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Resumen

En esta tesis se presenta el analisis de las propiedades de las poblaciones estelares en una muestra
de “galaxias medusas” observadas con MUSE @ VLT en el marco del proyecto GASP. Estas galaxias
toman su nombre por el parecido morfolégico a las medusas, mostrando largas colas de gas y estrellas
recién formadas, creadas por el desprendimiento de gas debido a la presién hidrodindmica entre el
medio intracumular caliente y el gas dentro de la propia galaxia. De acuerdo con simulaciones
numéricas, la presion hidrodindmica provoca la compresion del gas dentro de la galaxia, lo cual
puede conducir a un aumento de formacion estelar dentro del disco galéctico un factor que, segin
estos estudios, se encuentra entre 2 y 3. Después, la presion hidrostatica desprendera el gas que
una vez estuvo dentro del disco galactico, creando asi largas colas (hasta ~ 80 kpc) donde puede
ocurrir la formacién estelar. El objetivo de mi trabajo es estudiar la relacién entre el aumento de la
actividad de formacion estelar y las propiedades tanto de la galaxia como del ciimulo que se acreta.






Abstract

In this thesis, I am presenting the analysis of the stellar population properties in a sample of
the so-called jellyfish galaxies observed with MUSE@QVLT in the frame of the GASP project. These
galaxies take their name from the morphological resemblance to jellyfishes, displaying long tails of
gas and newly born stars provoked by the interaction, via ram pressure stripping, between the hot
intracluster medium and the gas with the galaxy itself. According to numerical simulations, ram
pressure has a double effect: firstly, by compressing the gas within the galaxy, it might provoke an
enhancement of the star formation activity, which according to these works can lead to an increase
in the star formation rate within the galactic disk by up to a factor of 2 to 3, depending on the
model. Later on in the interaction, ram pressure will push away the gas that was once inside the
galactic disk, thus creating long (up to 80 kpc) tails where star formation can occur. The aim of
my work is to study the relation between the “enhanced” star formation activity, and the properties
of both the galaxy (stellar mass, morphology, gas content, position within the cluster, velocity) and
the cluster it is accreting onto.






Capitulo 1

Introduccion

De acuerdo al modelo cosmologico estandar de materia obscura fria (cold dark matter, ACDM),
el universo esta actualmente conformado en un 71.4% por energia oscura, un 24 % por materia
oscura y un 4.6 % por materia barionica, tal y como puede apreciarse en la figura 1.1.

El experimento WMAP permitié saber que la densidad del universo es igual a la densidad
critica (9.9 x 1073% g/cm?), con una incertidumbre del 0.5 %, lo cual indica que el universo en el
que vivimos es plano. Mediante estudios de supernovas tipo I se encontré que nuestro universo se
encuentra expansion acelerada (Goldhaber, 2009), estudio que le valié el premio Nobel de Fisica
2011 a Saul Perlmutter, y a Brian P. Schmidt y Adam G. Riess por aportar evidencias a favor
de la expansion del universo mediante la colaboracion High-Z Supernova Search Team (Equipo de
busqueda de Supernovas a alto-Z).

Materia

o Energia
barionica oscura
4.6% A6%

Materia
oscura
24%

Figura 1.1: Resultados del satélite WMAP sobre la composiciéon actual del Universo. Créditos:
NASA/ESA /Planck. (Pla)

De igual manera, sabemos que a gran escala el universo se constituye mayormente por materia
oscura y energia oscura, y que la materia baridnica sigue la distribuciéon de la materia oscura a
grandes escalas. Hablando en términos de materia visible, podemos decir que los bloques que cons-
tituyen al universo son las galaxias: una galaxia es un conjunto de estrellas y material interestelar, el
cual esta constituido por gas que se puede encontrar en varias fases (atémico, molecular o ionizado).
Segun el modelo de ACDM hay también una componente de materia oscura, la cual se detecta nada
mas por su interacciéon gravitacional con las otras componentes.
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8 CAPITULO 1. INTRODUCCION

Las galaxias pueden encontrarse de manera aislada en el universo, en sistemas muy poco densos
(grupos pequenos o pares), sistemas de baja densidad (grupos de galaxias) o en sistemas de alta
densidad (camulos de galaxias). En términos generales, los grupos son conjuntos de menos de 50
galaxias en un volumen de una esfera con diametro 1.5h~! Mpc. Por otra parte, los ctimulos de
galaxias contienen mas de 50 galaxias en ese volumen y se conforman principalmente por gas intra-
cumular caliente de baja densidad y por materia oscura.

1.1. Clasificacién morfolégica de las galaxias

Existen varios tipos de galaxias y, dependiendo de sus propiedades fisicas, también se han pro-
puesto varios tipos de clasificaciones. Mediante su diagrama del “diapasén”, Edwin Hubble desarrollo
en 1936 una primera clasificaciéon, basada en las caracteristicas morfologicas. Fn la figura 1.2 se mues-
tra el sistema de clasificacion de Hubble para los tipos de galaxias. El pensaba que las galaxias se
formaban con formas elipticas y que més tarde evolucionaban hasta formar galaxias espirales, es
por eso que del lado izquierdo del diagrama colocod a las galaxias “tempranas” (también les llamo
“elipticas”) y del lado derecho a las “tardias” (las clasifico como “espirales” o “irregulares”). Aunque
hasta hoy en dfa contintia en uso esos nombres dados a las galaxias por la secuencia de Hubble,
gracias a estudios sobre los ctiimulos de galaxias se sabe ahora que si el diagrama de Hubble repre-
sentara el proceso evolutivo de las galaxias, eso seria al contrario de como lo vi6 el: las galaxias de
tipo tardio pueden, bajo algunas circunstancias, evolucionar en galaxias de tipo temprano (como se
ve por ejemplo en Poggianti et al., 2009, y en las referencias que se encuentran alli).

Figura 1.2: Esta clasifiaciéon fue propuesa por Edwin Hubble, y se le conoce también como “diagrama
de diapason” en 1936 y sigue utilizdndose hasta hoy en dia. Créditos: NSO (NSO)

Hubble clasifico a las galaxias “elipticas” o “tempranas” con la letra “E”, y dependiendo de su
elipticidad les asign6é un ntmero “n” entre 0 y 7 que resulta de aplicar la siguiente férmula:

n =10 x (1—9), (1.1)

a



1.1. CLASIFICACION MORFOLOGICA DE LAS GALAXIAS 9

donde a es el semieje mayor y b es el semieje menor de la galaxia. De este modo, las galaxias mas
redondas se clasifican como “E0”, y el ntimero va incrementando conforme més “aplanadas” sean las
galaxias.

Las galaxias “S0” son las llamadas “lenticulares” y se encuentran entre las elipticas y las espirales
en la secuencia de Hubble, pues tienen un disco pero no la estructura con brazos espirales, ademas,
estas galaxias estdn dominadas por el bulbo. Tanto las galaxias elipticas como las SO tienen gas
caliente cuya temperatura aproximada es de 107 K y cuya masa va de 10% —10'9 M, (Padmanabham,
2002).

En la parte derecha del diagrama de Hubble se encuentran las galaxias “espirales”’, o “tardias”.
Tienen forma de un disco con grandes brazos espirales, Hubble les asign6 una letra “S”, seguida por
una letra “B” mayuscula en el caso de que la galaxia presente una estructura de barra central (se les
llama espirales “barradas”). También se le agrega a la etiqueta una letra mintscula que indica qué
tan abiertos se encuentran los brazos: las galaxias con los brazos méas enrollados llevan la letra “a”,
y asf las demés letras en orden alfabético indican que los brazos espirales estdn més “apretados”.

A pesar de que en esta clasificacion no se encuentran muchas galaxias de tipos muy peculiares,
como el que se estudia en esta tesis y del que se hablard méas adelante, vemos que la secuencia de
Hubble es una buena herramienta para poder estudiar y distinguir ciertas galaxias de una manera
més genérica. A continuacién se hace una explicacién méas profunda de las caracteristicas de cada
tipo de galaxias.

1.1.1. Galaxias elipticas

Se componen generalmente de estrellas muy viejas (estrellas de Poblacion tipo II), su forma es
esferoidal y no tienen disco (por ejemplo Castelli et al., 2008). También se caracterizan por tener
poco polvo o carecer de él, sin embargo, observaciones en infrarrojo han develado la presencia de este
material en algunas galaxias elipticas (De Looze et al., 2010; Bregman et al., 1998). Estas galaxias
son pobres en gas frio (Nipoti and Binney, 2007), sin embargo sabemos que es posible encontrar
formacion estelar porque hay observaciones en CO (Sage et al., 2007), Hr (Morganti et al., 2006;
Oosterloo et al., 2007) y lineas en el 6ptico (Sarzi et al., 2006) que nos lo indican.

Desde un punto de vista dindmico, las galaxias elipticas estan soportadas por dispersién de
velocidad y su perfil de luminosidad ajusta muy bien con la ley de Vaucouleur, la cual describe
como cambia el brillo superficial como funcién del radio aparente, y se expresa con la féormula
(de Vaucouleurs, 1948):

I(R) = I. exp{ - 7.67[(2)‘1‘ - 1} } (1.2)

donde R es el radio a partir del centro galactico, I(R) es el brillo superficial de un bulbo o de una
galaxia eliptica al radio R, R, es el radio efectivo definido como el radio de la isofota que encierra
la mitad de la luz, I, el brillo superficial a R.. En unidades de magnitud por arcosegundo, lo que
se tiene es:

p(R) = pe + 8.3268 exp{ [(gyl - 1} } (1.3)

(&)
Morfologicamente, puede hacerse la siguiente clasificacién de las galaxias elipticas:
cD: pueden medir casi 1 Mpc de ancho, se localizan con frecuencia cerca del centro de grandes ci-
mulos de galaxias, también se les conoce como “galaxias elipticas dominantes” o “galaxias centrales
gigantes” y para producirlas se han propuesto dos mecanismos: las fusiones de galaxias y las fuerzas
de marea (Lugger and Liller, 2004).
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elipticas normales: tienen un brillo superficial en el centro relativamente alto, y se subdividen
en galaxias elipticas gigantes (gE), elipticas de luminosidad intermedia (E) y las elipticas compactas.

dEs: son galaxias enanas elipticas de baja masas y entonces bajo potencial gravitacional, que les
impide retener cantidades significativas de gas; su brillo superficial es menor que el de las elipticas
normales, su didmetro mide entre 1 y 10 Kpc, y la cantidad de galaxias en el centro es mayor que
en las partes externas.

dSphs: se denominan como galaxias esferoidales enanas, no tienen gas y su brillo es muy bajo (las
magnitudes absolutas que presentan van de —8 a —15).

BCD: son galaxias de tamano més pequeno con respecto a sus contra partes mas comunes. Debido
a la presencia de grandes cantidades de medio interestelar (con respecto a sus masas), presentan
formacién estelar activa y poblaciones estelares medianamente jovenes y por lo tanto sus colores
fotométricos son mas “azules”, con valores en B —V que van de 0.0 a 0.30 magnitudes, tipico de las
estrellas jovenes azules de tipo A.

Ademas, hay otras caracteristicas que puden destacarse de estos tipos de galaxias, por ejemplo: el
brillo superficial de las galaxias ¢D y de las elipticas normales sigue una ley /%, ya que a medida
que la masa de la galaxia decrece, hay una transicién suave del perfil exponencial caracteristico de
las galaxias enanas elipticas y enanas esferoidales. Por otro lado, los brillos superficiales, magnitudes
absolutas y metalicidades de las dEs y dSphs son mucho menores que los de las elipticas de masa
similar.

1.1.2. Galaxias lenticulares (.S0)

Son conocidas como galaxias S0 y, de acuerdo a su distribucion de brillo superficial, se carac-
terizan por tener un bulbo prominente que las hace lucir como galaxias elipticas, pero también un
disco que generalmente carece de brazos espirales y cuyo perfil de brillo superficial decae de ma-
nera exponencial. Los discos de estas galaxias estan compuestos de estrellas viejas, y generalmente
no tienen actividad de formacion estelar reciente ni regiones de gas o polvo asociadas a formacion
estelar. Al igual que las galaxias espirales, pueden clasificarse como barradas (“SOB”) o sin barra
(“SO0A”).

Los colores de las S0 son casi tan rojos como los de las galaxias elipticas y mas rojos que los de
las espirales; la relacién de luminosidad del bulbo con respecto a la total de toda la galaxia en la
banda B es aproximadamente de 0.6 (Alvensleben, 2004) y la relacion M /L también se encuentra
en medio de esos dos tipos de galaxias.

Debido a la evoluciéon de la abundancia de estas galaxias en los camulos, se piensa que las S0 son
resultado de transformaciones morfolégicas de galaxias espirales entrando a ciimulos de galaxias y
se ha visto que las poblaciones estelares de las SO tienen propiedades parecidas a las de las elipticas
(Dressler et al., 1997).

1.1.3. Galaxias espirales

Las galaxias espirales se caracterizan por presentar formacion estelar y ser muy ricas en gas, ya
que algo fundamental para que haya actividad de formacion estelar es la disposicion de este material.
Debido a que hay formacion estelar, los colores azules son caracteristicos de estas galaxias ya que las
emisiones en UV nos hablan de gas ionizado y para que esto suceda debe haber fuentes que generen
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fotones lo suficientemente energéticos para ionizarlo: las estrellas de tipo espectral O y B son las que
cumplen con estas caracteristicas y resulta que al ser muy masivas, sabemos que viven poco tiempo,
asi que puede decirse que en dicha region hay formacion estelar por tener estrellas jovenes. Como
ya se explicd previamente, siguiendo la clasificacién de Hubble estas galaxias se identifican con la
la letra “S” seguida de una letra mintscula a, b, ¢, etc. dependiendo del nivel de enrollamiento de
sus brazos y del tamafio del bulbo con respecto al disco.

Estas galaxias tienen dos componentes estructurales principales, los cuales son:

Disco de gas, polvo y estrellas que presenta brazos espirales. Aqui puede haber actividad de for-
macioén estelar.

Bulbo central formado por estrellas viejas de poblacion 11 y baja metalicidad que lo hacen parecerse
a una galaxia eliptica con la diferencia de que las estrellas pueden o no presentar rotacion (Kormendy
and D., 1982), y esto ocurre tanto en los bulbos de las galaxias espirales como en los de las S0.

Algunas galaxias pueden presentar ademéas otras componentes morfologicas como:

Barra en el niicleo galéctico. De Vaucouleurs utilizd la notaciéon “SA” para las galaxias sin barra.
Como en la clasificacién de Hubble las galaxias con barra se denotan con las letras “SB”, hay una
clase intermedia “SAB”. Esta forma de categorizar a las galaxias presentada por De Vaucouleurs en
1959 fue una extension de la clasificacion de Hubble.

Anillo. A las galaxias que tienen esta estructura se les agrega “(r)” y a las que no poseen anillos se
les identifica con una “(s)”.

Los discos de las galaxias espirales siguen un perfil de luminosidad exponencial segin la ley:

L(R,z) = Lo exp{(f ]];l)sechz;} (1.4)

donde L es la luminosidad, R es la coordenada bidimensional en el radio del disco, z es la altura
del disco y zg y Rg son constantes.

Dado que el disco de las galaxias espirales esta soportado por rotacién, el estudio de las curvas
de rotacién como funcion de la distancia radial es imprescindible para examinar el perfil de densi-
dad dentro y fuera del disco, incluso ha sido una herramienta determinante para el estudio de la
distribucién de la materia oscura.

1.1.4. Galaxias irregulares

Ademas de los tipos morfolégicos descritos hasta ahora, hay galaxias con morfologias que no estan
bien definidas y no entran en ninguna de las clases de la clasificacién de Hubble, asi que se incluyen
como un tipo de galaxias espirales irregulares y se denotan como “Im/Ir”. Se piensa que posiblemente
son resultado de varias interacciones que ocurrieron entre galaxias. Lucen como galaxias que han
sufrido ciertas interacciones que cambian drasticamente su morfologia de tal manera que no pueden
clasificarse en las categorias anteriores. Estas galaxias tienen grandes cantidades de gas y polvo, y
presentan mucha formacion estelar, debido a lo cual son muestran muy azules. Hay estudios que
muestran que los discos de algunas galaxias irregulares tienen un gradiente de abundancia radial
(Pilyugin et al., 2015). Dentro de esta categoria de galaxias podriamos incluso clasificar a ciertos
objetos como las galaxias anillo. Dos de las galaxias irregulares méas conocida son las Nubes de
Magallanes Grande y Pequena, galaxias irregulares satélites de la Via Lactea.
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1.2. Mecanismos fisicos involucrados en la evolucién galactica en
ctimulos

Las galaxias no permanecen con las mismas caracteristicas a lo largo de su historia, se llevan a
cabo procesos de evoluciéon que dependen de su interaccién con otras galaxias y de las propiedades
del medio ambiente en el que se encuentran. Asi, las galaxias cambian con el tiempo y esto se puede
comprobar observando cambios en las propiedades en funcién del corrimiento al rojo. Los ctimulos
de galaxias se caracterizan por ser lugares donde los procesos evolutivos de las galaxias pueden
darse de manera muy eficiente y relativamente rapida: el medio intra-cimulo se constituye por gas
caliente y denso que se detecta principalmente rayos X debido a procesos de emision libre-libre.

Las galaxias aisladas evolucionan de manera muy diferente a las galaxias en medio ambientes mas
densos como son los cimulos de galaxias: la densidad mas alta de galaxias, el potencial gravitacional
del cimulo y la presencia de una gran cantidad de gas muy caliente (el medio intra-cumular), facilitan
el surgimiento de mecanismos que cambian de forma rapida las propiedades de una galaxia que llegue
a encontrarse en este medio ambiente, determinando ademaés su evolucién futura.

La evidencia mas fuerte de la evolucién de galaxias en los camulos, y una de las primeras
que se descubrio, es el efecto Butcher-Oemler (Butcher and Oemler, 1978), el cual consiste en
observar una alta fracciéon de galaxias espirales azules y de alta masa observadas en camulos de alto
redshifts, comparada con la baja fracciéon que se tiene de ellas en camulos cercanos. Este resultado
observacional apunta a un mecanismo de evolucion, tanto morfolégico como en las poblaciones
estelares, muy eficiente que nos permite de explicar las distintas mezclas en los tipos morfolégicos
observada entre los cimulos a alto y bajo corrimiento al rojo. Estudios sobre transformaciones
morfologicas en ciimulos nos dan pruebas de que la fraccién de galaxias elipticas en estos medio
ambientes se ha mantenido mas o menos constante a altos y bajos corrimientos al rojo, a diferencia
de la fraccion de galaxias SO y espirales que han evolucionado més fuertemente (Poggianti et al.,
2009).

Este resultado observacional hace plantearse el hecho de que hay una secuencia evolutiva en
la que las galaxias espirales evolucionan en galaxias de tipo S0. También ha habido estudios sobre
transformaciones morfolégicas en ctimulos de galaxias: la fraccion de galaxias elipticas en los ctimulos
se ha mantenido invariante a altos y bajos corrimientos al rojo, a diferencia de la fracciéon de
galaxias S0 y espirales que han evolucionado mas fuertemente en cimulos poco masivos y de bajo
o (Poggianti et al., 2009).

Por otro lado, la formacién estelar es uno de los procesos que determinan la evolucién de una
galaxia y esta limitada por la cantidad del gas disponible. Sin embargo, la evolucion de las galaxias
en cumulos no esté influenciada solamente por el gas y polvo que presenta cada una, sino también
por las propiedades del medio ambiente donde se encuentran las galaxias. Esto se debe a que la
densidad del medio ambiente determina la eficiencia en la que se llevan a cabo los cambios en las
caracteristicas de las poblaciones estelares de las galaxias y las transformaciones morfolégicas de las
mismas, y puede tener una influencia sobre el contenido y el estado fisico del medio interestelar.

