). En particular, las galaxias que hospedan un AGN tienden
tener menos rotacion, por lo que se cree que debe haber una poblacion de galaxias con
espin bajo distinta a galaxias que no hospedan AGNs (Cervantes-Sodi et al., 2013). En
esta tesis hemos estudiado de una manera muy general la distribucion del espin de los
subhalos que hospedan un mXAGN, utilizando el espin A, el cual es definido de la

siguiente manera Bullock et al. (2001):

Aspin = ———=, (4.4)

donde J es el momento angular dentro de la esfera de radio R que contiene una masa
M,y V eslavelociad circular del halo de radio R. Utilizando la Eq. 4.4 hemos calculado la
distribucion del espin de los subhalos que hospedan un mXAGN (Fig. 4.5). Encontramos

que los subhalos donde residen los mXAGNs en general tienen una distribucion con
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media de espin de \,,;,,= 0.06, tomando en cuenta tanto SH que sufrieron fusiones

mayores como SH que sufrieron fusiones menores.

Usando una muestra del Sloan Digital Sky Data Release 5 Cervantes-Sodi et al. (2013)
estudio la distribucién del espin de las galaxias normales y galaxias anfitrionas de un
AGN, ya que se espera que exista una relacion entre el espin galactico y la actividad
nuclear. Obteniendo un valor de )\, 0.059 + 0.004 para las galaxias no activas y \q =0.042
+ 0.004 para las galaxias activas, notando una clara diferecia. Se espera que el momento
angular de las galaxias que contengan un AGN sea bajo, ya que ocurre en la fase de

crecimiento del SMBH y ha sido incluido para explicar agujeros negros masivos.

Ademads hemos explorado como es la concentracion de los SH que albergan mXAGN.

Para ello utilizamos la ecuacion descrita en Klypin et al. (2011):

(4.5)

~0.12
=120 ()

1012h=1 M,
donde C' es la concentracion del SH y M,;, es la masa del subhalo. La concentracion
ha sido predicha como una las propiedades mas importantes de los halos, ya que esta

correlacionada con la historia de formacién del halo y con el ambiente (e.g., Mao et al.,

2015).

En la Figura 4.6 se muestran los resultados obtenidos, en color azul los subhalos que
sufrieron fusién menor y en negro los que sufrieron fusiéon mayores. Obteniendo un

valor promedio de C=12.09 para fusiones mayores y C=12.06 para fusiones menores.
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Figura 4.2 Tomando en cuenta tres valores aleatorios de Ap4y, podemos
notar como afecta el pardmetro \g,y en la HOD, encontrando que con valores
pequeiios de A4, Se acerca mas a la forma de la HOD inferida por observaciones.
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Figura 4.3 HODs usando como mecanismo de activacion los eventos fly-by,
considerando las mismas razones de masa ya mencionadas en la Seccién 3.4.
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Figura 4.4 Se muestran 6 ejemplos de ambientes de mXAGNs en 2=0.5, halos que
albelgan subhalos donde reside un mXAGN.
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Figura 4.5 Distribucion del espin de los subhalos donde residen los mXAGNs
cuyo mecanismo de activacién son las fusiones menores en color azul, con un
pomedio de A= 0.06232 y con desviacion estdndar o= 0.034. La distribucién del
espin de los subhalos donde residen los mXAGNs cuyo mecanismo de activacion
son las fusiones mayores en color negro, con un valor promedio de A= 0.0662 y o=
0.038.
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Figura 4.6 Concentracion de los subhalos donde residen los mXAGNs, en color
azul tomando en cuenta las fusiones menores, con un valor promedio de C=
12.09 y una desviacion estdndar o= 1.84. En color negro las fusiones mayores,
obteniendo un valor promedio de C'= 12.06 y una desviacién estandar o= 1.73.
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CAPITULO D

CONCLUSIONES

Hemos investigado por medio de simulaciones cosmoldgicas la hipdtesis de si usando
como mecanismo de activacion las fusiones mayores o menores podemos reproducir
la poblacion de DMHs que albergan AGNs, de luminosidad en rayos X moderada [0.5-
2 KeV], que se infiere de las observaciones. Dicha densidad es indicativa de como los
AGNs han sido agregados jerdrquicamente en un universo en expansion y por lo tanto
nos da una idea aproximada de cémo son los DMHs en los cuales los mXAGNSs residen.
Las propiedades de estos halos, como la masa, también nos dan informacién de cémo

se agrupan a gran-escala.