Particularmente, en regiones de alta densidad hay varios mecanismos fisicos involucrados en
la detencién de la formacion estelar y causantes de la diferencia que se da entre la evolucién de
galaxias en cimulos y la evoluciéon de galaxias aisladas. Estos procesos fisicos pueden perturbar el
gas que posee cada galaxia, ya sea quitandoselo o agregandoselo, definiendo asi las caracteristicas de
la formacion estelar de cada galaxia y con ello la evolucion de la misma. Dichos mecanismos pueden
ser procesos internos a la galaxia o externos. A continuacién se revisan los procesos que se piensa
tengan el papel mas importante sobre los cambio morfologicos y de las poblaciones estelares.
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1.2.1. Procesos internos
a) Retroalimentacion por AGNs

Este mecanismo consiste en la supresion de la actividad de formacion estelar (por ej. Pandge
et al., 2019) debido a efectos mecéanicos producidos por los jets de los AGNs. Este proceso esta
limitado a altos corrimientos al rojo a objetos de muy alta luminosidad (por ej. Heckman and
Best, 2014; Sanders and Mirabel, 1996; Hopkins et al., 2009; Silk and Rees, 1998). Las simulaciones
numéricas de formacion de galaxias altamente masivas recurren a este mecanismo para explicar el
apagado de la formacion estelar (por ej. Silk and Mamon, 2012).

b) Formacion estelar

La actividad de formacién estelar es determinante para el futuro de la galaxia. Una region
que presenta formacion estelar activa va a presentar estrellas masivas y azules y es rica en gas
y polvo. La retroalimentacion por formacion estelar es el principal mecanismo que se utiliza en
simulaciones numéricas cosmolbgicas de formacién de galaxias para regular la formacién estelar
en galaxias de baja y alta masa (por ej. Schaye et al., 2015; Hayward and Hopkins, 2016): las
explosiones de supernovas puede generar vientos fuertes que barren el medio interestelar apagando
la formacion de estrellas (por ej. Hayward and Hopkins, 2016) y, por otro lado, los vientos estelares,
la presion de radiacion y la fotoionizacidén también son procesos importantes en la retroalimentaciéon
estelar. En contraparte, mientras que la formacién estelar es frenada por explosiones de supernovas
(por ej. Zaragoza-Cardiel et al., 2019; Lin et al., 2017; Saintonge et al., 2011), se predice que la
retroalimentacién por AGNs es el mecanismo que genera el apagado de la formacion estelar.

¢) Formaciéon 6 presencia de barra

Como se menciono al inicio de la introduccién, una de las caracteristicas morfoldgicas que pueden
presentar las galaxias espirales es la barra estelar, la cual se forma de manera espontanea en sistemas
donde hay un exceso de movimientos en bulto. De acuerdo a simulaciones numeéricas, las interacciones
de marea entre galaxias conducen generalmente a la formacién de una barra transitoria y la refuerzan
en el caso de que ésta ya se haya formado (Shlosman et al., 1990). La formacion de la barra constituye
uno de los mecanismos més importantes para canalizar el flujo radial de gas hacia en centro de la
galaxia (Lin et al., 2017; Chown et al., 2019). Se estan llevando a cabo estudios para determinar
como la barra de las galaxias afecta la dinamica del gas interestelar y con ello la evolucién de la
galaxia, puesto que puede afectarse la densidad del gas y con ello la tasa de formacién estelar:
cuando la galaxia tiene gas, la SFR aumenta debido a que la barra va guiando al gas a lo largo de
ésta, y en casos especiales, hacia el centro (Saintonge et al., 2011).

1.2.2. Procesos externos

Estos mecanismos fisicos se clasifican a su vez en procesos gravitacionales o hidrodinamicos. Mas
adelante explicaremos en detalle cada uno de ellos.

» Procesos gravitacionales
a) Fusiones galacticas (Galaxy mergers)

Consisten en encuentros cercanos entre pares de galaxias que terminan por unirse en un sélo
sistema, que normalmente es una galaxias esferoidal soportada por dispersion de velocidad
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(por ej. Pfister et al., 2020). Puede deberse a galaxias de masas similares (fusiones mayores) o
al canibalismo galactico (fusiones menores; Toomre and Toomre, 1972). La escala de tiempo
de este proceso es del orden de la escala de tiempo que tienen las érbitas estelares internas de
las galaxias: ~ 10® afos (por ej. Lugger and Liller, 2004).

Cuando la fusion se da entre galaxias con gas, se habla de una “fusion htumeda” (wet merger),
pero si se encuentran carentes de gas, se le conoce como “fusion seca” (dry merger). El primer
caso involucra a las estrellas viejas y a las originadas en brotes de formacion estelar, dando
lugar a las galaxias starbursts cuando esto ocurre por toda la galaxia.

Activando la formacién estelar, las fusiones llegan a cambiar la funcién de luminosidad de las
galaxias. Esto tltimo se logra mediante la combinacién de las luminosidades de cada galaxia
y incremento de la luminosidad del merger debido al incremento en la SFR (por ej. Collobert
et al., 2006). Ademas, este proceso ocasiona también cambios en la densidad espacial, masa,
luminosidad y morfologia de las galaxias, y es mas eficiente cuando las velocidades relativas
entre las galaxias son bajas (por ej. Iniesta et al., 2006), de modo que se espera que sea mas
eficiente en los grupos de galaxias, en los cuales las velocidades relativas son menores con
respecto a las velocidades de las galaxias en los camulos.

b) Interacciones de marea

Consiste en las interacciones provocadas por el efecto diferencial gravitatorio en diferentes
zonas de una galaxia debido a que la misma es extensa y por tanto la gravedad a la que se
vé sometida por un cuerpo externo (otra galaxia, un ctamulo), no es la misma en toda su
extension.

Los efectos de marea causan colisiones entre nubes que generan actividad de formacién estelar
en galaxias de disco, incluso puede ser mas eficiente que la activacion de formacion estelar
debida a RP (Byrd and Valtonen, 1990), asi mismo, de modo que las perturbaciones por
marea incrementan la actividad nuclear y del disco.

c) “Acoso galactico”

Consiste en encuentros miltiples y frecuentes de una galaxia que interactiia a alta velocidad
con otras galaxias cercanas, las 6rbitas dejan de ser frias teniendo un momento angular bajo,
entonces el gas de la galaxia en cuestion se calienta (Moore, 1996). Dicho de otra forma: una
galaxia que se encuentra en un cimulo sufre los efectos tanto de la fuerza gravitacional del
cimulo (a una escala de tiempo corta) como de la fuerza gravitacional debida a encuentros
galaxia-galaxia (con una escala de tiempo larga). Estos dos efectos combinados constituyen el
“Galary Harassment” o “acoso galactico” (por ej. Smith et al., 2010).

Como resultado de la accion de estas fuerzas se tiene que la galaxia presenta un desprendi-
miento de gas que es despojado de ella (por ej. Lugger and Liller, 2004). De este modo, el
acoso galactico origina cambios principalmente en el aspecto morfologico de las galaxias en
cuestion (aunque también los procesos evolutivos de las poblaciones estelares pueden quedar
afectados (por ej. Moore, 1996)).

Este proceso es importante en ctmulos de galaxias y en particular en galaxias pequenas
poco masivas: explica muy bien cémo las galaxias de disco de tipo tardio poco masivas se
transforman morfolégicamente en galaxias de tipo temprano, tal y como lo mostré6 Moore
(1996) con su conjunto de simulaciones de N-cuerpos.
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Se espera que su eficiencia dependa de las 6rbitas de las galaxias que estdn cayendo en el
cumulo, puesto que mientras mas se aproximen las galaxias al centro del camulo, las fuerzas
de marea son més fuertes y ademés ahi es mas probable que tengan encuentros con otros de
los miembros (por ej. Bialas et al., 2015). Segin simulaciones numéricas, el material de gas
y estrellas que resulta de los encuentros crea colas de escombros, las cuales pueden generar
choques de marea que impulsan la formacion de galaxias enanas (por ej. Barnes, 1992; Mirabel
et al., 1992).

= Efectos hidrodinamicos

Son principalmente inanicién 6 “estrangulacion”, evaporacion térmica y presion hidrodinamica.

a) Inanicién

También se conoce como sofocamiento o estrangulamiento e incluye varios procesos que de-
tienen la entrada del gas frio que se encuentra en un halo extendido en las partes exteriores
a las galaxias (Larson et al., 1980) y que pueden ser consecuencia de la interaccion del medio
interestelar con el medio intracumular caliente (Cowie and Songaila, 2007) arriba de 10® K,
por ejemplo, evaporaciéon térmica o RPS. Dicho gas frio es el combustible que una galaxia
necesita para la formacion de estrellas nuevas.

b) Evaporacion térmica

Este mecanismo consiste en el calentamiento del gas interestelar de las galaxias hasta evapo-
rarse, esto gracias a la conduccion térmica del medio interestelar caliente (Kim and Pellegrini,
2011). En las galaxias masivas, la evaporacion térmica se da en una escala de tiempo dindmico,
por lo cual se inhibe la formacién estelar; en cambio, en las menos masivas este proceso es
menos eficiente, de modo que cantidades grandes de gas frio pueden llegar al centro galactico
y formar nuevas estrellas (Nipoti and Binney, 2007).

c) Presion hidrodinamica o “Ram Pressure”

La presion hidrodinamica, o RP por sus siglas en inglés, es la presion provocada por el choque
entre dos medios que se mueven a gran velocidad uno respecto del otro. En particular, esto
ocurre cuando un cuerpo se mueve a través de un fluido, donde el fluido ejerce una fuerza de
arrastre en el cuerpo. Los primeros en hablar de RP en el medio intergalactico fueron Gunn
Gott en 1972, explicando la caida de materia en camulos de galaxias y el efecto que tienen en
la evolucion galactica (Gunn and Gott, 1972).

En este contexto tenemos que la RP se genera por la interaccién del medio interestelar de los
discos galdcticos y el medio intr-acumular de baja densidad y caliente; esto genera un choque
que incrementa la densidad del gas. Si pensamos en galaxias que estdn cayendo a centros
de camulos, podemos encontrarnos con este efecto entre el medio intra-cumular y el medio
interestelar de la galaxia. El medio intra-cumular contiene gas de muy alta temperatura que
puede generar una presién en el medio interestelar de la galaxia que se encuentra cayendo
hacia el camulo, lo suficiente como para arrancar el gas del disco galactico. A este proceso se
le conoce como desprendimiento de gas por presiéon hidrodindmica o “Ram Pressure Stripping
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Figura 1.3: Galaxia espiral ESO 137-001 del ctiimulo de Abell 3627 a una distancia de més de 67
Mpc. Créditos: Rayos-X: NASA/CX-C/UAH/M, Sun et al. (se muestra con color azul). Optico:
NASA, ESA, (STScI/AURA; se muestra con colores cian, naranja y blanco). (ESO)

"(RPS, por sus siglas en inglés), porque el disco galactico pierde su gas debido a la presion
hidrodindmica que provoca su arrastre. Hay estudios que muestran que en el cimulo de Virgo
la RP retira cantidades significativas de hidrogeno atéomico del disco de las galaxias espirales
gigantes (Vollmer et al., 2002). Este mecanismo se diferencia de los demés por sus escalas de
tiempo muy cortas, aproximadamente de cien millones de anos, y por no afectar a la dinamica
de las estrellas, inicamente al gas interestelar, lo cual provoca cambios notorios en la forma
de las galaxias, pues la SFH depende fuertemente de la cantidad, distribuciéon y densidad del
gas que genera formacién estelar.

1.3. Galaxias medusa

Existen galaxias espirales que se encuentran cayendo hacia el centro de cimulos y sufren un
desprendimiento de gas y polvo en sus discos. Esto se debe a la presién hidrodinamica generada
por el choque entre el medio intracumular caliente y el medio interestelar de la misma galaxia. A
este fenémeno se le conoce como desprendimiento por presion hidrodinadmica (ver la seccion 1.2.2).
Como se observan discos de polvo truncados como deficiencia de He, se piensa que el gas y polvo
fueron arrancados del disco formando largas estelas (o colas) de material, que pueden extenderse
hasta o incluso mas de 100 kpc (Fossati et al., 2015; Poggianti et al., 2017), donde también hay
formacion estelar. La forma que adquieren estas galaxias se asemeja a la de las medusas, es por esto
que toman el nombre de “galaxias medusas”, utilizado por primera vez en Smith et al. (2010).

Entre los ejemplos més extremos de galaxias con RPS tenemos el caso de la espectacular galaxia
ESO 137-001 (Fig. 1.3), que presenta una cola de aproximadamente 80 kpc de largo (Fossati et al.,
2015). Esta galaxia pertenece al cumulo de Abel 3627, se encuentra a una distancia de aproxima-
damente 67 Mpc y puede observarse en la constelacion del Tridngulo Austral. La imagen es una
composicion de colores realizada por el Telescopio Espacial Hubble (HST), el cual permite observar
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Figura 1.4: A la izquierda una imagen RGB de las partes interiores del ciimulo A957. La galaxia
JO204, que se puede apreciar con un cuadro blanco correspondiente al campo observado por MUSE;,
se localiza a ~ 2’ de la BCG. En el panel de la derecha se muestra la imagen RGB de la galaxia
JO204, obtenida a partir de la emision de lineas [O111]5007 (color azul), Ha (en color verde) y la
emision del continuo entre 7100 y 7200 A (color rojo). Los puntos marcados con la letra “K” son
puntos emisores compactos. La etiqueta “S1” indica una galaxia que se encuentra a z ~ 0.052 con un
espectro post-starburst tipico. “S2” es una region a un redshift similar a “S1”, sin lineas de emisién
con y lineas de Balmer en absorcién débiles. “S3” es una estrella de la Via Lactea. “S4” es una galaxia
con formacion estelar a z ~ 0.36 (imagen tomada de Gullieuszik et al., 2017).

las estrellas, y el Observatorio Espacial en rayos X Chandra (CXC), que nos ayuda a distinguir que
el gas esta siendo arrancado.

La parte superior de la figura 1.4 muestra una imagen del cumulo A957 con la galaxia JO204
localizada a ~ 2'.1 del centro (o de la BCG), y en la segunda imagen se ve a la galaxia JO204,
donde se aprecian las lineas del oxigeno dos veces ionizado [O111]5007, las regiones Ha y la emision
del continuo entre 7100 y 7200 A (Cullieuszik et al., 2017).

Las galaxias medusas pueden observarse en el Universo Local (Poggianti et al., 2017) o a corri-
mientos al rojo altos (Ebeling et al., 2014a), por ejemplo se han encontrado galaxias de este tipo en
camulos a z > 0.3 (Ebeling et al., 2014b; McPartland et al., 2015). Dados los efectos de la RPS y
la SFR, se han también observado galaxias medusas a diferentes longitudes de onda (Gavazzi et al.,
1995; Deb et al., 2020; Ramatsoku et al., 2019; Fumagalli et al., 2014); un ejemplo de esto ultimo
es la galaxia JO201 estudiada con observaciones en UV (George et al., 2018) donde se demuestra
que dicha galaxia presenta actividad de formacién estelar fuera del disco galactico.

Observaciones de la transicion 1-0 de la molécula de CO realizadas con APEX (Moretti et al.,
2018), junto con observaciones de hidrégeno atomico (Deb et al., 2020) han permitido corroborar
que en las colas de las galaxias medusa hay presencia de gas en varias fases. El gas en la fase
molecular se form6 muy probablemente en las mismas colas y parece constituir la reserva ideal para
la formacion estelar observada por la presencia de gas ionizado.

Se ha encontrado que en las colas de las galaxias medusas generadas por RPS hay una SFR
promedio de ~ 0.25 Mg yr~! por ctimulo (Poggianti et al., 2019). Extrapolando este resultado se
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t=100 Myr

Figura 1.5: Simulacién numérica de una galaxia cayendo de dos maneras diferentes: de cara y de
canto. En blanco se aprecia la distribucion del gas y en azul turquesa las nuevas estrellas formadas
debido a la RPS (Kronberger et al., 2008)

obtuvo que desde un z ~ 1, se formaron en las colas ~ 4 x 109 M, de estrellas.

Para poder estudiar la evolucion de las galaxias que sufren RPS es 1til y necesario analizar las
Historias de Formacion Estelar (SFH, por sus siglas en inglés) y comparar sus propiedades con las
de otras galaxias en condiciones normales para poder determinar los mecanismos que més influyen
en su evolucion. Esto permitira distinguir posibles caracteristicas en las galaxias medusa a tiempos
antiguos y recientes y determinar qué procesos son los que mas las afectan.

1.4. Simulaciones numéricas de fenémenos de presiéon hidrodinami-
ca

Por otro lado, y de un punto de vista tedrico, se han desarrollado simulaciones numeéricas de
galaxias que presentan RPS, como la que se puede ver en la Fig. 1.5 por Kronberger et al. (2008),
donde se presenta la evolucién temporal de la distribucién del gas de una galaxia moviéndose a
través de un camulo, de manera que cae de frente, observada desde diferente perspectiva. Este tipo
de simulaciones nos ayudan a estudiar las propiedades del gas de las galaxias medusas, pues pueden
presentarnos los efectos que sufren bajo diferentes condiciones, tales como la presencia de campos
magnéticos (Ramos-Martinez et al., 2018) o el angulo de incidencia de la galaxia con respecto a la
velocidad el medio intracumular (Kronberger et al., 2008). Por ejemplo, pueden darnos informacion
sobre las propiedades del gas y de la formacion estelar después de sufrir estos procesos y qué tan
eficaz es la RPS en quitarle el gas a una galaxia y que papel juegan los varios parametros fisicos
(masa de la galaxia, velocidad, densidad del medio, etc.) (Kapferer et al., 2009; Bekki, 2013; Book
and Benson, 2010; Képpen et al., 2018; Steinhauser et al., 2012).

En la Fig. 1.6 se muestra qué sucede con el perfil de densidad del gas de una galaxia simulada en
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Figura 1.6: La linea punteada roja representa el caso de una galaxia que presenta el efecto de RPS
producido por vientos y la linea continua azul representa el caso de la galaxia aislada.

dos casos diferentes: cuando la galaxia esta presentando RPS debido a vientos (linea roja) después
de 100 millones de afios y cuando la misma galaxia es simulada en condiciones de aislamiento (linea
azul, a la misma edad). Los resultados de estas simulaciones muestran que el perfil de densidad del
gas en el primer caso decae méas rapidamente a una distancia entre 10 y 15 kpc (Kronberger et al.,
2008), con respecto al caso de la galaxia aislada.

De este manera, a través de simulaciones numéricas pueden estudiarse los procesos que sufren
las galaxias a lo largo de su trayecto por el medio intra-cumular. Asi, se ha observado un doble
efecto (Kronberger et al., 2008; Fujita and Nagashima, 1999):

1. debido a la compresiéon del gas hay un aumento en la densidad del medio interestelar de la
galaxia, lo cual facilita una actividad de formaciéon estelar incrementéandola dentro del disco
galactico. A su vez, como las galaxias pueden moverse en diferentes angulos, se ha encontrado
que la SFR varia dependiendo de la forma en la que se desplazan a través del medio intra-
cumular: los trabajos de (Kronberger et al., 2008) muestran que si la galaxia se mueve de cara
la actividad de formacién estelar puede aumentar hasta 2 veces, mientras que si se mueve de
canto, el aumento puede ser de 3 veces, tal y como se aprecia en las figuras 1.7 y 1.8;

2. debido al empuje del gas fuera de la galaxia por la presion RAM, el gas que una vez estuvo en
el disco forma unas largas estructuras en forma de colas que pueden llegar a medir hasta 80
kpc y en las cuales puede ocurrir formacion estelar (Fujita and Nagashima, 1999). Estas colas
estan entonces asociadas a una pérdida de masa en forma de medio interestelar, provocada
por un conjunto de procesos como la RPS, vientos y la deplecion del gas a medida que la
galaxia se acerca hacia el centro del cimulo.
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Figura 1.7: Resultado de una simulacién numérica de la SFR en una
galaxia en dos casos: cuando la galaxia estd aislada (linea roja) y
cuando se mueve en un modo “face-on” a través del medio intracumular

(linea azul).
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Figura 1.8: Resultado de una simulacién numérica de la SFR en una
galaxia en dos casos: cuando la galaxia esta aislada (linea roja) y cuan-
do se mueve en un modo “edge-on” a través del medio intracumular

(linea azul).
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1.5. Objetivo de la tesis

Actualmente una de las cuestiones que se tienen en el campo de la astronomia extragalactica
es comprender cudles de los procesos que influyen en la evoluciéon galactica en cimulos son los
mas importantes, qué condiciones son las que determinan la importancia de uno de estos procesos
sobre otro, como y qué caracteristicas de las galaxias son las que presentan los mayores efectos, y si
las consecuencias afectan principalmente a las galaxias o al cimulo en general. Previamente se ha
encontrado que la SFR en las galaxias medusas es méas alta que en las galaxias de cimulos (Vulcani
et al., 2018).