Se realizaron 5 simulaciones cosmolégicas siguiendo un modelo ACDM, adoptando
pardmetros del WMAP7, obteniendo una resolucién en masa para cada particula
de 4x10® M, h~'. Obtuvimos catdlogos de DMHs (con masa M<10'>™ h=1M.) y
subhalos, los cuales posiblemente albergan un mXAGN. A diferencia de otros trabajos
donde se modelan los AGNs en posiciones centrales y donde la tasa de fusion es alta,
nosotros hemos estudiado los mXAGNs que se encuentran en posiciones no-centrales;
es decir, considerando subhalos satélites que se encuentra mas en concordancia con las

observaciones.

63



Utilizando métodos semi-analiticos hemos relacionado las propiedades globales de
un subhalo satélite con su actividad nuclear, seleccionando subhalos que tienen lumi-
nosidad Ly >10%* h=2 erg s~! y los cuales fueron seguidos en su historia de fusién, con
el fin de saber si tuvieron fusiones mayores o menores en un tiempo 74¢y. Por medio
de una determinacion de la HOD encontramos resultados y los comparamos con los
resultados observacionales de Allevato et al. (2012) sobre los mXAGNSs. Los resultados

de esta tesis ya han sido publicados en Altamirano-Dévora et al. (2016).

Ademads hemos utilizado como mecanismo, los encuentros que no conducen una
fusion; es decir, interacciones cercanas, encontrando que la pendiente logaritmica
es a <0.8. También estudiamos algunas de las propiedades de los subhalos que son
propensos a albergar AGNs, tales como el espin y la concentracion. En la distribucién
del espin encontramos que para subhalos que sufrieron fusiones menores: A= 0.06232,
o= 0.034 y para fusiones mayores: A= 0.0662 y o= 0.038. Por otro lado, la distribucién

de la concentracion encontramos que para fusiones menores: C= 12.09, o= 1.84 y para

fusiones mayores: C=12.06 y o= 1.73.

A pesar de que el modelo que hemos utilizado es relativamente sencillo, pudimos
reproducir adecuadamente la HOD observada. Obtuvimos que la pendiente logaritmica
en la HOD, suponiendo como mecanismo de activacion las fusiones menores, es de o, =
0.10+0.09, mientras que considerando las fusiones mayores «, = 0.20+0.18, utilizando
Ae4a=0.1. Estos resultados son consistentes con la pendiente obtenida por Allevato et al.
(2012) de o, < 0.6, es decir, ambas pendientes encontradas coinciden con la pendiente
encontrada observacionalmente para los mXAGNs. Apesar de que ambos mecansimos

representan la HOD observada, no podemos discernir entre uno y el otro de manera
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clara, ya que el modelo necesita incluir procesos barionicos para poder reproducir

mejor la HOD.

En trabajos teéricos usualmente se trata de reproducir el comportamiento de los
AGNs mds luminosos suponiendo como mecanismo Unico de activacion las fusiones
mayores (e.g., Springel et al., 2005b), mientras que para AGNs poco luminosos se ha
optado mds por procesos seculares como el mecanismo de activacion. En este trabajo
podemos decir, por primera vez de manera clara y en un contexto cosmolégico, qgue
las fusiones menores también juegan un papel muy importante en la activacion de
los mXAGNs. En particular, variando el pardmetro \p,; pudimos obtener un mejor
resultado para las fusiones menores en la pendiente con «, <0.6, mientras que para
las fusiones mayores tiende a ser o >0.6. Es decir, la pendiente obtenida en la HOD
tomando en cuenta como mecanismo de activacion las fusiones menores tienden a
representar mejor los mXAGNs considerando rangos factibles de g4, que las fusiones

mayores.