La presente tesis se centra en el estudio de una muestra de 114 galaxias que fueron observadas por
el espectrografo de campo integral Multi Unit Spectroscopic Explorer (MUSEQVLT). Dicha muestra
fue obtenida por el proyecto GASP, el cual estd dedicado al estudio de las galaxias medusas. Se
presta especial interés en el efecto del RPS presente en las galaxias medusas en la actividad de
formacion estelar mientras estan interactuando con el medio intra-cumular. De esta manera, se
realiza una estudio de los efectos que provoca la RPS en la SFR en las galaxias medusas, y cémo se
relaciona con las propiedades tanto de las galaxias como de los ctimulos en los que se encuentran;
asimismo, se indaga cudl es la relacion entre la SFR y las historias de formacion estelar de las
galaxias medusas respecto a las galaxias de ctimulos.

Todo esto se realiza con el objetivo de entender la dindmica y las propiedades fisicas de las
galaxias medusas y los ctumulos, por ejemplo: se pretende comprender por qué, como y cuando
se da un incremento en el valor de la tasa de formacion estelar en las galaxias medusas en una
época que corresponde al momento en el cual las galaxias tienen su primera interaccién con el
cumulo en el que estan cayendo y como se relaciona dicho incremento con la RP que sufren en ese
momento. Del mismo modo, analizando las morfologias y las propiedades espacialmente resultas de
las poblaciones estelares, vamos a intentar de validar un método, que se ha propuesto para el anélisis
de las simulaciones numéricas (Troncoso-Iribarren et al., 2020), para detectar interacciones de este
tipo, y para poder deducir mas informaciones sobre la direccién de movimiento de estas galaxias
cayendo al camulo.

1.6. Estructura de la tesis

En esta tesis se realiza un estudio de la relacién entre los efectos de la presiéon hidrodindmica
(RPS) y la formacion estelar en una muestra de galaxias medusas. Se indaga por qué el valor de la
SFR aumenta en este tipo de galaxias y se investiga cudl es la relaciéon entre este incremento y las
propiedades de las galaxias medusas y los camulos.

El primer capitulo se conformé por la contextualizacién del tema y la explicacion de los conceptos
principales que se estaran utilizando en este documento, tales como los tipos de galaxias, la presion
hidrodinamica, las galaxias medusas y algunas simulaciones numeéricas sobre su estudio, plantean-
dose asi cudl es la problematica que se tiene respecto a estos temas y cuél es el objetivo de esta tesis.

En el segundo capitulo se presentan los surveys de donde se obtuvieron los datos: WINGS Ome-
gaWINGS y Padova Millennium Galaxy and Group Catalog (PM2GC). También se aclara en qué
consiste el programa GASP, se presenta la muestra de galaxias que se utiliza en esta tesis y la
manera en la que se obtuvo. De igual manera, se explica cuéles son las herramientas utilizadas para
el analisis de los datos en este trabajo (SINOPSIS, KUBEVIZ y Penalized Pixel-Fitting (pPXF)),
explicando el funcionamiento de estos softwares.
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El tercer capitulo es dedicado al estudio de la SFR espacialmente resuelta en las galaxias medu-
sas de la muestra GASP a diferentes épocas cosmicas, es decir, la SFH resuelta. Aqui se presentan
los mapas de formacion estelar creados y el analisis de la distribucion espacial de la SFR en cuatro
bines de edad. Para cada galaxia se elaboraron mapas de SFR: se estudia la tasa de formacion estelar
en el disco galactico delimitado por una regiéon definida con el propoésito de encontrar asimetrias que
nos puedan decir si las galaxias sufrieron efectos de RPS, esto se hace a diferente época cdsmica con
el fin de determinar si hay un posible frente de choque que nos hable de los movimientos que pudo
haber seguido la galaxia en su trayecto por el cimulo y se propone una explicacién sobre como que
pueden ocasionar los comportamientos que se observan.

El capitulo cuarto muestra comparaciones directas entre las propiedades de la muestra de ga-
laxias medusas analizadas en esta tesis (muestra GASP) con las muestras de galaxias del ctimulo
(muestras WINGS, OmegaWINGS y PM2GC).

En el capitulo cinco se da una interpretacion fisica para el incremento de la SFR en la época en
la cual la galaxias medusas tuvieron su primera interaccién con el ciimulo, y se presenta el anélisis de
la SFH como funcién de ciertas propiedades fisicas de las galaxias, como la masa, el medio ambiente
donde se encuentran, la clasificacion, etc..

El capitulo seis muestran el resumen y las conclusiones a las que se llegaron con esta tesis, y
finalmente, plantea el trabajo a futuro y las perspectivas que se tienen.

Para esta tesis, se adopté una cosmologia estandar con Ho—=70 Km s *Mpc™!, Qyr = 0.3 y
Qp = 0.7 y la Initial Mass Function (IMF) que utiliza es la de Chabrier (2003).



Capitulo 2

Muestras, datos y herramientas
utilizadas

En esta tesis se hace uso de la muestra GASP, la cual se conforma de 114 galaxias: 64 de ellas
fueron seleccionadas por tener posibles evidencias del efecto de presiéon hidrodinédmica, las de mas
son galaxias de grupos y galaxias del campo, observadas como muestra de control. Su creacién fue
el resultado de seleccionar datos de dos grandes muestras: por un lado WINGS (Fasano, G. et al.,
2006), y Omega-WINGS (Gullieuszik et al., 2015) y por otro, PM2GC (Calvi et al., 2011). Para
tener un mayor entendimiento de los datos que se estdn manejando es necesario conocer de manera
precisa cada uno de ellos, y es por esto que a continuacion se realiza una descripcion mas especifica
de cada uno con el fin de comprender mejor el origen y las caracteristicas tanto de la muestra que
se analiza en este trabajo como de aquellas de donde provino.

2.1. WINGS y OmegaWINGS

WINGS es un sondeo espectrofotométrico de galaxias que se encuentran en 77 ctimulos cercanos
cuyo redshift se encuentra entre 0.04 y 0.07 (Fasano, G. et al., 2006). Los ctimulos tomados en
cuenta fueron seleccionados en rayos X de los catalogos de ROSAT (Ebeling et al., 1996). Se eligieron
cimulos en un rango de luminosidad completo, con valores en el rango de 0.2 — 5 x 10** erg s™! en
rayos X, lo cual se puede convertir a un rango de masas que va desde el limite de los grupos hasta los
ctmulos més masivos: de ~ 10'37 a 10175 M, (Fasano, G. et al., 2006). El amplio rango de masas
de los cumulos en WINGS, hace que sus valores de dispersién de velocidades se encuentren entre
500 y 1100 km s~!. Ademaés, para aminorar los efectos de la extincién de la Galaxia, se tomaron
aquellos que se encuentran alejados del ecuador a una distancia del plano galactico mayor o igual a
20° (Varela, J. et al., 2009).

Las imagenes de esta muestra tienen un campo de vision que cubre 34’ x 34’ y fueron tomada en
las bandas V, B (Fasano, G. et al., 2006); también se tomaron imagenes en la banda U (Omizzolo,
A. et al., 2014) y en las bandas J y K para una submuestra de cimulos (Valentinuzzi, T. et al.,
2009). Finalmente, se hicieron observaciones en espectroscopia para una submuestra de 48 cumulos
(Cava, A. et al., 2009). Los datos de las imagenes se recopilaron con los instrumentos WFCQINT y
WYFFOS@QWHT en el hemisferio norte, y los datos espectroscépicos con el WFIQMPG y 2dFQAAT
en el hemisferio sur. Se tiene una precision fotométrica aproximada de 0.025 mag y, dependiendo
del redshift y del seeing, el tamano de campo esta entre 1.6 y 2.7 Mpc mientras que la resoluciéon
se encuentra entre 0.7 y 1.7 kpc (Fasano, G. et al., 2006).

El objetivo principal por el cual se realizo este proyecto, fue estudiar una muestra de galaxias

23
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en cumulos que fuera estadisticamente significativa para conocer sus propiedades. En particular, se
quiso estudiar la relacion entre la mezcla morfoldgica de las galaxias y la masa total de los cimulos,
algo que se conocia muy bien a alto corrimiento al rojo, que pero en el universo cercano no se
conocia de forma detallada, sino por estudios hechos utilizando muestras parcialmente completas
(Poggianti et al., 2009). Esto brinda la oportunidad de comprender mejor las galaxias y sus ctimulos
en el universo cercano y estudiar cémo evolucionan en funcion de sus propiedades y de las del medio
ambiente donde se encuentran (como por ejemplo la densidad local o la masa total del ctumulo
Fasano, G. et al., 2006).

Ademas se llevo a cabo un seguimiento espectroscopico de 48 de los ciimulos observados foto-
métricamente (Cava, A. et al., 2009): 22 en el hemisferio sur y 26 en el norte. Esto permitio tener
mejores medidas de dispersion de velocidad, pertenencias seguras, fraccion de galaxias con formacion
estelar, masas estelar, historias de formacién estelar da las galaxias, clasificaciones espectrales. Tam-
bién se analiz6 la distribucién de galaxias en los camulos y su relacién masa del cimulo-morfologia
(Poggianti et al., 2009). Para estudiar la SFH en galaxias de cimulos cercanos fue necesario analizar
los espectros (Fritz et al., 2014).

OmegaWINGS se elabor6 con el propoésito de extender algunas de las observaciones de WINGS
para que abarcaran las poblaciones de galaxias en las partes méas externas de los ciimulos mediante
observaciones con OmegaCAM@QVLT Survey Telescope (VST) (los ctumulos que se tomaron en
cuenta fueron los que tienen § < 20° ). Esa camara del VST esta hecha de un arreglo en mosaico
de 32 CCDs, (Cariddi, S. et al., 2018), y abarca una area del cielo de 1°.

OmegaCAM puede hacer observaciones en 12 filtros de banda ancha (lo que permite observar
objetos desde el ultravioleta hasta el infrarrojo cercano) y cuenta con un espejo primario compuesto
de otros 108 espejos que hacen posible realizar procesos de 6ptica adaptativa para disminuir los
efectos del seeing y obtener imagenes con mayor resolucion. Asi, tenemos que este survey es una
extension de WINGS para mejorar el aspecto del campo de visiéon. Para ello se tomaron 46 camulos y,
se obtuvieron los datos en las bandas B y V (Gullieuszik et al., 2015) y se realiz6 un un seguimiento
espectroscopico en 33 cumulos de galaxias con el instrumento AAOmega@AAT (Moretti et al.,
2017).

2.2. PM2GC

La PM2GC (Padova Millennium Galaxy and Groups Catalog) es un catalogo de galaxias que
abarcan un rango de redshift 0.03 < z < 0.11 y que se encuentran aisladas o en grupos. Para
identificar a las galaxias en grupos se utilizé un algoritmo Friends-of-Friends (FoF) a partir de del
Millennium Galazy Catalogue (Liske et al., 2003), de donde se tom6 una muestra de 3210 galaxias
cuyo brillo era mayor a Mp = —18.7 (Calvi et al., 2011). Mediante este método se detectaron 176
grupos donde cada uno tenia al menos tres galaxias. De este modo se obtuvieron 1057 galaxias,
cantidad que representan el 43 % del total que existe en el campo a ese redshift. El redshift medio
para estas galaxias es z = 0.0823 y su dispersion de velocidad promedia es de 192 km s~!. Por la
forma de selecciéon de las galaxias, esta muestra se puede utilizar para estudios tanto de galaxias
aisladas como de medio ambientes menos densos con respecto a el de los camulos.

Las galaxias que no pertenecian a grupos fueron clasificadas como sistemas binarios o galaxias
aisladas con el proposito de tener galaxias en diferentes condiciones y entornos fisicos que se re-
quieran estudiar posteriormente en otros trabajos (Calvi et al., 2011). De este modo se hicieron dos
catalogos que tienen el rango de redshift ya mencionado, pero para las galaxias que se encuentran
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en grupos se elaboré un catalogo general que abarca un redshift entre 0.04 < z < 0.1. Estos tres
inventarios realizados en PM2GC y las caracteristicas son piblicos.

2.3. GASP

GASP es un Large ESO program liderado por B. Poggianti, y estd dedicado al estudio de la
fisica y evolucion de galaxias medusas. Este proyecto comenzé con la definiciéon de una muestra de
galaxias dada a conocer por Poggianti et al. (2016), en donde se buscaron, de forma visual, galaxias
con evidencias de asimetrias morfologicas en imégenes en la banda B de las muestras que se acaban
de describir. Dicho trabajo fue el primero en el que se busc6 de manera sistemética un censo de
galaxias medusas en el universo cercano.

GASP utilizoé 120 horas de tiempo de observacion con el espectrografo de campo integral MU-
SEQVLT para observar 114 galaxias que se encontraban tanto en cimulos de galaxias como en halos
de menor masa a un corrimiento al rojo entre 0.04 y 0.1. Dentro de esta muestra, las galaxias de
OmegaWINGS se identifican con un nombre cuya letra inicial es “O”, para las galaxias de PM2GC la
inicial es “P” y para WINGS es “W”. Posteriormente, para las galaxias de WINGS y OmegaWINGS
que de la inspeccion visual fueron clasificadas como probables candidatos a ser galaxias medusas,
se les agregé al inicio del nombre la letra “J”. Desde el principio se noté que también en el medio
ambiente de los grupos, o sea entre las galaxias de la muestra PM2GC, también hay candidatos.
Gracias a las observaciones en Ha para estudiar la distribucién de gas ionizado en las galaxias, se
encontraron 64 galaxias de tipo medusa para la muestra GASP y las demas corresponden a galaxias
normales.

El estudio de la muestra de GASP mediante las observaciones de MUSE ha permitido encontrar
que hay formacion estelar en las colas de estas galaxias medusas (Poggianti et al., 2019; Bellhouse
et al., 2019) y esto se logra observando las lineas en emision. En esta muestra de galaxias medusas
hay evidencia del incremento en la tasa de formaciéon estelar tanto en los discos como en las colas
con RPS con respecto a galaxias en el mismo medio ambiente y de masa estelar parecida (Poggianti
et al., 2016).

MUSE

El instrumento utilizado para realizar las observaciones de la muestra GASP fue MUSEQVLT
(Bacon et al., 2006), el cual es un espectrometro de campo integral, o Integral Field Unit (IFU)
por sus siglas en inglés. El tamano del campo observado es aproximadamente de 1’ x 1’ y obtiene
espectros almacenados en spaxels, es decir, obtiene datos asignando un espectro a cada pixel (Bacon
et al., 2010).

Las observaciones echas por este instrumento devuelven un arreglo en 3 dimensiones, de ~
330 x 330 spaxels, en cada uno de los cuales es almacenado un espectro que cubre longitudes de
onda en el rango entre 4600 y 9000 A(de dimension 3681). El tamaiio angular de los pixeles es de
0.2, pero como al trabajar con las observaciones el seeing promedio era de 1, se hizo un promedio
en 5 pixeles. El tiempo de exposiciéon para cada observacion de GASP fue de 45 minutos.

Con los datos de MUSEQVLT y en el contexto del programa GASP, se pretende estudiar la
espectroscopia de las 114 galaxias de la muestra y poder determinar asi las propiedades fisicas
de cada una de ellas, por ejemplo, las caracteristicas de las poblaciones estelares, la metalicidad,
la cinematica del gas y de las estrellas, etc., analizdndolo a diferentes épocas cosmicas. Todos los
estudios tienen la ventaja de que se pueden hacer de forma espacialmente resuelta.
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Figura 2.1: Galaxia de clase “J5” de las galaxias medusas de la muestra GASP (Poggianti et al.,
2016). Las galaxias con mayor efecto de stripping corresponden al grupo “J5”.

2.3.1. Seleccion de galaxias medusas

La muestra inicial, de donde se eligieron las galaxias a observar en el marco de programa GASP,
fue seleccionada por Poggianti et al. (2016) y alli presentada: se conformé por dos grupos: 344
galaxias de las muestras de WINGS y OmegaWings (galaxias encontradas en ctimulos) y 75 galaxias
de la muestra PM2GC (galaxias del campo o que podian pertenecer a grupos). De este gran conjunto
de 419 galaxias que conformaron la muestra inicial de GASP, se llevé a cabo una clasificacion visual
en la banda B, la cual consistia en tomar como referencia algunas caracteristicas morfologicas a de
las galaxias para determinar la posible presencia de efectos de la presion hidrodinamica, los cuales se
pueden identificar como asimetrias unilaterales en las morfologia de las galaxias observandolas en la
banda B. Esto es una forma de detectar galaxias con evidencias tipicas de fenémenos de RP, ya que
éstas provocan el desprendimiento de gas en un lado especifico de las galaxias, también generando
formacion estelar que es lo que se espera detectar de la inspeccién visual.

De esta manera, se construyd una muestra de galaxias que se encuentran bajo la posible presencia
de efectos de presion hidrodindmica, los cuales pueden identificarse como asimetrias unilaterales en
su morfologia en la banda B.

Para las galaxias medusa de la muestra GASP se propuso una clasificaciéon, con base en la
“intensidad” o evidencias de las asimetrias, de 5 a 1, en donde en la clase “J5” se encuentran las
galaxias con las evidencias mas claras de asimetrias unilaterales y “J1” son las galaxias con menores
evidencias. Las figuras 2.1 y 2.2 muestran ejemplos de esta clasificacion. Ademés, para garantizar
que el efecto que genera las colas de gas es la presion hidrodinamica, se excluyeron aquellas galaxias
con asimetrias que tenfan compafieros cercanos, siendo ésta una posible causa del origen de las colas
debido a interacciones de marea y no de RP.

2.3.2. Propiedades de la muestra

En Poggianti et al. (2016) se realiz6 también un estudio para comparar las propiedades entre
las galaxias de los cimulos (correspondientes a las muestras de WINGS y OmegaWINGS) y las
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Figura 2.2: Galaxias de la muestra GASP de acuerdo a fase de desprendimiento de gas (J-Class):
“J4” (arriba a la izquierda), “J3” (arriba a la derecha), “J2” (abajo a la izquierda), “J1” (abajo a la
derecha). Las primeras dos galaxias pertenecen a la muestra WINGS y las otras a OmegaWINGS
(Poggianti et al., 2016).
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galaxias medusas de la muestra GASP. Por un lado se analiz6 el niimero de galaxias por cimulo de
acuerdo a la dispersion de velocidad, a la luminosidad en rayos X y al redshift, como se puede ver
en la figura 2.3, donde los puntos negros y lineas continuas representan galaxias de OmegaWINGS
y los circulos y lineas discontinuas son galaxias de WINGS. Con esto se encontrd que el fiumero de
candidatos por camulo no depende del origen de la muestra.
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Figura 2.3: Comparaciones entre la muestra de galaxias medusa de GASP y las galaxias de cimulos:
las galaxias de cimulos corresponden a la muestra de WINGS (figura tomada de Poggianti et al.,
2016).