Con los métodos desarrollados, y los resultados obtenidos en esta tesis podemos
concluir que estudiando los DMHs se puede tener otro enfoque que permite entender
qué mecanismos juegan un papel importante en reproducir ciertas propiedades de
los mXAGNs a través de técnicas de agregamiento jerarquico. Se ha pensado que los
diferentes tipos de AGNs se pueden activar por un s6lo mecanismo, como se menciond
en el Cap. 2. Sin embargo, otra de las alternativas es que el mecanismo de activacion
dominante sea més un proceso aleatorio o una combinacion de mecanismos y que su
proceso de activacion sea mas complejo de lo que comunmente se considera. Es por

ello que investigar diferentes procesos de activacion y ambientes conlleva a un mejor
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entendimiento de los procesos involucrados en activar los nucleos de las galaxias.

Con mapeos mas precisos y extensos como eROSITA (e.g., Predehl, 2012; Merloni et
al., 2012) se espera aumentar el nimero de AGNs observados, con lo cual se podra
investigar mejor la conexion que existe entre el ambiente, la galaxia y la activacion
nuclear, lo cual ayudard a tener mejores mediciones de la masa inferida de los DMHs
para los mXAGNSs. Por su lado, eROSITA en la banda media de rayos X [>10 kev], ayudard
a detectar AGNs lejanos y a mejorar las mediciones de su agrupamiento a gran escalay

a alto corrimiento al rojo.

Por otro lado, la muestra de galaxias que tendrd MaNGA permitird estudiar la cin-
ematica interna de las galaxias. Los mapas 2D de velocidad de MaNGA proveeran
propiedades dindmicas, que podran describir los tamafos, velocidades, y otras propiedades
de las galaxias, con ello se espera tener una mejor estimacion de los parametros de las

galaxias como el espin.

5.1. Trabajo futuro

Con los resultados que hemos obtenido en esta tesis, encontramos que el efecto que
tiene el parametro \py; €s muy importante, por lo que uno de los puntos que sera
considerando a estudiar en el futuro es el efecto que tiene, por ejemplo, la asignacion
aleatoria del pardmetro Ag,; en el modelo. Se puede adoptar una distribucién, por

ejemplo, exponencial decayente en funcion del tiempo de activacion, donde:
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tmer e tz: .
Apdd(t) = gt—w (5.1)
age

con t,.q siendo el tiempo en donde ocurre la fusion, ¢._o5 es el tiempo que ha
transcurrido desde el tiempo de fusion hasta el » donde fue identificado (z =0.5) y ¢, es
la edad del universo. El efecto que tiene la asignacion aleatoria del parametro Az, en el
numero de densidad encontrado, ademas del estudio de la curva de luz en los mXAGNs

serdn agregados en un segundo articulo de investigacion.

Actualmente se estd trabajando en la mejora del modelo en aspectos donde se
pueda investigar qué pasa en otros regimenes de luminosidad de AGNs, y estudiar los

pardmetros orbitales en los progenitores de los AGNs.

Hemos realizado un modelo para encontrar los mXAGNs en z=0.5, para comparar
con una muestra de mXAGNs encontrados en COSMOS por Allevato et al. (2012) en un
redshift promedio de < z >=0.5. Como parte de la mejora del modelo, se buscardn los
mXAGNs encontrados en un < z >=0.5, es decir, se poblaran mXAGNs en un intervalo

de tiempo de =0 hasta 2=1.2 para encontrar el promedio de mXAGNs en 2=0.5.

Exploraremos el escenario de los mXAGNSs en subhalos centrales. Se comparara con
la HOD obtenida por halos anfitriones de mXAGNs residentes en subhalos satélites
(presentada en esta tesis) con la HOD obtenida para los halos anfitriones de mXAGNs

que residen en subhalos centrales.

Se estd considerando, asignar un color 6ptico a un subhalo por medio de las propiedades
de los subhalos utilizando, por ejemplo; la relacion luminosidad-magnitud, y la ubi-

cacion del subhalo con respecto centro de masa del halo principal. Lo anterior para
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estudiar las fracciones de mXAGNs en algiin ambiente para determinar la fraccién de

AGNs hopedados en galaxias azules o galaxias rojas.
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