Las 114 galaxias de la muestra, fueron seleccionadas de manera tal para cubrir un rango de masas
de 10° a 1015 M. 94 galaxias (64 de ctimulo y 30 de grupos) se identificaron como candidatos
posiblemente sujetos a efectos de tipo hidrodinamico. Las otras 20 galaxias fueron seleccionadas por
no tener muestras de interacciones.

Entre los ejemplos mas espectaculares de galaxias medusa que componen la muestra de GASP
estan las galaxias JO204, JW100 y JW206 (Fig. 2.4), las cuales se encuentran en diferentes cimulos.
Estas imagenes muestran la emisién de Ha en color rojo, y pueden observarse las colas donde ocurre
la actividad de formacion estelar.
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Figura 2.4: Las galaxias JO204, JW100 y JO206 en imagenes creadas a partir de los datos de MUSE.
En blanco se tiene la suma del flujo a todas las longitudes de onda, mientras que en rojo se puede
observar la emision de la linea Ha. Créditos de imagen: ESO/GASP.

2.3.3. Estrategia para el estudio de la muestra

A partir de la presentacion de la muestra GASP se propuso a una investigacion mas detallada de
cada una de esas galaxias medusa para poder hacer un anélisis més profundo sobre sus propiedades y
los procesos fisicos que estan involucrados. Se prestd especial atenciéon a que la disponibilidad del gas
regula la SFH y que ésto puede ser afectado por diversos factores. Por ejemplo, las perturbaciones
en la densidad del gas incrementa la formacién estelar pero al mismo tiempo la eliminacién del gas
de los discos galacticos provoca que la formacion estelar se detenga. Asi bien, con esto en mente se
plantearon determinados objetivos para estudiar sisteméticamente las propiedades de las galaxias
medusas. Para ello se pretendié examinar algunas cuestiones importantes como (Poggianti et al.,
2017):
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= Observar dénde, por qué y cémo se elimina el gas de estas galaxias;

s Investigar qué implicacién tiene la extraccidon del gas para la activaciéon y el frenado de la
formacion estelar;

= Interpretar como se relacionan las condiciones fisicas del gas y los AGNs de las galaxias
medusas;

= Estudiar la metalicidad y la SFH de las galaxias medusas antes y después de la supresion del
gas.

Con estas metas se ha pretendido explorar de manera mas profunda este tipo de galaxias y del
medio ambiente en el que se encuentran, de modo que este programa GASP esté consolidado como el
primer estudio completo y sistematico de estos objetos y de los fenémenos de presion hidrodinamica
en galaxias de ctimulos en el universo local.

2.4. Herramientas de analisis para el estudio de la muestra

En el marco del proyecto GASP se usaron 3 tipos de software de analisis para trabajar los cubos
de datos de las galaxias:

= KUBEVIZ para detectar y ajustar las lineas de emision. De aqui se obtiene el redshift y por
consiguiente la velocidad del gas, su dispersiéon de velocidad y la intensidad de las lineas. Estos
datos, a su vez, permiten estudiar la cinemética, la metalicidad y, en general, las propiedades
del gas ionizado (Fossati et al., 2016).

= pPXF para analizar la cineméatica de la componente estelar: practicamente realiza un proceso
parecido a el de KUBEVIZ pero con las lineas de absorcién, es decir, con las poblaciones
estelares (Cappellari and Emsellem, 2004).

= SINOPSIS para estudiar las propiedades de las galaxias mediante ajuste de espectros a modelos
de poblaciones estelares simples (Fritz et al., 2007, 2017).

En seguida se mostrard una descripcion de estos programas utilizados para manejar los datos
de la muestra de GASP y obtener la informacién requerida.

2.4.1. KUBEVIZ

El codigo KUBEVIZ (Fossati et al., 2016) esta escrito en IDL, es publico, y esté especializado
para trabajar con cubos de datos de IFU en archivos fits: analiza las principales lineas de emision
ajustandoles perfiles gaussianos y obteniendo asi las velocidades del gas con respecto a determinado
redshift y los flujos de linea totales, por lo que software como este resultan ser una herramienta
indispensable para el estudio del gas en las galaxias.

Dado que esta herramienta es capaz de efectuar ajustes tanto de una como de doble componentes,
KUBEVIZ trabaja haciendo conjuntos de lineas (que el usuario puede modificar) y las ajusta de
manera simultanea considerando a cada grupo como la combinacién de varias funciones gaussianas
que mantienen fijas la separacién de la velocidad de las lineas del ajuste.

Este software necesita al inicio una suposicion sobre la velocidad y el ancho de linea intrinseco
para cada conjunto de lineas, el cual se fija para poder obtener el ajuste de cada linea. Durante
el ajuste toma en cuenta el ruido de cada uno de los espectros del cubo de datos eliminando las
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lineas del cielo, sin embargo, no toma en cuenta el ruido por el remuestreo y el suavizado, asi que
la variacion que toma subestima el error real (Fossati et al., 2015).

Originalmente, KUBEVIZ fue disefiado para utilizarse con cubos de datos de VLT KMOS, pero
actualmente trabaja también con cubos de datos de otros instrumentos como VLT MUSE, VLT

SINFONI o AAT SAMI (Fumagalli et al., 2014).

2.4.2. pPXF

pPXF es un codigo de ajuste espectral que analiza la componente cinematica de los datos
espectroscopicos de campo integral de las poblaciones estelares (Cappellari and Emsellem, 2004),
(Cappellari, 2017), incluso puede ajustarlas juntas (Ge et al., 2018).

Ademas, este software permite también hacer una estimacion del enrojecimiento que sufre el
espectro observado debido al efecto Doppler, ya sea para las estrellas o para las lineas de emisién
de Balmer. Por otra parte, cuando el espectro del cielo domina sobre la regién observada, puede
también incluirse en el ajuste.

Este codigo trabaja en el espacio de pixeles y a partir de los espectros de galaxias observados
extrae la line of sight velocity distribution (LOSVD) para las estrellas, parametrizandola como
una serie de Gauss-Hermite. El algoritmo no presenta problema alguno atin cuando los datos no
contienen informacion suficiente para restringir la forma completa de la LOSVD (como cuando se
tiene baja senal a ruido en los resultados o un mal muestreo de la dispersién de velocidades en la
linea de vision). Esto se debe a que el método penaliza de manera automatica las soluciones no
gaussianas (Cappellari, 2016) (la penalizacion depende del problema que se estudia).

Los parametros de entrada para pPXF son las plantillas, los espectros de las glaxias, un arreglo
de las dimensiones de la galaxia que contenga los valores del error, la escala de velocidades del
espectro en km/s en cada pixel y los valores iniciales para la LOSVD. Los pardmetros de salida se
guardan como atributos de la clase pPXF, y son: el polinomio aditivo con el mejor ajuste, el modelo
que mejor ajusta al espectro de la galaxia, la /chi? reducida, el ajuste para la componente del gas, el
flujo integrado para los conjuntos de lineas, el peso de los polinomios de Legendre aditivos, el mejor
valor del ajuste para el enrojecimiento, el vector (sol) con los parametros de salida de la cinematica,
el vector con las incertidumbres correspondientes a 1 X2 con respecto al vector sol (pPX).

2.4.3. SINOPSIS

SINOPSIS es un codigo de ajuste espectrofotométrico (Fritz et al., 2007, 2017) que trabaja
utilizando modelos de poblaciones estelares simples 6 Simple Stellar Populations (SSP), por sus
siglas en inglés, para reproducir espectros opticos en combinacién con datos fotométricos. Como
primer paso, el cédigo mide los valores de las caracteristicas principales de un espectro observado, o
sea, el flujo promedio en varias bandas dominadas por emisiéon del continuo, y el ancho equivalente
de las lineas espectrales 6pticas mas significativas, tanto en absorcién como en emisién. Luego,
utilizando combinaciones de espectros tedricos de distintas edades y a metalicidad homogénea,
produce modelos espectrales tedricos de los cuales se miden los mismos observables que se midieron
en el espectro observado, buscando la combinacién de los pardmetros que minimiza la diferencia
que entre los dos espectros. SINOPSIS puede utilizar prescripciones tanto paramétricas como no-
paramétricas para la historia de formacion estelar, y trabaja asumiendo el caso mas general posible
de extincion selectiva (Calzetti et al., 1994), es decir, las poblaciones estelares de cada edad estan
afectada por el enrojecimiento por el polvo de manera dependiente de la edad. El modelo creado
por SINOPSIS se puede expresar con la siguiente ecuacion:
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Figura 2.5: Funcion doble exponencial (izquierda) y lognormal (derecha) representantes unos posibles
patrones de historia de formacién estelar que SINOPSIS puede utilizar

Fmod()) = [Li(A) x M; x 10704 FB=V)iltvAs/Av] (2.1)
=1

donde el indice de la sumatoria corre sobre la edad, y Ngsp es el ntimero de SSP. F™°%()) es el
espectro del modelo final, D es la distancia a la galaxia, L;(\) es el espectro de una poblacion estelar
simple emitido en unidades de luminosidad, M; es la masa, y el término —0.4- E(B —V); Ry Ay /Ay
esté relacionado con la extincién que, como se ve, también depende de la edad.

SINOPSIS utiliza una malla inicial de espectros tedricos de 220 diferentes edades a partir de 10*
hasta 15 x 10° afios, para cada uno de los 13 valores de metalicidad disponibles. Los modelos de
SSP que fueron utilizados para este trabajo son los de Charlot y Bruzual (en prep.). En el caso de
utilizar una forma no paramétrica para la SFH, los 220 espectros se reducen a 12, promediando en
bines de edad de forma parecida a como se explica en Fritz et al. (2007) (ver en particular la figura
1 de ese articulo). La edad méaxima de las poblaciones estelares se calcula con respecto al redsthit
al cual se encuentra la galaxia.

Al elegir el tipo de SFH que se utilizara para calcular el modelo final (de eso depende como se
calcula el valor de masa estelar de cada edad, la M; en la ecuaciéon de arriba), tenemos dos opciones:
elegir una prescripcién paramétrica o no paramétrica:

1. opcién no paramétrica: se reduce en ntimero de espectros tedricos utilizados de 220 a 12, con
intervalos logaritmicos. Utilizando esta opcién, por cada distinta edad hay un valor de masa
y uno de extincién: por eso vamos a tener un total de 24 parametros.

2. Caso paramétrico: en este caso se utiliza una ley “analitica” para determinar la SFR a cada edad
de la galaxia. Esta puede ser una funcién doble exponencial (que requiere 9 parametros libres
y se ve en panel izquierdo de la figura 2.5) o una funcion lognormal (que utiliza 5 parametros
libres y se muestra en el panel derecho de la figura 2.5). Incluso se pueden actualizar incluyendo
un cualquier tipo de funcién analitica.

Un ejemplo de lo que SINOPSIS puede realizar se ilustra en la figura 2.6. En la parte superior
de esta imagen se muestra graficado en color negro es el espectro observado que se pretende ajustar
y superpuesto en color rojo se encuentra el mejor ajuste al espectro creado por este cédigo, el cual
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Figura 2.6: En el recuadro superior se encuentran el espectro original (en color negro) y superpuesto
se encuentra el mejor ajuste realizado por SINOPSIS (en color rojo). Las bandas localizan las
partes del espectro en donde se mide el continuo. La parte inferior muestra los espectros cuya suma
corresponden al ajuste generado.

corresponde a la suma de los espectros de los modelos de SFH que se muestran en la gréfica inferior
de la misma imagen.

Para esta tesis se obtuvieron los valores de la masa, SFH, etc., calculandolos a través de SI-
NOPSIS cuando se le da un cubo de datos. Se utiliz6 la forma no-paramétrica para la historia de
formacion estelar; el efecto de la extincién por el polvo se modelé como una pantalla uniforme en
frente de las fuentes, utilizando la ley de extincion de la Galaxia (Cardelli et al., 1989). Las SSP
estan caracterizada por una funcion inicial de masa de Chabrier (2003) con masas entre 0.1 y 100
Mg.

2.4.4. Obtencion de los datos

En esta tesis se estan trabajando con cubos de datos de MUSE previamente obtenidos por la
colaboracion GASP para calcular mediante los flujos de las lineas los mapas de tasa de formacion
estelar, extincién, densidad electrénica y diagramas diagnésticos de los procesos de ionizacién para
cada galaxia.

A continuacion se explica el proceso llevado a cabo por la colaboraciéon GASP para obtener los datos
analizados en el presente trabajo(que también se explica en la Fig. 2.7):

1. Se realiza la reduccién de los datos de manera semi-automéatica a partir del primer cubo de
datos.

2. Se realiza la correcciéon por extincién por la Galaxia y con esto se obtiene un segundo cubo
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de datos.

3. Se obtienen una primera version de las caracteristicas de las lineas de emisién usando el coédigo
KUBEVITZ Fossati et al. (2015). A partir de la emision en He, se identifican las regiones de
formacion estelar.

4. A partir del continuo se identifica el disco galactico; para lo cual es necesario obtener la
cinemética estelar, asi que se corre el codigo pPXF (Cappellari and Emsellem, 2004), el cual
se utilizo para conocer la cinemaética de las estrellas (esto incluye redshift, o velocidad, y el
ancho de las lineas, o sea, la dispersion de velocidades) a partir de las lineas en absorcion.
Asi, usando KUBEVIZ y pPXF podemos saber cual es el redshift, respectivamente, de la
componente gaseosa y estelar.

5. Se utiliza el codigo sinopsis para ajustar los espectros, usando los mapas de redshift del gas y
de las estrellas. Esto nos da las propiedades de las poblaciones estelares y también un espectro
modelo sin lineas de emision para el gas (recordamos que estéan incluidas en los modelos
utilizados)

6. El modelo puramente estelar asi encontrado se resta al espectro observado. Asi se obtiene un
cubo en el cual los espectros son nada mas los de las lineas en emisién y en donde los flujos de
estas lineas estén corregidos por la componente en absorciéon debida a las fotosferas estelares

7. Se corre otra vez KUBEVIZ, en el cubo de pura emisién, para tener las medidas correctas
de las propiedades de las lineas del gas, asi ya tomando en cuenta por la presencia de una
componente en absorcion.

8. De las propiedades del gas asi derivadas se pueden calcular mapas de SFR, extincién, metali-
cidad, etc.

Aunque estos datos estuviesen disponibles, para esta tesis se eligié hacer el calculo de la SFR y de
los diagramas diagnésticos de ionizacion del gas por cuenta propia, para tener control mejor sobre
el proceso.

Definicién del continuo

Para medir la amplitud de las lineas de emisiéon o de absorcién los datos es necesario definir el
continuo del espectro que determina dénde inicia la linea, por lo cual se tiene que tomar una regién
del espectro a la derecha y a la izquierda de la linea para promediar los valores de flujo en ambos
lados y asi definir el continuo, trazando una linea horizontal a ese valor de flujo. En este caso el
continuo para el estudio de la muestra GASP se tomo entre 80 A y 200 A hacia el rojo y hacia el
azul de cada linea (Poggianti et al., 2017) y no se tomaban partes de otras lineas de emision.
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Figura 2.7: Proceso que se sigue con las mediciones de cada galaxia para obtener los datos con lo
que se esta trabajando.






Capitulo 3

Formacion estelar en las galaxias de
GASP

El principal objetivo de esta tesis intentar entender cémo, por qué, y qué tanto la RP le afecta a la
formacion estelar en galaxias que estan acretando a cumulos. Para este trabajo nos enfocamos sobre
todo en el proceso de induccién de formacién estelar, pretendiendo estudiar como este mecanismo
fisico afecta a las poblaciones estelares de las galaxias a varias épocas. Se utiliza la SFH para
poder comprenderlo y se usan resultados del cédigo SINOPSIS para conocer las caracteristicas de
las galaxias a diferentes épocas cosmicas. Como ya se explico en la seccion 2.4.3, los espectros
teoricos utilizados por SINOPSIS incluyen la emision del gas ionizado por las estrellas mas masivas,
0 sea por las poblaciones estelares mas jévenes. Por esto, entre los resultados proporcionados por
SINOPSIS, esta también la tasa de formacién estelar reciente. Sin embargo, a menos de que no sea
explicitamente necesario, preferimos calcular este valor directamente de la luminosidad de la linea de
Ha, corregida por el efecto de extincion por el polvo. Esto por dos razones principales. La primera, es
que SINOPSIS no tiene actualmente forma de distinguir entre mecanismos de ionizacion del gas que
no provengan de la formacion estelar. Asi que todo el flujo de la linea Ha es ajustado por completo
con modelos de ionizacién por las estrellas. Esto lleva a una sobre estimacion de la SFR si eso no
es el proceso (0 no es el tnico) que ioniza el gas. La segunda es que es la forma maés utilizada para
calcular la SFR, y podria permitir entonces una comparacion més directa con datos de literatura. De
hecho, hay una diferencia entre las asunciones de las dos formas de calcular la SFR, y es la duracién
de tiempo que se considera la formacion estelar que, por el caso de SINOPSIS es de 20 x 10° afios,
mientras es algunos millones de anos para el caso del calculo con Ha (Kennicutt, 1998b). Entonces,
utilizamos para este fin los mapas de la intensidad de Ha calculados por KUBEVIZ (ver la seccion
2.4.1) en los espectros observados a los cuales se les rest6 la emision del continuo para poder tomar
en cuenta una posible componente en absorcion de las lineas de Ha y HB (sobre todo en esta tltima).

Para realizar el presente estudio, la reduccién de los datos y los resultados de SINOPSIS fueron
previamente obtenidos por la colaboracion GASP. Por otro lado, como ya se mencion6 en el capitulo
2, los resultados de y de pPXF estan disponibles piblicamente. El resto del anélisis presentado
aqui lo hice yo como parte de esta tesis y ésto incluye:

= Definicién del disco galéctico.

Calculo de mapas de SFR.

= Calculo de mapas de extincion.

Calculo de diagramas de diagnostico espacialente resueltos.

37
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= Implementacion del método de troncoso.
= Identificacién y estudios de asimetrias.
= Estudio de la SFH.

= Comparacién de las propiedades de las galaxias medusa de GASP con las galaxias de WINGS
OmegaWINGS a lo largo del tiempo.

3.1. Definicién del disco estelar

Como estamos interesados en analizar qué tanto la RPS influye sobre la SFR dentro de las
galaxias, tenemos que restringir nuestro analisis al disco de las galaxias. Es ahora bien conocido que
en las colas de las galaxias medusas hay formacion estelar activa (Bellhouse et al., 2019; Poggianti
et al., 2019), pero el fin de este estudio es ver el efecto de la interaccion entre el medio intracumular
y el medio interestelar de la galaxia, asi que vamos a enfocar el estudio en los discos. De este modo
fue necesario definir para cada galaxia la region en la que se realizan los calculos (por ejemplo, para
obtener la SFR, la masa, etc.). A continuacion se describen los dos procedimientos distintos en que
fueron elaboradas:

1. Algunas de las regiones fueron generadas en el estudio de Gullieuszik et al. (en preparacion;
pero también en Vulcani et al. 2020) para 64 galaxias que presentaban evidencias de des-
prendimiento del gas fuera del disco galactico, es decir, se trata de las galaxias de medusa
de GASP. De estas se tomo el centroide de la region mas brillante en el mapa del continuo
y se definié como el centro de la galaxia. Por el lado donde no hay colas de gas se considerd
la isofota estelar mas débil que se encuentra a 1 o arriba del fondo, por el otro lado lado se
utilizé una elipse con el centro ya mencionado y los semiejes definidos por las isofotas;

2. El resto de las mascaras se hicieron en la presente tesis mediante inspeccién visual de dos
maneras diferentes:

= La primera fue seleccionando un elipse que delimite el disco galdctico para el caso de
las galaxias que tienen una forma regular, y que entonces no presentan signos claros de
interacciones, como por ejemplo las galaxias en la muestra de control. Para ello se tomo
el mapa de densidad superficial de masa de cada galaxia, y se elaboré una elipse que
cubre la region del disco galactico.

= La segunda manera fue tomar en cuenta contornos de densidad de masa estelar en el
mapa de densidad superficial de masa y seleccionar cierto valor de densidad (para el caso
de las galaxias que tienen una forma muy irregular), lo cual permite obtener una isofota
que delimita el disco galéactico.

3.2. La SFR actual

Para calcular la tasa de formacion estelar se utilizaron los mapas del flujo de Ha y HS (Figura
3.1), producidas con el software KUBEVITZ (ver seccién 2.4.1). El mapa de Ha fue elaborado
corrigiendo el espectro por el continuo estelar (esta correccion incluye también la absorcion de las
lineas de Balmer, como se explicé en la secciéon 2.4.4). Posteriormente, en cada spaxel se realizo el
calculo del valor de extincion debida al polvo. Para eso se consider6 la ley de extincion de la Galaxia
(Cardelli et al., 1989) y se tomo un valor teorico para la razon entre los flujos de Ho y Hf igual a
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Figura 3.1: Galaxia JO206. Mapa de Ha (derecha) y mapa de HB (izquierda).

2.86, tipico de las condiciones fisicas de las regiones Hi1 (Osterbrock, 1989). El valor de la extincion,
Ay, en la banda V se calcul6 segiin la siguiente ecuacion:

—-2.5
(Aa = Ag) x (logio (F{3} ) — 10g10(2:86))

en donde F(Ho) y F(Hp) son los flujos observados de Ha 'y Hf y Ao y Ap son los valores de la
curva de extincién normalizados a la banda V en la longitud de onda de las lineas de Ha y Hf3,
respectivamente. El flujo de Ha corregido por extincién se calcula mediante la expresion:

Ay = (3.1)

F(HQ)int = F(Ha)pps x 100434 4Av, (3.2)

En aquellos pixeles donde la linea de HB no se observa, no se puede calcular un valor para la
extincion, asi que se utilizé un enfoque conservador poniendo Ay = 0. De la misma manera, cuando
se encontraron pixeles para los cuales la razon medida F(Ha)/F(Hp) < 2.86 (esto puede pasar en
los pixeles de las partes mas externas de las galaxias en donde la sefial a ruido es baja, y esto puede
afectar sobre todo la medida de la linea de Hf, la cual es mas débil), se tomo6 Ay = 0.

A partir de esos valores se calculo la luminosidad de Ha y, aplicando la ecuacion:

SFR(Ha) =4.6-107% x L(Ha) [Meyr™!] (3.3)

se obtuvo finalmente la tasa de formacién estelar en cada spaxel. El factor de conversién de lumi-
nosidad a SFR es el mismo dado por (Kennicutt, 1998a), pero reescalado a una Funcion de Masa
Inicial (o IMF, por sus siglas en inglés) de Chabrier.

Para poder calcular el valor de la tasa de formacién estelar total dentro del disco de las galaxias,
se realizd la suma de la SFR en todos estos spaxels. Sin embargo, como ya se ha explicado anterior-
mente, y como vamos a ver con mas detalle en la seccion siguiente, hay que tomar en cuenta que
no todo el flujo emitido por la linea de Ha se debe al mecanismo de formacién estelar.

Para poder hacer esto, en el presente estudio se elaboraron diagramas diagnosticos de los me-
canismos de ionizacién del gas que se indican como diagramas BPT, por las iniciales de los autores
del primer trabajo sobre esto (Baldwin et al., 1981). A través de estos diagnosticos podemos tener
una idea de cuédles pixeles no estan indicando emisién proveniente de regiones de formacién estelar,
AGNs, LINERS, o de una mezcla de procesos tales como choques, explosiones de supernova, etc..
Tal como lo explicaron los autores de este diagrama, se utilizan diversas lineas de emisién para

poder determinar el proceso que las genera. En este caso utilizamos el logaritmo de los cocientes

que aqui reportamos: log;, (%) y de logy ([Oégﬂ), para obtener los diagramas BPT en cada

pixel de cada galaxia. Se utilizaron estas lineas porque son las mas prominentes en las galaxias de

GASP.
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3.3. Diagramas diagnoésticos

Un diagrama de diagnostico o diagrama BPT (por las iniciales de los autores: Baldwin, Phillips
y Terlevich), para las galaxias con lineas de emision, se obtiene al graficar en los ejes horizontal
y vertical algunas relaciones analiticas entre ciertas lineas de emision de los gases. Hay zonas en
el diagrama BPT que estan dominadas por algunos mecanismos de emisién. Estas areas estan
identificadas por lineas de separacién expresada por funciones como las que se encuentran por
ejemplo en los trabajos de Kewley et al. (2001); Kauffmann et al. (2003); Heckman (1980). En el
diagrama BPT, en lugar de las lineas de [NII] podemos utilizar las del [OI] o las del [SII].

De acuerdo a dénde se ubique en este diagrama cierto spaxel dadas sus razones de las lineas de
emision, se puede identificar el mecanismo de emision dominante que posee. Por ejemplo: los AGN
de tipo 2 (galaxias Seyfert 2) poseen las lineas de emision delgadas en su espectro y presentan bajos
valores de la razon [NII|/Ha con respecto los LINERs (regiones de gas débilmente ionizado); a su
vez, los LINERs presentan razones de [NII]jg583/Ha mayores a las que se obtienen de las regiones
regiones HII.

Como ya se ha explicado en la seccion anterior, el calculo de la SFR fué realizado en cada spaxel.
Sin embargo, para los calculos de este trabajo solo estamos interesados en aquellos que representan
fuentes emisoras debido a la actividad de formacién estelar. Es por esto que se tuvo que realizar un
diagrama BPT para cada galaxia con el proposito de identificar esos pixeles.

Para el presente trabajo se grafico en el eje vertical la razon [O111]x5007/HS y en el eje horizontal
la razoén [N11]ze583/Har y se usaron las relaciones de Kewley et al. (2001) y Kauffmann et al. (2003)
para identificar los mecanismos de emisién por formacion estelar. Un ejemplo de un diagrama BPT
se ensefia en la figura 3.2, que puede entenderse al apreciar el mapa de la figura 3.3 donde se
identifica el mecanismo de emisiéon dentro del disco galéctico.

Asi, podemos ver en la misma figura los puntos que se ubican debajo de la funciéon de (Kauffmann
et al., 2003) indicando que en dichos spaxels el mecanismo de produccion de las lineas es por fotones
ionizantes producidos por estrellas masivas, es decir, por formacion estelar (Kauffmann et al., 2003).
Por otro lado, los fotones que se encuentran localizados entre las funciones de Kauffmann et al. (2003)
y Kewley et al. (2001) corresponden a fuentes con emision compuesta por diferentes procesos, tales
como formacion estelar, choques, supernovas, y actividad nuclear (Kewley et al., 2001).

Los puntos arriba de la funcion de (Kewley et al., 2001) representan LINERS o AGNs, razon
por la cual no los tomamos en cuenta para los calculos de esta tesis, pues estamos interesados en
estudiar las fuentes de ionizacion debidas a la formacién estelar.

3.4. SFR en otros bines de edad (2, 3, 4)

Para cada galaxia se obtuvieron, con el c6digo SINOPSIS, los valores de masa estelar por cada
spaxel. La definiciéon de masa estelar utilizada, segiin la notacion utilizada en Longhetti and Saracco
(2009), es la masa de las estrellas que todavia estan sostenida por reacciones nucleares mas la masa
de los remanentes. De la misma forma, SINOPSIS proporciona también la tasa de formacion estelar
promedio en cuatro épocas cosmicas, es decir, se quiere estudiar la SFH en las galaxias.

En general, para este estudio y como ya se explicéd al principio de este capitulo, solamente se
utilizaron los mapas de SFR correspondientes a los bines de tiempo maés viejos (2, 3 y 4) porque
preferimos calcular la SFR maés reciente utilizando la luminosidad de Ha y con base a esto se elabord
el mapa de SFR1, lo cual permite una mejor comparaciéon y también un uso directo de los diagramas
de diagnostico. Entonces, para hacer los mapas de SFR1 se corrigié por la extincion la luminosidad
de Ha para calcular la tasa de formacion estelar y, por otra parte, los mapas de SFR2, SFR3 y SFR4
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Figura 3.2: Ejemplo de diagrama BPT realizado para la galaxia JO206. La linea continua representa
la funcion de (Kauffmann et al., 2003) y la linea punteada la funcion de (Kewley et al., 2001). Los
puntos corresponde a spaxels dentro del disco galactico y los colores indican las diferentes fuentes de
emision de a cuerdo al diagrama BPT: azul para formacién estelar, verde para fuentes compuestas
y amarillo para AGNs, como se clasificaron segtin su posicién con respecto a las lineas mencionadas.

utilizados son los que se elaboraron a partir de anélisis de poblaciones estelares simples realizados
con sinopsis (obtenidos previamente por la colaboracion GASP).
Los bines de edad en los que se calcula cada SFR corresponden a (Fritz et al., 2017):
SFR1 =[0 — 20] Myr
SFR2 =[20 — 570] Myr
SFR3 =[0.57 — 5.7] Gyr
SFR4 =[5.7 — 14] Gyr

En este trabajo se hizo un estudio de 4 bines de tiempo definidos a partir de los 12 que son
proporcionados por SINOPSIS porque es dificil distinguir las diferencias entre las propiedades de
las poblaciones estelares de edades viejas del orden de centenas de millones de anos. No se trabajo
con un mayor numero de intervalos de tiempo debido a que a mayor ntiimero de bines tendremos
més incertidumbre en las propiedades calculadas, ya que los datos de MUSE no cubren la parte UV
del espectro que posee ciertos indicadores de la edad para las poblaciones estelares, tales como el
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Figura 3.3: Mapa BPT espacialmente resuelto de JO206 en el disco galactico que indica los me-
canismos de emision en cada spaxel. Aqui se senalan los spaxels que corresponden a las diferentes
fuentes de emision de a cuerdo al diagrama BPT: azul para formacion estelar (o SF, por sus siglas
en inglés), verde para fuentes compuestas y amarillo para AGNs.

D4000, las lineas de calcio o la linea de Hé.

3.5. Mapas de SFR y masa: analisis de las asimetrias

En esta seccion se realiza un anélisis de la distribuciéon espacial de SFR en los cuatro bines de
tiempo y se indaga sobre pistas del posible movimiento de las galaxias y de los choques entre los
gases interestelar e intra-cumular.

Dado que la RP que el medio intra-cumular ejerce en el medio interestelar de las galaxias
provoca la compresion del gas, el cual a su vez incrementa su densidad y con ello ocasiona episodios
de formacion estelar, los eventos de formacion estelar provocados por este mecanismo deberian dejar
una marca en la galaxia, la cual podria verse como una regién con un incremento en la actividad
de formacién estelar en una parte del disco que se tendria que poder identificar con el frente del
choque. Esto deberia entonces generar diferencias en las distribuciones de las SFR dentro del disco
de la galaxia, provocando asi asimetrias notables en esos mapas.

La figura 3.4 es una representacion esquematica de una galaxia cayendo a un ctmulo (marcada
en color rosa) e interactuando con el medio intra-cumular. Es muy probable que las galaxias medusas
sean galaxias observada durante una interaccion con el ciimulo por primera vez (eso porque todavia
tienen gas y, mas en general, medio interestelar), o sea que estan “cayendo” hacia las partes mas
internas de un ctimulo. En este caso el esquema estd mostrando una galaxia cayendo hacia las
regiones centrales del cimulo, en donde generalmente se encuentra la galaxia mas brillante del
ciamulo (BCG) y que en este caso esta simbolizado con un elipse amarillo. Cuando una galaxia esta
en movimiento a través del cimulo, el gas intra-cumular choca con el medio interestelar del disco
galactico que se encuentra en la parte delantera de la galaxia y, debido a la presiéon hidrodinamica,
incrementa la densidad de este gas y por eso también la actividad de formacion estelar en esta region
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Figura 3.4: Representacion esquemética de la primer interaccién de una galaxia medusa con el
cimulo. Cuando la galaxia medusa (de color rosa) entra en contacto con gas que se encuentra
en el camulo (de color azul claro), se crea un choque entre el gas interestelar del disco y el gas
intra-cumular caliente y, debido a la presién hay un incremento en la actividad de formacién
estelar (simbolizado con color azul marino) en la parte del disco que esta presentando el choque ya
mencionado. La galaxia més brillante (BCG, por sus siglas en inglés) esté representada con amarillo.

donde ocurre el choque.

De este modo, si en el disco de alguna galaxia encontramos una regién con una actividad de
formacion estelar en promedio mas alta con respecto a otras partes del mismo, podemos suponer
que estemos detectando de esta forma el lugar en donde se produjeron los choques entre los dos
medios. Ademés, por lo visto arriba, podriamos inferir hacia dénde se esta dirigiendo la galaxia.
Mas atn, es posible realizar esto a diferentes épocas césmicas, ya que contamos con mapas de SFR
calculada para diferentes tiempos. En esta tesis se buscan asimetrias en los mapas de masa y de
SFR que se refieren a las cuatro épocas cosmicas definidas anteriormente. A continuacién se explica
la manera en que se realiz6 particularmente para las galaxias de la muestra de control y después
para las deméas galaxias de la muestra GASP.

La idea del siguiente calculo es inferir los vectores de movimiento de las galaxias medusa (aunque
este procedimiento se podria llevar a cabo para cualquier tipo de galaxia) de la muestra GASP a
diferentes tiempos: asi, por un lado podemos tener otro indicio por la presencia del efecto del choque
y, por otro lado, podemos intentar definir el vector de velocidad de la galaxia en el plano del cielo.
Esta metodologia fue propuesta por primera vez por (Troncoso-Iribarren et al., 2020) en el analisis
de simulaciones numéricas de EAGLE (Schaye et al., 2015) y en este caso por primera vez lo vamos a
aplicar a datos “reales” (o sea, observaciones y no simulaciones). Creemos que nuestro trabajo pueda
ayudar a validar esa metodologia que se aplicd a los datos de las simulaciones que, por su propia
naturaleza, no presentan el mismo nivel de complejidad que hay en la realidad. A continuacién
vamos a describir el procedimiento y su implementacién a nivel técnico.

Para cada galaxia se tomé el mapa de masa estelar y se localizaron las coordenadas del spaxel
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mas masivo. Todo se hizo trabajando dentro de la regién que definimos como el “disco galactico”.
En cada uno de los mapas de masa estelar y SFR se traza una linea recta que pase por el centro asi
definido. Cada recta divide al disco galactico en dos partes, y el siguiente paso es calcular el valor
de masa o de SFR en cada una de las mitades, sumando simplemente el valor de cada pixel que se
encuentre dentro del disco por un lado y por el otro lado de la linea. Esta operacion se repite de
forma automética por inclinaciones distintas de la linea, a pasos de 1°, cubriendo valores de 0 a 180.
Los édngulos se empiezan a contar en sentido antihorario y el angulo de 0° corresponde a una linea
horizontal que pasa por el centro de la galaxia (sistema cartesiano).

A cada inclinacion calculamos la diferencia relativa de los valores (pueden ser de masa estelar o
de SFR) entre las dos mitades del disco, como sigue:

. 0.5 x ValT — ValH(Q)
N 0.5 x valp

AP(6) x 100, (3.4)
donde AP(6) es la diferencia relativa de la suma los valores en las dos mitades del disco, valy es el
valor total de masa o de SFR total contenido en el disco y valg () es el valor de masa o de SFR en
una de las dos mitades por un cierto angulo. Con esta definicion, la diferencia relativa es una medida
de qué tanto, en porcentaje, las dos mitades del disco galactico difieren la una de la otra. Un valor
de AP(f) = 0, quiere decir que hay una simetria perfecta para un cierto valor de la inclinacién de
la recta, mientras que un valor de 100 nos indica el maximo grado de asimetria (es decir, toda la
masa o la formacion estelar estan en un lado del disco).

Al cambiar el angulo de inclinacién de la recta y repetir el procedimiento se obtiene una relacién
entre angulo y diferencia relativa. En la figura 3.5 se muestra un ejemplo de como se ve el cambio
de las diferencias relativas en los mapas de masa, y SFR en los tres bines de edad mas viejos para la
galaxia A3376 B 0214, la cual es una galaxia de la submuestra de control de la muestra GASP. En
las cuatro graficas las dos lineas representan los valores de AP(6) de cada una de las dos mitades
del disco, en funcion del coeficiente angular (o del 4ngulo de inclinacion) de la recta. Estas graficas
nos permitieron también asegurar que la suma de las diferencias relativas de las dos parte estuviera
en 0 a cada inclinacion (como se puede apreciar, las dos curvas son simétricas con respecto a eje x).

Vamos a definir el “indice de asimetria”’, que denotamos con la notaciéon A;q;, como el valor
méaximo de las diferencias relativas:

Ajgw = Max[AP(0)] = AP (Bnaz), (3.5)

que se tienen para un cierto dngulo 6,4, de inclinacién de la recta. Asi que por cada uno de los
mapas tenemos un indice de asimetria, que corresponde al valor maximo de la diferencia relativa en
ese mapa.

El problema de la bisqueda de la presencia de regiones de actividad de formacién estelar, actual
0 a otras épocas, en el disco de una galaxia se convirtié entonces en el estudio del indice de asimetria
y del angulo al cual esté definido. Por la geometria del problema, la direccion del la velocidad de la
galaxia en el plano del cielo se deberia encontrar a un angulo de aproximadamente 6,4, + 90°. En
estas consideraciones hay que anadir que las galaxias, y especialmente las de tipo morfologico tardio,
no son objetos perfectamente regulares y simétricos. Es entonces normal que haya una asimetria en
la distribuciéon de masa y de SFR. La pregunta es entonces: jcuidndo podemos decir que un indice
de asimetria mayor a cero nos indica un potencial incremento de formaciéon estelar localizado en
un frente de choque? Primero que todo notamos que, generalmente, en galaxias “regulares” y en las
que no han sufrido fenémenos de interaccion, la gran parte de la masa en estrellas esta distribuida
de forma relativamente “suave”. Notamos ademés que valores de A;q, mayores a cero pueden estar
relacionados a algunos factores:
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= Una elecciéon no 6ptima del centro de la galaxia.

= Fluctuaciones en los valores de la masa estelar calculados por SINOPSIS debido a la degene-
racion y a las incertidumbres tipicas de las técnicas de sintesis de poblacién estelar.

= Mascaras en los mapas para tomar en cuenta la presencia de objetos que no tienen nada que
ver con la galaxia objetivo, como por ejemplo, estrellas o galaxias del fondo.

Sin embargo, estas variaciones deberfan ser minimas para los mapas de masa, asi que analizandolos
con este método deberiamos encontrar los valores de los indices de asimetria méas pequenos. Por
esta razon, el valor de A;4, encontrado en el mapa de masa puede ser tomado como referencia: si se
encontraran valores parecidos a ésos en los mapas de SFR, es probable que las asimetrias se deban
a la distribucién de masa en la galaxia y no sean provocadas por RP.

Hay que tomar en cuenta también que las interacciones hidrodinamicas en las galaxias medusa,
por su naturaleza (es decir, por tener las colas de gas todavia visibles), tomaron lugar en épocas
relativamente recientes. Eso se refleja entonces en los dos bines de SFR mas recientes, mientras
que no esperamos efectos notables en la tasa de formacién estelar a épocas méas antiguas. En la
mayoria de los casos las curvas de las diferencias relativas en los mapas de masa, de SFR4 y , se ven
muy parecidas (ver figura 3.5 para un buen ejemplo de ésto). Por eso, en la seccion siguiente, nos
enfocaremos més en el analisis de las asimetrias en las dos épocas més recientes.

3.6. Bisqueda de evidencias de interacciones de presién hidrodina-
mica

Una vez que tengamos definidos, para cada galaxia y para cada mapa, cuales son los valores de
Aigr v de Oz, €l paso siguiente es decidir si el valor del indice de asimetria nos esta sugiriendo
la posible presencia del efecto de la interaccion por la RP. Para esto decidimos utilizar las galaxias
de la muestra de control, que fueron elegidas por no tener evidencias de ningiin tipo de interaccién,
tanto de tipo hidrodindmico como de tipo gravitacional.

En esas galaxias esperamos entonces que las asimetrias que encontramos sean minimas y que
sean provocadas por inhomogeneidades intrinsecas. Comparando en un segundo momento los valores
encontrados en las galaxias que presentan evidencias de RP con los valores promedio calculados para
las galaxias de la muestra de control, sera posible decir si son compatibles con las inhomogeneidades
tipicas que se pueden encontrar en galaxias “normales”, o si por otro lado pueden darnos indicaciones
de otro tipo de fenémeno.

De estas galaxias calculamos el indice de asimetria en los cinco mapas, y obtuvimos sus valores
promedio por cada mapa. Estos valores se compararon con los que se obtuvieron para las galaxias que
se encuentran en alguna fase de interaccién que, por simplicidad, vamos a llamar galaxias medusa
(a pesar de que tengan colas o no). En las graficas de las figuras 3.6 y 3.7 se muestran los indices
de asimetria de las galaxias medusas como puntos de color negro y, con una linea continua verde
el valor promedio de A;4, de las galaxias de la muestra de control. Las lineas punteadas marcan la
medida del promedio +1o.

Al comparar los promedios de las diferencias relativas calculados para las galaxias medusas
marcados como una linea color rojo y para la muestra de control en color verde, se observa una ten-
dencia para los 5 mapas: algunas galaxias con asimetrias significativas tienen un indice de asimetria
que estan por encima del promedio de la submuestra de control y del promedio de las medusas,
principalmente en el mapa de SFR1 y 2, pero dentro de la desviacién estandar.
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Entonces, podemos utilizar esto para decir cuéles galaxias presentan diferencias significativas en
sus respectivos mapas. Los mapas de SFR1 son los que presentan mas asimetrias (alcanzando més
del 70 % de indice de asimetria).

En el mapa de SFR2 hay diferencias relativas que rondan el 50 % mientras que para los mapas
de SFR3, 4 y masa alcanzan un 40 % (a continuacion se analizan estas galaxias), pero el promedio
es muy cerca del que se encontré para la muestra de control.

La tabla 3.1 resume los valores del promedio y de desviacion estdndar para la muestra de
galaxias normales y galaxias medusas. Utilizando los resultados de este anélisis, podemos entonces
determinar cuales galaxias parecen estar afectadas por RP, por tener valores de A;4, por arriba de
1o con respecto a los valores promedios calculado en las galaxias de la muestra de control.

Como puede verse al comparar los resultados de ambas muestras, hay un incremento en el valor
promedio del indice de asimetria en las galaxias medusas con respecto a las normales, incremento
que es relevante nada mas en los bines 1 y 2 de los mapas de SFR.

Mapa A4z o A o
sfrl 21.79 11.51 28.26 15.68
sir2 13.04 7.79 18.30 10.85
sfr3 12.15 9.00 14.02 8.90
sfr4 12.12 7.46 13.51 8.26
Masa 10.27 7.70 13.08 8.53

Cuadro 3.1: Valores promedios del indice de asimetria y desviacién estandar para galaxias de la
muestra de control (columnas 2 y 3) y de las galaxias bajo influencia de RP (columnas 4 y 5).

3.7. Analisis de la direccién del frente de choque

Con este anélisis de los indices de asimetria queremos encontrar si existen huellas en los mapas
de masa y de de formacién estelar de las galaxias que puedan ser evidencia de que la galaxia sufrié
efectos de RPS. Con esto podriamos también encontrar un posible frente de choque que nos puede
hablar sobre la direccién de las galaxias dentro del cumulo. Asi, de las galaxias con asimetrias
significativas (indice de asimetria por arriba de lo con respecto al promedio del de las galaxias
normales) se tomaron sus mapas de SFR en las dos épocas més actuales. Entonces, tomando en
cuenta la recta con la inclinacién 6,,,, a la cual se mide el indice de asimetria, se traza un vector
perpendicular a ella, el cual nos deberia dar pistas sobre la direccién hacia la cual se estd moviendo
la galaxia dentro del cimulo, tal y como se puede ver en las figuras 3.8.

En la figura 3.8 se muestra el ejemplo del analisis hecho para la galaxia JO206: el indice de
asimetria se mide a un angulo de inclinacién de 45° en el mapa de SFR1 lo cual se traduce a un
angulo de direccién de la velocidad a 315.5°. Si analizamos el mapa de SFR2, el indice de asimetria
se mide a un angulo de 57.5°, significativamente diferente con respecto a el valor encontrado en el
primer mapa, proporcionando un angulo de 147.5° para la supuesta direccién de la velocidad.

En este caso particular, resulta que el centro de este cimulo A3558, que coincide con la BCG,
se encuentra a una direcciéon que coincide con la del vector calculado del mapa de SFR2. En la
figura 3.9 se aprecia el campo donde se encuentra esta galaxia y su ubicacién con respecto a la BCG
(Poggianti et al., 2017), y en la figura ?? se compara el vector de movimiento de esta galaxia y el
vector que indica la direccion de la BCG.

En la figura 3.11 se muestra la galaxia JO147 y se comparan dos vectores: en color azul esta
representada la direccion del cimulo donde se encuentra la galaxia y en color negro tenemos al
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vector perpendicular a la recta que nos dio el mayor indice de asimetria para este caso. Esto se hizo
para cada una de las galaxias cuyo indice de asimetria es mayor al valor promedio de los indices de
las galaxias normales.

En la tabla 3.2 se muestra una lista de las galaxias que presentaron diferencias significativas en
las asimetrias de los mapas de formacion estelar en las dos épocas maés recientes. Para cada galaxia
se aprecia: el &ngulo de inclinacién del vector que apunta hacia la BCG, el angulo de inclinacion que
indica la direccion de la velocidad para el mapa de SFR1; el &ngulo de inclinacion para la velocidad
en el mapa de SFR2, asi como el valor del indice de asimetria que se tiene en ambos casos. Las
galaxias que presentan asimetrias significativas en los mapas de SFR 1 y 2 no son las mismas, asi
que se escribe un * cuando el indice de asimetria no es significativo. Como se ve en la tabla, las
tnicas galaxias que presentan un indice de asimetria significativo en los dos mapas de formacién

estelar son: JO20, JO138, JO147 y JO153.

Galaxia 6(BCG) 6(SFR1) A;4(SFR1) 6(SFR2) A;4.(SFR2)

JO20 346 249 48.64 90 47.42
JO24 235 - - 336.5 38.89
JO27 326 250 48.52 3 29.60
JO36 270 191 45.05 * -
JO95 146 307 51.40 * -
JO102 127 * * 100 32.30
JO112 149 - - 14 33.42
JO119 60 199 45.11 * -
JO134 218 71 67.44 * -
JO138 249 68 61.36 35 30.84
JO144 281 * - 74 32.50
JO147 200 o4 52.25 95 37.48
JO149 279 * - 182 42.42
JO153 279 250 46.53 225 31.68
JO157 164 * - 102 40.80
JO179 280 171 47.43 * -
JO181 278 * - 30.51 16 30.51
JO206 112 45 4459  16.33 * -
JW100 194 359 49.68 * -
JW115 308 * - 95 30.97
JW36 114 113 72.41 323 32.26

Cuadro 3.2: Comparacion de los angulos de inclinacion para los vectores que apuntan a la BCG y
para los que se obtiene el indice de asimetria en los mapas de SFR1 y 2. También se muestra el
valor de los indices de asimetria, aunque se coloca un * en el caso de que las asimetrias no sean
significativas.

Para comparar los dngulos que forman los vectores de velocidad y los dngulos hacia donde se
encuentra el centro del camulo (la BCG), se grafico para cada galaxia el d4ngulo interno del vector
de velocidad de las galaxias y el vector que apunta hacia la BCG en los mapas de SFR de los dos
bines de tiempo mas recientes, normalizandolo al valor del d&ngulo del vector de movimiento. En la
figura 3.14 se muestra esta comparacion para la SFR actual y en la figura 3.13 SFR del segundo
intervalo de tiempo mas reciente. Las galaxias cuyos vectores apuntan en una direccién parecida
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(con un valor menor a 0.5 en la diferencia normalizada al angulo del vector de velocidad) son: JO20,
JO27, JO36, JO153, JO179 y JW36 en el mapa de SFR1 y JO24, JO102, JO149, JO153, JO157 en
el mapa de SFR2.

Para el caso de la tasa de formacién estelar mas reciente, de la figura puede verse que hay dos
galaxias con los dos vectores (tanto el que indica el mayor valor de SFR como el que apunto hacia
el centro del ctimulo) apuntando hacia direcciones parecidas: corresponden a JW36 y JO153. El gas
de JW36 ya ha sido despojado, probablemente debido a fuertes efectos de RPS y tal vez es por esto
que de acuerdo a la inspeccién visual realizada fue clasificada como “J1”, es decir, casi no presenta
colas de material. Por otro lado, JO153 es una galaxia “J2” cuya fase de desprendimiento de gas
es desconocida, sin embargo, dada esta coincidencia de sus vectores, posiblemente se encuentre en
etapas avanzadas del despojo de gas.

También es importante sefialar que las méscaras de algunas galaxias son un poco irregulares,
como es el caso de JO95, JO119, JO134 y JW36, asi que esto también puede estar influyendo
en las direcciones de los vectores (ninguna de estas galaxias presentan colas de gas evidentes).
Particularmente, la galaxia JO138 fue enmascarada con una elipse retirando una parte del disco
galactico en uno de los lardos debido a un objeto que se interponia en la linea de visién, de modo
que es altamente probable que esto altere el resultado de sus vectores, haciendo que difieran bastante
entre ellos.

Es interesante notar dos galaxias medusas: el caso de JO206, una galaxia medusa con largas
colas de gas prominentes cuyo angulo entre los vectores es menor a 90°. Como se aprecia en las
figuras 3.14 y 3.13, dada la direcciéon de sus colas con respecto al centro del camulo, esta galaxia
podria estar siguiendo cierta trayectoria en la cual, dadas las condiciones del medio intracumular,
su disco pueda girar en direccién al vector de asimetria mientras se dirige al centro del cimulo.

Por su parte, la galaxia medusa JW100 (figura 3.7) también tiene colas de gas prominentes en
posicién opuesta al centro del camulo y en esta parte del disco puede notarse una regiéon a lo largo del
disco donde inicia la zona de formacion estelar y se extiende hacia atras, hacia donde se despliegan
las colas. Esto podria tratarse de un frente de choque entre el gas interestelar de la galaxia y el gas
intracumular de la galaxia cayendo en modo “face-on” mientras la trayectoria es dirigida hacia el
centro del ciimulo, generando un gradiente de formacién estelar intensa en las partes mas adentras
al disco galactico y al inicio de las colas. Como el vector que indica el posiblemente movimiento de
la galaxia puede estar influenciado por este gradiente de formacion estelar en el disco, y dado que
la méscara es irregular, puede ser por esto que el vector apunta en direccién casi opuesta al centro
del ctimulo.

Ahora, para el analisis de la tasa de formacién estelar en el segundo bin de tiempo, hay 4
galaxias que en la grafica 3.13 muestran direcciones similares en sus vectores de movimiento y los
vectores que indican el centro del cimulo: JO153, JO149, JO102 y JO157. Las galaxias JO24, JO112,
JO138, JO144, JO181 y JW115 tienen méascaras demasiado irregulares que pueden estar afectando
los resultados (principalmente JO38, de la cual ya se explico el hoyo que presenta la méscara en un
lado del disco).

JO153, como se describi6 anteriormente, es una galaxia “J2” con fase de desprendimiento de gas
desconocida, al igual que JO102 y JO157 (galaxias de clase “J1” y “J3”, respectivamente). JO149 es
una galaxia medusa de clase “J1” que presenta evidencias de desprendimiento de gas.

El hecho de que en esta época haya més galaxias cuyos vectores de movimiento se asemejan mas
al vector que apunta hacia la BCG puede explicarnos por qué este tipo de galaxias presentan un
intenso brote de formacion estelar en este bin de tiempo, especialmente la galaxia JO153: en la figura
3.16 se aprecian los mapas de SFR y ambos vectores para dicha galaxia en los dos bines de tiempo
diferentes, se observa que dado el comportamiento de sus vectores en ambas épocas cosmicas, parece
que se ha ido desplazando hacia una direccién cercana al centro del cimulo y luego ha desviado un
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poco su trayectoria. Debido a ésto, JO153 podria tratarse de una galaxia que ya enfrent6 el periodo
més intenso de RPS y encontrarse en etapas posteriores al desprendimiento de gas.

3.8. Brusqueda de senales de RP en galaxias con formacion estelar
apagada

En el marco de un estudio que se hizo sobre 8 galaxias de GASP, pertenecientes a la muestra
de control y todas miembros de camulos, con evidencias de apagado de formacion estelar (es decir,
galaxias que no presentaban lineas en emision), se repitio el andlisis explicado en las secciones ante-
riores. En este estudio, presentado en Vulcani et al. (2020), se intent6 averiguar si las caracteristicas
de estas galaxias, en particular las de sus poblaciones estelares y su historia de formacién estelar,
son compatibles con apagado debido al efecto de RPS.

Para estas galaxias vamos a repetir el andlisis hecho para las demés, aprovechando la expe-
riencia ganada hasta ahora. Vamos entonces a analizar la historia de formacion estelar buscando
posibles evidencias de un aumento de la SFR en alguna época, que nos podria dar pista sobre una
posible interacciéon con el medio intractimulo, pero sobre todo vamos a analizar las caracteristicas
espacialmente resultas de la SFR, especialmente en el segundo bin de edad, intentando detectar las
huellas de un frente de choque en el mapa de formaciéon estelar. Es decir, nos interesa encontrar
asimetrias en los mapas de formaciéon estelar mas recientes y, ademas, estas asimetrias tienen que
ser significativas con respecto a las que se encuentran en los mapas de SFR3, SFR4 y masa, donde
no esperamos ver aumentos de la formacion estelar por efectos de choques.

Se utiliza entonces el mapa de masa estelar para verificar el grado de las asimetrias intrinsecas
en la galaxias y como éstas se pueden eventualmente reflejar en la distribuciéon de la SFR en el
segundo bin de edad: si se encuentran variaciones en el mapa de masa, entonces es probable que las
mismas asimetrias se encuentren también en los mapas SFR y que entonces no sean significativas.

Los valores del indice de asimetria de cada galaxia y por cada mapa también se reportan en la
tabla 3.3 . En ninguna de estas galaxias encontramos valores significativamente mayores en el mapa
de SFR2, con respecto a los otros mapas. De hecho, estas galaxias muestran un grado de simetria
bastante alto, asi que pensamos se puedan excluirse posibles detecciones de frentes de choques
identificados por incrementos locales en la formacién estelar.

Aprovechando de que la muestra estd compuesta de nada mas 8 galaxias, mediante inspeccién
visual se revisaron los mapas galaxia por galaxia, para validar los resultados encontrados de for-
ma automatica, que fueron asi confirmados: no hay evidencia de frentes de choques trazados por
formacion estelar aumentada.

Asimismo, analizamos las historias de formacién estelar integradas. En dos casos notamos un
incremento de formacién estelar, a nivel global de la galaxia, en el bin que abarca poblaciones
estelares de 2 x 107 hasta 4 ~ 6 x 10® afios. La razon entre el valor de SFR del bin 3 y 4 en estas
galaxias, es mayor a la razoén entre valores de SFR de los otros bines de tiempo contiguos, asi que el
incremento relativo entre la formaciéon estelar de dos épocas de tiempo se da con mayor intensidad
entre los bines 3 y 4, que es casi cuando se formaron las galaxias.

Una de las galaxias en las cuales se verifica éso es A500 F_0152. Aun asi, no encontramos
evidencia geométrica (o espacial/morfologica) clara de que sea desencadenada por presion hidrodi-
nédmica. La figura 3.17 muestra el mapa de SFR2 de esta galaxia y la grafica de diferencias relativas
del mismo, en las cuales se observan valores despreciables.

La otra galaxia es A3376 B 0214, en donde el incremento de formacion estelar del segundo bin
esta ocurriendo en todo el disco. El indice de asimetria es alrededor del 20 % y parece originarse por
la presencia de una méscara en la parte norte-oeste de la galaxia, por lo que hay que tener cuidado
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con la interpretacion.

Si analizamos las graficas de las diferencias relativas en funcién del d4ngulo, vemos que la distri-
bucién de masa estelar y de la SFR en los 3 bines analizados son bastante simétricas a excepcion
de algunas diferencias en determinadas partes de la galaxia.

Estos aumentos son una posible evidencia que si hubo una interacciéon de tipo RP que en un
principio aceleré la formacion estelar, y después despojo la galaxia de su gas asi apagando el proceso
de formacién estelar.

En resumen, estamos bastante seguros de que no hay seniales claras de un incremento de forma-
cion estelar debido a choques producidos por presiéon hidrodindmica en ninguna de las galaxias desde
el punto de vista de la distribucién geométrica/espacial de la SFR. Sin embargo, en dos casos hay
un incremento muy claro de SFR en el segundo bin de edad. Estas son las galaxias A500 F 0152
y A3376 B _0214. De hecho estas son las galaxias que muestran la absorciéon de la linea de Hf,
més intensa. En la figura 3.18 se muestra la grafica de SFH de A500 F 0152, donde se aprecia el
incremento en el segundo bin de tiempo.

3.9. Mapas de densidad electronica.

Los espectros de MUSEQVLT nos proporcionan también datos sobre las lineas del azufre una
vez ionizado, que se encuentran a una longitud de onda de 6714 A y a 6731 A. Estas lineas co-
rresponden a lo que se llama un “doblete”, o sea, una pareja de lineas colisionales que se forma por
una transicién originada a partir del mismo nivel electréonico excitado, hacia dos niveles con energia
ligeramente distintas, tal como puede verse en el diagrama de la figura 3.19. La razoén entre los
flujos del doblete es una cantidad que depende de la densidad y de la temperatura electronica, aun
que la dependencia por la temperatura es mas débil. Asi que, suponiendo que los electrones en el
gas ionizado se encuentran a una temperatura de 10°K, un valor que tipicamente se encuentra en
regiones HII (regiones de formacion estelar; se vea por ejemplo Osterbrock, 1989), podemos utilizar
esta razon entre flujos para obtener un mapa de densidad electrénica de las galaxias de la muestra.

Analizar la distribucion de la densidad electronica del gas nos podria dar pistas sobre la pre-
sencia de las regiones de gas ionizado més densas que el promedio, ayudandonos asi posiblemente
a identificar frentes de choque. Asimismo, se realizé un analisis para determinar la ubicacion de las
zonas en cada galaxia donde pueden encontrarse valores de densidad electrénica més altos que el
promedio. La manera de realizarlo fue la siguiente: para cada galaxia se tomaron los datos de la
emision de azufre y se realizé el célculo de la expresion 3.6 pixel por pixel. Esta formula representa
la densidad electronica como funcion de un cociente de flujos de las dos lineas, segin la prescripciéon
que encontramos en (Proxauf et al., 2014):

ne = 0.0543 x tan(—3.0553 x R + 2.8506) + 6.98 — 10.6905 x R + 9.9186 x R? — 3.5442 x R*, (3.6)

en donde R = F6714/F6731.

Calculando el valor de densidad electrénica pixel por pixel, se gener6 el mapa de densidad
electronica para cada galaxia. Como primer intento de hacer un anélisis automatico de los mapas
de densidad electrénica, se utilizé el mismo método usado para encontrar asimetrias en los mapas
de tasa de formacién estelar y masa. Asi esperamos ver si es posible encontrar, de forma objetiva,
un frente de choque caracterizado por una densidad electréonica mas alta y, posiblemente, averiguar
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si con este tipo de anélisis es posible la identificacion de la direccion de la velocidad de la galaxia
en el plano del cielo para cada intervalo de tiempo correspondiente a los bines de SFR.

Al igual que el analisis de los mapas de SFR, para estudiar las asimetrias se crearon graficas
que muestran las diferencias relativas de densidad electronica en ambos lados de la galaxia como
funcién del dngulo. El objetivo de esto es distinguir si las regiones con mayor densidad electrénica
coincide con las zonas de mayor actividad de formacion estelar, pues si tenemos un episodio de
incremento de formacion estelar en la época més reciente debido a RP deberia notarse un aumento
de la densidad del gas en esta zona. La figura 3.20 muestra la densidad electronica (N.) obtenida
de la ecuacion 3.6 contra la SFR1 para cada galaxia medusa. Puede observarse que la mayoria de
las galaxias se encuentran por arriba de la funcién identidad, lo cual nos habla de que la densidad
electrénica incrementa mas rapidamente que la SFR1.
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Figura 3.5: Gréaficas que muestran la diferencia relativa entre los valores de (a) masa, (b-d) y de
SFR2, 3 y 4 para el caso de la galaxia A3376 B _0214. La linea verde representa los valores de tasa
de formacién estelar en el lado izquierdo y la linea roja en el lado derecho.
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Figura 3.6: Indice de asimetria en los mapas de SFR1 para las galaxias medusa. Las lineas continuas
roja y verde indican el valor promedio del indice de asimetria para las galaxias medusas y para la
muestra de control, respectivamente. De igual forma, las lineas punteadas rojas y verdes representan
los valores de desviacién estandar para las galaxias medusas y las de la muestra de control.

Galaxia, SFR2 A SFR3 A SFR4 A Masa A4,
[Mg yr—] Mg yr '] Mg yr™!] [Mo]
A1069 B 0103 0.930 16.63 2.841 15.35 2.627 23.68 2.1334e+10 19.91
A3128 B 0248 0.612 31.86 1.918 18.40 2.958 32.46 1.9855e+10 28.35
A3158 11 91 1.094 15.46 1.611 6.78 1.568 10.34 1.2748e-+10 8.65
A3158 B 0223 0.486 14.12 1.788  2.27 3.158  7.13 2.034le+10 5.34
A3158 B 0234 0.764 20.27 1.010 17.66 0.780 14.98 7.1143e+09 16.40
A3376_B 0214 1.146 13.78 0.530 1.30 0.727 11.59 5.4879e+09  8.63
A500 22 184 0.213 7.35 0.407 16.02 0.471  0.32 3.5360e+09 5.33
A500 F 0152 0.334 5.81 0.161 5.44 0.185 15.10 1.4994e+09  9.19

Cuadro 3.3: Propiedades de las poblaciones estelares en las galaxias con tasa de formacion estelar

apagada.
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Figura 3.7: Aqui presentamos la comparaciéon de los indices de asimetria de las galaxias medusa con
el valor promedio obtenido en galaxias de la muestra de control, para los mapas de SFR2 (panel
de arriba a la izquierda), SFR3 (panel de arriba a la derecha), SFR4 (abajo a la izquierda) y masa
estelar (abajo a la derecha). Las lineas y simbolos son los mismos que en la figura 3.6.
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Figura 3.8: La figura de la izquierda muestra el vector de direcciéon encontrado para la galaxia
JO206 al utilizar el mapa de SFR correspondiente al intervalo de tiempo en el cual la galaxia tuvo
su primer interaccion con el cimulo (SFR2). La figura de la derecha muestra el resultado para el
mapa de SFR1. En color verde se representan las rectas que dividen al disco galéctico en dos partes
dependiendo del indice de asimetria.
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Figura 3.9: Ubicacion de JO206 con respecto al centro del ctimulo A3558, que coincide con la BCG
(figura tomada de Poggianti et al., 2017).

1

[1E—-3] Mg yr-



56 CAPITULO 3. FORMACION ESTELAR EN LAS GALAXIAS DE GASP

Mapa de SFR 1 para JO119

300 |
0.0025
250 A
0.0020 .
|
200 A <
o T
< ")
v 0.0015
& 150 - g
(8]
' >
0.0010 ¢
100
50 4 0.0005
0 : : : : : : 0.0000
0 50 100 150 200 250 300

Pixeles

Figura 3.10: Vector de direccién encontrado para la galaxia JO119 al utilizar el mapa
de SFR correspondiente a la época actual. Aqui mismo se observa en color azul la
direcciéon de la BCG, asi como también la direcciéon de velocidad de la galaxia para la
SFRI1 (vector rojo largo, que indica que el indice de asimetria es significativo) y para
la SFR2 (vector rojo corto, que indica que el indice de asimetria no es significativo).
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Figura 3.11: La figura (a) muestra el apa de SFR en el segundo bin de tiempo y la figura (b) muestra
el mapa de SFR de la época actual. El vector azul indica hacia dénde esté el centro del cimulo y
el vector negro senala la direcciéon encontrado para la galaxia JO147.
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Figura 3.12: Comparacién de los angulos obtenidos con el indice de asimetria y de los dngulos a los
cuales los vectores apuntan a la BCG en SFR1.
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Figura 3.13: Comparacién de los angulos obtenidos con el indice de asimetria y de los 4ngulos a los
cuales los vectores apuntan a la BCG en SFR2.
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Figura 3.14: Mapa de SFR1 de JO206. Se aprecia el vector de movimiento (en color negro) dado el
indice de asimetria y el vector que apunta a la BCG (en color azul).
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Figura 3.15: Mapa de SFR1 de JW100. Se aprecia el vector de movimiento (en color negro)
dado el indice de asimetria y el vector que apunta a la BCG (en color azul).
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Figura 3.16: La figura (a) representa el mapa de SFR actual de JO153. La figura (b) muestra el
mapa de SFR de la segunda época cosmica mas reciente. El vector de movimiento esta en color
negro y el vector que apunta al centro del cimulo aparece en color azul.

Pixeles

SFR 2 para A500_F 0152

‘ ] C
185 A
|
180 A
175 A
170 A
165-E.
160 A
155 4
150 A
T T T T I-
150 160 170 180 190
Pixeles
(a) SFR2

[1E — 3] Mg yr~1

Diferencia relativa [%]

Angle vs SFR2

—— sfr izquierda
—— sfr derecha

25

50

75 100 125 150 175

Angle[°]

(b) Diferencias relativas en SFR2

Figura 3.17: Mapa de SFR2 y grafica de diferencias relativas para la galaxia A500 F 0152.
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Figura 3.18: En esta grafica se muestra la SFH de A500 F 0152 de derecha a izquierda se tienen
los valores de SFR desde el bin de tiempo maés viejo hasta el mas reciente.
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Capitulo 4

Comparaciéon con las galaxias de ciimulo

En este capftulo vamos a intentar una comparaciéon directa de las galaxias en la muestra de
GASP y las galaxias de cumulo. Previamente se han realizado comparaciones de este tipo entre
algunas propiedades de éstas galaxias medusas contra algunas galaxias de cimulos sin evidencias de
interaccion: principalmente la SFR vs Masa en las galaxias medusa y las galaxias de la muestra de
control de GASP (objetos sin evidencias de interacciones). Con esta comparacion hecha por Vulcani
et al. (2018), se encontrd que hay un incremento considerable de sSFR en las galaxias medusas en
comparaciéon con las galaxias “normales” y que este incremento es alin mayor en etapas intermedias
del despojo de gas interestelar.

En trabajos como el que se acaba de mencionar, la comparacion entre la tasa de formacion es-
telar de los dos tipos de galaxias, se hizo exclusivamente dentro de la muestra de GASP. Esto tiene
la ventaja de que se estuvieron comparando galaxias observadas con la misma técnica, el mismo
instrumento y, ademés, los dos grupos de galaxias fueron precisamente seleccionados uno por tener
evidencias de interaccién por presiéon de barrido y el otro por no tener evidencia clara de algtn tipo
de interaccion. Por el otro lado, aunque la muestra de control observada por el programa GASP
es una coleccion de galaxias con parametros fisicos parecidos a la muestra de galaxias medusa, el
nimero de galaxias a comparar es pequeno, mas ain si consideramos que algunas de éstas no tienen
formacion estelar activa. Por esta razoén se decidié intentar una comparaciéon con todas las galaxias
en las muestras de WINGS y OmegaWINGS. Al hacer ésto estamos conscientes de que hay algo
importante que considerar: los espectros de las dos muestras son espectros de fibra (ver Capitulo 2),
y entonces muestran solamente la parte central de esas galaxias. Por esa razoén, todas las propiedades
de las poblaciones estelares que se puedan derivar del anéalisis de estos espectros, nos van a decir
algo nada més de una porciéon de las galaxias.

Los espectros de las dos muestras se han analizado con el cédigo de ajuste espectral SINOPSIS
(Fritz et al., 2007), para poder derivar masa estelar, historia de formacion estelar, edades promedio
y extincion por el polvo. Mientras que, por un lado, Fritz et al. (2007) demostraron que es posible
derivar valores de masa estelar total confiables, aplicando unas correcciones por apertura a los
resultados de los espectros de fibras, el asunto puede ser méas complicado con respecto a la formacion
estelar reciente (ver por ejemplo Lin et al., 2017), ya que las correcciones por efectos de apertura
pueden llevarnos a una comparaciéon sesgada. Por eso se decidié llevar a cabo una comparaciéon
simulando espectros de fibra, a partir de los datos de MUSE, toméndolos en una apertura de
posicién y tamano igual a las de los espectros de WINGS y OmegaWINGS.

De este modo, se realizé un estudio en el que se intenté tomar en cuenta los espectros de todas
estas galaxias en un area de apertura localizada en el centro de la galaxia que cubre aproximadamente
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1.3 arcsec. Para obtener las caracteristicas de las poblaciones estelares de estos espectros se ha
utilizado SINOPSIS en las galaxias de las tres muestras: GASP, WINGS y OmegaWINGS. De esta
manera se puede hacer una comparacion més fiable de las propiedades de estas galaxias de ctimulos
y de las galaxias medusas de GASP a pesar de que las muestras fueron observadas de manera
diferente.

Entonces, para poder realizar las comparaciones entre estas muestras se utiliza el espectro cal-
culado de la region central de los datos de IFU de las galaxias medusa y por otro lado, el espectro
de las galaxias de WINGS abarcado por la fibra 6ptica. El area tomada en cuenta para trabajar
con los espectros de las galaxias observadas por MUSEQVLT fue de 6 x 6 spaxels y mediante el uso
de SINOPSIS se derivaron las propiedades de las galaxias. Obteniendo estos datos puede llevarse
a cabo una comparacién lo mas homogénea posible entre estas muestras de galaxias, que vamos a
presentar en lo que sigue.

4.1. Comparacion de la tasa de formaciéon estelar especifica

Primero vamos a comparar la relacion entre tasa de formacion estelar especifica (sSFR, por
sus siglas en inglés) y masa, las dos cantidades calculadas dentro de la apertura. En la figura 4.1,
se puede ver esta relacion para las galaxias de ctmulos en general (puntos verdes), y para las
galaxias clasificadas como medusa de la muestra GASP (estrellas rojas). Sus ajustes lineares se
grafican en colores negro y guinda, respectivamente. Las lineas de ajuste de ambas muestras de
galaxias se cruzan a masas menores y se alejan a masas menores. Para calcular los valores de SFR
se aprovechd del hecho que los modelos de poblaciones estelares utilizado por SINOPSIS incluyen,
para las poblaciones mas jovenes (edad 2 x 107 afios), las lineas nebulares en emision, calculadas
para condiciones tipicas de las regiones de formacion estelar. Estas lineas en los espectros observados
se ajustan con los modelos, proporcionado asi los valores de la tasa de formacion estelar y de la
extincion por el polvo en las poblaciones més jovenes (cabe resaltar aqui que una comparacion de la
SFR calculada por Ha y por SINOPSIS dan resultados bastante parecidos). La resolucion espectral
de los datos WINGS y Omega/WINGS, no permite en general separar, por lo menos de forma
automatica, la emision de las lineas del [N11| (a 6548 y 6584 A) de la linea de Ha. Por eso en la
medida de la linea de Ha se aplicd una correccion de un factor de 0.3, para tomar en cuenta el flujo
de las otras dos lineas. Sin embargo, este factor es un limite inferior a la contribucion al flujo total
por las lineas del nitrogeno, asi que la tasa de formacién estelar también es un limite superior al
valor verdadero.

A pesar del gran ntmero de galaxias de cimulo para las cuales la tasa de formacion estelar es
més alta que la que se encontro6 en las galaxias medusa, se puede ver como en promedio éstas forman
mas estrellas con respecto a sus contra partes no identificadas como JF. Esto es evidencia, como
ya se ha analizado en otros trabajos de la serie de GASP (Poggianti et al., 2016; Vulcani et al.,
2018), de que estas galaxias si estan formando estrellas a una tasa en promedio superior a la que
se encuentra en las demés galaxias de ctiimulos. También hay que notar que si estamos observando
galaxias en las cuales se observen colas de gas ionizado, quiere decir que la interaccién con el medio
intra-cimulo ya remonta a una época mas remota con respecto a la que se refiere a la tasa de
formacion estelar reciente (~ 107 afios). Sobre todo para esas galaxias con colas mas evidentes y
largas es muy probable que estemos observando la fase subsecuente al pico del brote de formacion
estelar, que ya va disminuyendo debido al efecto de despojo de gas de la galaxia.
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Figura 4.1: Relacion entre sSFR y masa para las galaxias de WINGS y OmegaWINGS (puntos
verdes) y las galaxias clasificadas en algtin estadio de “stripping” (estrellas rojas). Para éstas tultimas
no se tomaron en cuenta galaxias con evidencias de AGN en su interior. Las dos lineas representan
ajustes lineales a los dos conjuntos de puntos. Los valores que se estan comparando se obtuvieron
corriendo SINOPSIS tomando en cuenta regiones de apertura en el centro de cada galaxia para
tener una mejor comparaciéon entre las muestras.

4.2. Comparacion de la historia de formacién estelar

Como se hizo notar antes, el hecho de que en estas galaxias se estén observando colas de gas
ionizado hace pensar que la interaccién del gas intracimulo con el gas de la galaxia haya empezado
ya en épocas anteriores. Es decir, se espera que las primeras estrellas formadas por esta interaccion
tengan edades mayores a 10 - 20 x 10° afos, que es el tiempo tipico de vida para estrellas con
un espectro tal que pueda ionizar el gas de forma considerable. Por esto es interesante analizar
y comparar las historias de formacion estelar de las galaxias de WINGS/OmegaWINGS con las
de las galaxias de GASP que presentan sefias de RP. Analizando los espectros calculados en las
partes centrales de las galaxias, aunque de forma rapida y visual, se puede notar en las mayorias
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de ellos una fuerte componente en absorcién en la linea de HfS, casi siempre acompanada por una
componente en emisiéon también, como se ilustra en la figura 4.2. El hecho de observar una absorcién
tan evidente y fuerte en esta linea, se debe a la presencia consistente de una poblaciéon de estrellas
de tipo espectral “A”, en donde la intensidad de las lineas de absorciéon del hidrégeno de la serie de
Balmer es la mas intensa. Esto ya nos da indicios de que si hubo un brote de formacion estelar hace
300 — 600 millones de anos, que es el tiempo de vida tipico de esta clase de estrellas.
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Figura 4.2: Espectro de la galaxia JO10. Se observa una fuerte componente en absorcion en la linea
de Hp debido a la presencia de estrellas de tipo espectral “A”.

Ademas de comparar la tasa de formacion estelar reciente, hemos utilizado los resultados de
SINOPSIS para compara la historia de formacién estelar en cuatro épocas césmicas, tanto de las
galaxias medusas como de las del ciimulo, comparaciéon que se reporta en la figura 4.3. Las estrellas
rojos representan galaxias de GASP que tienen muestras de desprendimiento de gas y los puntos de
colores son galaxias de cumulo pertenecientes a las muestras WINGS y OmegaWINGS. Las lineas
guia son el ajuste lineal a los valores para las galaxias medusas y las otras lineas son los ajustes
para los puntos de las galaxias de camulo.

El analisis de esta grafica nos muestra que las galaxias medusa tienen, en promedio, un valor de
SFR més alto con respecto a las galaxias del ctimulo y esto se aprecia en la separacion de las lineas
de ajuste de ambos tipos de galaxias, ya que el ajuste de las galaxias medusas esta por arriba del
ajuste de las galaxias de camulo. Esto ya se habfa notado en la relacion entre sSFR y masa, como
se vio en la figura 4.1. Las lineas de ajuste tienden a cruzarse a valores de masa mas bajos pero se
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Figura 4.3: SFR como funcién de la masa en cuatro intervalos de tiempo. Los puntos de colores
representan galaxias del cimulo y los circulos negros simbolizan las galaxias medusas de la muestra

GASP.

separan a valores altos de masa: esta dependencia de la diferencia con la masa estelar podria ser
causada por la presencia de la masa de gas en la galaxia antes de que cayera al ctiimulo.

Este efecto en el que la SFR de las galaxias medusa es mayor a la de las galaxias de ctimulo
se aprecia también en la segunda grafica, en donde se ve también algunas galaxias con valores
extremos y otras por debajo de la relacién promedia de las galaxias de cimulo. Sin embargo hay
varias galaxias de la muestra de GASP que tienen valores por arriba de las mayoria de las galaxias
“normales”. Esto esté en sintonia con el momento en el que las galaxias medusas tuvieron su primer
interacciéon con el cimulo, pues es en esta época donde se da el primer encuentro de las galaxias
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medusas y los camulos, asi que estos altos valores en la SFR son debidos a los efectos de la presion
hidrodindmica entre el gas intra-cumular y el gas interestelar de las galaxias.

En la tercera grafica se nota que la distribucién de galaxias medusas se comienza a parecer a la
de las galaxias de cimulo. Sin embargo, la SFR de las primeras es notoriamente mayor, ya que la
diferencia entre las dos muestras es practicamente constante a lo largo de todo el rango de masas. La
mayoria de las galaxias medusa se encuentra por encima del promedio de la muestra de galaxias de
cimulo y de la muestra de galaxias medusas en si, es decir, por arriba de la linea de ajuste guinda.

Ahora, analizando la cuarta grafica, se aprecia que los valores de SFR de las galaxias medusa
es, en promedio, menor a los de las galaxias de camulo: la linea de ajuste de las galaxias de la
muestra GASP esté por debajo de la linea de ajuste de las galaxias de WINGS y OmegaWINGS.
Esto puede deberse al efecto de degeneracion entre las edades de las poblaciones estelares: las carac-
teristicas de las poblaciones estelares varian segtn las edades, pero siguiendo una escala logaritmica.
Asi que, comparando espectros 6pticos, resulta mas dificil distinguir entre dos poblaciones estelares
"viejasgon respecto a dos, mas cercanas en edad, pero jovenes. Creemos que estas diferencias son
causada precisamente por un efecto de degeneracion entre las dos poblaciones mas viejas. Ademés,
las lineas de HS tan intensa en absorcién pueden ser las que determinan este resultado, pesando
mas la importancia de esas poblaciones en el modelo final.

Ahora bien, estos efectos pueden notarse mas analizando la distribucién de los valores de SFR de
las galaxias, como puede verse en las graficas de la Fig. 4.4. Ahi se observan mediante histogramas
las distribuciones de ambas muestras de galaxias: la muestra de galaxias de ciimulo, marcadas con
una linea continua azul, y las galaxias medusas de la muestra GASP, marcadas con una linea con-
tinua roja. Se puede ver el nimero normalizado de galaxias con cierto valor de SFR a determinado
intervalo de tiempo.

En el primer bin de edad los valores de los maximos en las distribuciones de ambas muestras corres-

ponden a valores de log(SFR) un poco similares (entre -1.5 y -0-.5), aunque el ntimero de cuentas
entre ambas muestras estd muy alejado entre si. Por otro lado, en el segundo bin, cuyo intervalo de
tiempo correspondiente para las edades de las galaxias va de 2 x 107 a 5.7 x 10® afios, el nimero
de cuentas entre las galaxias medusa y de cimulo es muy parecida en los valores méximos de SFR,
ubicados en el mismo rango de SFR. Por otro lado, las distribuciones se comportan de manera muy
similar en el tercer bin de edad, coincidiendo los méaximos de las muestras en el mismo rango de
SFR y acercandose el niimero de cuentas de ambas distribuciones. Finalmente, las distribuciones de
galaxias difieren significativamente en el bin de tiempo mas viejo: hay diferencias no sélo cerca de
los maximos, sino en toda la distribucién en general.

Para que la comparacion tenga un significado estadistico méas correcto, hay que tomar en cuenta
el hecho de que la muestra espectroscopica de las galaxias de ctimulo fue derivada a su vez de
una muestra seleccionada fotométricamente. De esta muestra es méas probable que se observen en
espectroscopia las galaxias mas brillantes y, al no tomar en cuenta este asunto podriamos derivar
conclusiones equivocadas sobre las propiedades de las galaxias, atn utilizando una muestra limitada
en flujo. Ademaés, hay que notar que los espectros tanto de WINGS como de OmegaWINGS son
espectros de fibra y que, al decidir cuales galaxias observar, se tuvo que limitar el nimero de éstas
en las partes centrales de los ciimulos, las més densas en galaxias, por problemas técnicos al no
poder poner fisicamente demasiadas fibras en el mismo lugar. Ambos asuntos se pueden corregir de
forma estadistica tomando en cuenta la completitud. La definicién de completitud como funcién de
la magnitud es:

(m), (4.1)
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Figura 4.4: Comparacion de las muestras WINGS y GASP respecto al nimero de galaxias con cierta
SFR a un intervalo de tiempo determinado.

donde “N,” es el nimero de galaxias con corrimiento al rojo medido (o sea galaxias de la muestra
espectroscopica) y “Npy” es el numero de galaxias en el catélogo fotométrico principal tomando en
cuenta los cortes en color y magnitud para cada bin de magnitud m dado (Cava, A. et al., 2009).
La completitud en magnitud se refiere a que esta funcién decrece con al magnitud porque en las
observaciones se les da prioridad a los objetos més brillantes, esto se debe a que algunas galaxias con
ciertas distancias y magnitudes aparentes son mas débiles y no se alcanzan a detectar, dependiendo
del limite del flujo del instrumento; por su parte, la completitud geométrica esté relacionada con la
falta de detecciones de galaxias debido a la acumulacion de las fibras. Para calcular la completitud
de estas dos muestras de galaxias de ctiimulos se tomaron de cada una las galaxias que son miembros
de ctmulos, luego se hizo la multiplicacion del peso geométrico (radial) por el peso de magnitud,
asi, este producto representa el peso total para cada galaxia.

La figura 4.5 muestra los histogramas con la distribucién de SFR en los cuatro bines de tiempo
comparando las galaxias medusa de la muestra GASP y las galaxias de cimulo. Estos valores estan
pesados por completitud geométrica y magnitud, tomando en cuenta la masa total de cada galaxia
dentro de cierta apertura cuya distribucién es similar, por la misma construccién de la muestra de
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Figura 4.5: Comparacion de las distribuciones de SFR en los cuatro bines de edad, para galaxias con
RP y galaxias de camulo. Los valores en cada bin de SFR estéan pesados por completitud geométrica
y en magnitud, y los histogramas estan ademés normalizados al nimero de galaxias con cierta SFR
a un intervalo de tiempo determinado.

GASP, para ambos tipos de galaxias. En el cuarto bin de edad, que representa la época més antigua,
los méaximos en las distribuciones de ambas muestras estin muy separados entre si. En cambio, las
distribuciones se comportan de manera similar en los tres bines de edad mas recientes.

Para las galaxias de WINGS y OmegaWINGS se extrapolo la masa de fibra de cada galaxia,
reescalandola al flujo total en la banda V. A pesar de que ésto podria depender de gradientes de
color (y, por lo tanto, de las poblaciones estelares), se han comparado las masas totales de una
submuestra de galaxias de WINGS con una muestra coincidente de galaxias SLOAN (galaxias de
WINGS observadas por SDSS), mostrando un muy buen acuerdo (Fritz et al., 2011).

Ahora las distribuciones del bin 1 y 2 son muy distintas, especialmente en el bin 2, mientras
que en el bin 3 todavia se nota un poco la diferencia, pero en el bin 4 ambas distribuciones son
practicamente iguales.

En este caso puede verse que la distribucién de las galaxias medusas tiende a desplazarse hacia
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valores de SFR més altos que la distribucién de galaxias de ciimulo en los tres bines de tiempo mas
jovenes. Entonces, vemos que la completitud es importante y hay que tomarla en cuenta. Mas atn,
se nota que la diferencia entre ambas distribuciones estd mas marcada en las dos épocas césmicas
mas recientes y las distribuciones tienden a ser mas parecidas entre si en los bines de tiempo mas
viejos). Esto concuerda con el hecho de que el segundo bin representa al intervalo de tiempo en el
cual cada galaxia medusa tuvo su primera interaccién con el medio intracumular, y nos habla del
momento en que las galaxias de la muestra GASP sufren los efectos debidos a la SFR a diferencia
de las galaxias de las muestras WINGS y OmegaWINGS.






Capitulo 5

Interpretacion de resultados

En el primer capitulo vimos cémo se utilizaron simulaciones hidrodindmicas de galaxias mo-
viéndose con una cierta velocidad dentro de un medio de baja densidad, para entender los procesos
fisicos provocados por la presion de barrido y sus efectos en la propiedades del gas y en la formacién
estelar. Los resultados méas importantes que hemos aprendido gracias a las simulaciones numéricas
de galaxias medusa es la presencia de un doble efecto:

1. Por un lado la galaxia incrementa su tasa de formacién estelar debido la presién hidrodinamica
que el gas intra-cumular caliente ejerce sobre el gas interestelar del disco galactico: la densidad
del gas incrementa en donde se da el choque entre estos gases provocando un aumento en la
actividad de formacién estelar en esta regién.

2. Por otro lado, mientras la galaxia se aproxima al centro del ciimulo, va perdiendo su gas,
pues es desprendido poco a poco por el mismo efecto de la presion hidrodinamica, dejando
largas colas de escombros de material que pueden medir hasta 80 kpc y en donde puede haber
formacion estelar.

Ademas, se sabe que el efecto de la presiéon hidrodindmica depende de la fuerza de gravedad de
la galaxia, de la velocidad que lleva y la densidad del medio y también se ha visto que la tasa de
formacion estelar también inducida es afectada por el angulo de inclinacién con el que la galaxia
medusa esta cayendo en el cimulo. Cuando la galaxia se desplaza de canto, presenta una tasa de
formacion estelar mas alta con respecto a cuando el “impacto” de la galaxia con el medio intra-ctiimulo
es de cara (Kronberger et al., 2008). Esto se debe a que si la galaxia se desplaza “de frente” la presion
hidrodindmica actiia sobre todo el disco galactico de igual manera y es mas facil arrancar el gas de
éste. Pero si la galaxia se encuentra cayendo "de canto", el gas intra-cumular tiene que interactuar
sobre una regién mas pequeiia pero es més dificil que remueva el gas interestelar porque ahora sera
mas gruesa la columna de gas involucrada en la interaccidn, es decir, se tendrén densidades mas
altas (Kronberger et al., 2008).

Hay otros resultados de simulaciones numéricas que nos muestran un incremento de SFR que
corresponde un valor hasta dos veces més alto con respecto al que se tenia al momento del comienzo
de la interacciéon (Fujita and Nagashima, 1999). En cambio, cuando la galaxia estd mas cerca del
centro del camulo, la SFR decrece debido al otro efecto de la presion hidrodindmica, o sea al
desprendimiento del gas que, por lo menos en algunas circunstancias, despoja totalmente el gas de
la galaxia.

De acuerdo a los trabajos de Kapferer et al. (2009), el 95% de las estrellas nuevas formadas
debido a los procesos de la presion hidrodinamica se forman en el disco galactico, aunque también
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pueden crearse en las colas de gas despojadas del disco y es comtiin que las estrellas vuelvan a caer al
disco estelar viejo formando una estructura parecida a un bulbo. Por su parte, Bekki (2013) muestra
que la presion hidrodinamica puede aumentar la actividad de formacion estelar en galaxias masivas
(10'2 M) pero frenarla en galaxias menos masivas (1019 M) en cimulos de 10 M.

En este capitulo buscaremos dar una interpretacion fisica al incremento en la tasa de formacion
estelar en galaxias que muestran evidencias de interaccioén hidrodindmica con el medio intra-ctimulo.
Mas en general, estudiaremos también la historia de formacién estelar de estas galaxias, enfocan-
donos principalmente en la formacién estelar relativamente reciente, intentando identificar posibles
conexiones con propiedades de las galaxias o de los camulos. Estas se pueden identificar con caracte-
risticas tales como la masa, la distancia al centro del cimulo, la velocidad, la fase de desprendimiento
del gas en la que se encuentran, el medio ambiente y la clasificacién en base a la morfologia de gala-
xias medusas. Como se describe a continuacién, en ciertos bines de edad hay algunas dependencias
de la SFR con las propiedades de las galaxias.

En todos los casos que se estudian a continuacién, para la época cosmica mas reciente se toma
en cuenta la SFRI1 total calculada con la emision de Ha (ver seccion 3.2), mientras que para los
otros intervalos de tiempo se utilizan los resultados de SINOPSIS (ver capitulo 3, secciéon 3.4). Esto
nos permite tomar en cuenta nada mas aquellos pixeles que contribuyen a la emisién de las lineas
dnicamente por procesos que sean de formacién estelar y, ademas, también permite una comparacion
mas homogénea con la literatura que utiliza esa metodologia, muy comin, para el célculo de la
SFR. Sin embargo, averiguamos que hay diferencias muy pequenas entre los valores para la SFR1
obtenidos con con ambos métodos, asi que los cambios que se obtendrian al utilizar los resultados
de SINOPSIS para la SFR actual serfan muy pocos (en esos casos en donde hay emision de lineas
por puros procesos de formacion estelar). Cabe mencionar que todos los valores de SFR utilizados
en este capitulo, se obtuvieron sumando los valores de cada pixel, dentro del disco definido como en
el capitulo 3.

5.1. Dependencias en la masa estelar

Unas de las propiedades que mas afecta la historia de formacion estelar de una galaxia es su masa
estelar. Esto se ha observado en varios trabajos (se vean por ejemplo Popesso et al., 2019; Elbaz
et al., 2018) y es una relacion que se conoce como secuencia principal de la formacion estelar. A
continuacion se analizara la historia de formacion estelar de galaxias con evidencias de interacciones,
en funcion de la masa. Para hacer esto, dividimos la muestra en cinco bines de masa, y graficamos
la tasa de formacion estelar promedio en las cuatros épocas principales, como se puede observar en
la figura 5.1.

En primer lugar, vamos a observar que las galaxias mas masivas tienen el valor de SFR més alto
a (casi) todas las épocas cosmicas. Esto es muy probablemente un efecto relacionado con la masa
total de las galaxias, en donde vemos que, para tener la masa que tienen ahora las galaxias, las
més masivas debieron obviamente formar estrellas con una tasa més alta. A parte de este efecto tan
obvio, es posible ver que la relaciéon entre las tasas de formacién estelar en las cuatro épocas depende
del bin de masa estelar en que se encuentre una galaxia. Es decir, hay una tendencia muy clara en
la forma en que varian la tasa de formacion estelar a distintos tiempos cosmicos, que se observa a
distintas masas. Observamos que hay una disminucién de la SFH del bin 4 al bin 3 en todos los
intervalos de masa, con excepcion de los dos menos masivos, para los cuales hay un comportamiento
consistente con una SFR plana a estas épocas. Por otro lado, hay un incremento en la SFH del bin
3 al bin 2 en todos los intervalos de masas, con excepcion del bin mas masivo, en donde se observa
una disminucién que practicamente abarca toda la vida de la galaxia. La intensidad del incremento
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Figura 5.1: SFH de las galaxias de GASP dependiendo de la masa.

es inversamente proporcional a la masa estelar. Para todas las galaxias hay un decremento en la tasa
de formacion estelar mas reciente. En la tabla 5.1 se muestran los valores promedio de los valores
de SFR y de los cocientes de estos valores entre cada dos épocas diferentes contiguas.

Clase de galaxia de SFR1 SFR2 SFR3 SFR4 SFR2 SFR3 SFR4
acuerdo a su masa /SFR1 /SFR2 /SFR3
log(M /M) < 9.5 024 043 017 018 1.78 0.40 1.03
0.5 <log(M/M,)<10 064 140 068 067 221 0.49 0.98
10 < log(M/M») <105 220 363 208 236 165 0.57 1.13
10.5 < log(M/M@) <11 4.01 7.93 6.17 7.54 1.98 0.78 1.22
log(M/Mg) > 11 3.64 12.34 14.89 27.49 3.39 1.21 1.84

Cuadro 5.1: SFR promedio para las galaxias en cada bin de masa estelar. También se muestran los
cocientes de SFR entre cada dos épocas diferentes contiguas.

La primer clase de galaxias corresponde a las menos masivas y contiene 10 elementos. El ntmero
de galaxias para las siguientes clases (en orden ascendente en masa) es: 16, 16, 11 y 11.

Es posible apreciar este efecto atin mas si normalizamos la SFH en los cinco rangos de masa al
valor de la SFR de la edad mas vieja, tal como vemos en la figura 5.2. Claramente se ve que el mayor
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Figura 5.2: SFH normalizadas de las galaxias de GASP dependiendo de la masa.

incremento en la SFR se da en el segundo intervalo de tiempo para todos los rangos de masa, con
excepcion del grupo de galaxias mas masivas en donde la pendiente entre bin3 y bin 2 es consistente
con una tendencia plana (notamos también que en las galaxias mas masivas esta tendencia es aun
mas extrema, con un decremento de SFR también entre el bin 3 y el bin 2).

Ademas de ésto, queda en evidencia una secuencia muy clara con respecto a la masa, en la que
podemos notar la gran intensidad del brote de formacién estelar en el bin de edad 2. Mientras menor
es la masa de la galaxia, mayor es la razon entre tasa de formacion estelar de los bines 2 y 3. La
interpretacion que puede darse es que durante este intervalo de tiempo la galaxia medusa interactta
por primera vez con el medio intra-cumular que entonces coincidiria con el segundo bin de tiempo
correspondiente a una época de entre 20 y ~ 600 millones de anos, tal como se esquematiza en la
figura 3.4.

Esto sugiere que la mayoria de las JF de la muestra de GASP se observan en un momento en
que la formacion estelar esta evolucionando hacia una fase de apagado, después de haber tenido su
primera interaccién durante una época que va de 20 hasta 570 millones de anos. En esta ocasion se
pudo originar un evento de formacién estelar, mas o menos intenso, que se ve en nuestra reconstruc-
cion de la SFH. Eso confirma lo que ya ha sido notado previamente por (Paccagnella et al., 2017):
a bajo corrimiento al rojo, los brotes de formacién estelar debidos a la presién hidrodinamica como
consecuencia de la interacciéon de la galaxia con el medio intra-cumular se localiza mayormente en los
sistemas de tipo tardio de baja masa, mientras que las galaxias mas masivas son de tipo temprano
y deficientes en gas (Mahajan, 2013).
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5.2. Dependencias en la distancia proyectada del centro del ctimulo

Ahora se analizan las posibles dependencias de las SFH de las galaxias medusas distintos valores
de la distancia al centro del cimulo en la que se encuentran. Varios trabajos teoéricos, utilizando
simulaciones hidrodinamicas, han reportado una dependencia de la intensidad de la RP por la den-
sidad del medio intracaimulo (Ramos-Martinez et al., 2018; Kronberger et al., 2008). Esta aumenta
hacia el centro de los ctimulos, asi que es probable que galaxias que se encuentran en las partes mas
interiores ya hayan experimentado el efecto de la RP durante una temporada més larga, y entonces
la formacién estelar se haya ido apagando.

En la grafica de la izquierda de la figura 5.3 se puede observar la SFH de las galaxias medusa de la
muestra GASP clasificindolas de acuerdo a la distancia proyectada al centro del cimulo expresadas
en unidades de radio virial de cada cimulo, es decir, 7/r9po. Se dividié la muestra en 4 bines de
distancia proyectada, de tal manera que cada bin estuviera representado por el mismo nimero de
galaxias (16 en cada bin). Asi que tenemos subdivisiones a 0.48, 0.7 y 1.1. Los intervalos para tomar
las clases de acuerdo a la distancia se hicieron tomando un ntimero similar de objetos en cada una.
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Figura 5.3: En la grafica de la izquierda se muestran las SFHs de las galaxias de GASP que presentan
seniales de RPS, dependiendo de la distancia al centro del camulo. En la grafica de la derecha las
SFHs normalizadas al valor de SFR del cuarto bin de tiempo.

La interpretacion de las relaciones que se pueden ver en la figura 5.3 tiene que ser cuidadosa, sobre
todo en los bines de distancias mas pequenos, por la razén que pueden estar afectados por efectos
de proyeccion, siendo cada una de las distancias medida al centro del ciimulo, un limite inferior a
la distancia real. En este caso también podemos observar una secuencia en la SFH, aunque menos
evidente que la observada con respecto a la masa estelar. Lo primero que notamos es que las galaxias
en el bin més pequefio son también las més masivas, siendo su SFR promedio més alta en cada bin
de edad. Nuestra interpretacién tendra entonces que tomar en cuenta también ese efecto que, como
acabamos de ver en la seccién anterior, resulté ser muy importante en determinar la intensidad
del brote de formacién estelar. La masa promedio en cada clase dependiendo de las distancias es
de 5.67 x 1019, 2.53 x 10'°, 1.74 x 10'9, 2.18 x 10'° en orden del bin con distancias menores a las
mayores. Si nos enfocamos nada mas en las galaxias de los tres bines de distancia mas lejana, cuya



78 CAPITULO 5. INTERPRETACION DE RESULTADOS

masa promedio tiene valores parecidos, vemos que la diferencia entre la tasa de formaciéon estelar
en los bines mas recientes es practicamente independiente de la distancia del ciimulo. Es decir, no
encontramos efectos claros de que la densidad sea un pardmetro determinante en el incremento de
la formacion estelar.

Como sabemos que la presion hidrodinamica aumenta en funciéon de la densidad del medio,
esperabamos también ver una tendencia en la historia de formacion estelar con respecto a la distancia
(a valores mas pequenos de la distancia del centro del cimulo corresponden valores mas altos de
la densidad del medio intra-cumular). Sin embargo, si no tomamos en cuenta las galaxias con la
distancia proyectada mas pequeiia, que también resultan se las mas masivas, vemos que no hay
evidencias de que la densidad esté afectando a la tasa de formacion estelar en los dos bines mas
recientes.

Este resultado puede ser dominado por efectos de proyeccién: en los bines de distancia proyectada
mas pequena hay también galaxias que en la realidad estan lejos, y como la estadistica no es tan
grande, las posibles tendencias pueden ser diluidas.

5.3. Dependencias en la velocidad

Dividiendo las galaxias medusas de GASP de acuerdo con la velocidad radial relativa que pre-
sentan dentro del cimulo, se obtuvieron cuatro grupos, cuya SFH para cada uno puede verse en las
figuras 5.4. De este modo, tomando la razon entre las velocidades propias de las galaxias (Av) entre
la dispersion de velocidades del camulo (o), se hizo las division de la muestra en cuatro bines con
los valores de 0.35, 1.0 y 1.5 para estos cocientes, dando un total de 16 galaxias por clase.

Al contrario de los otros dos casos que acabamos de analizar, separando la muestra segin la
componente de velocidad a lo largo de la linea de visién, no es notable ningin efecto de masa
significativo. Es decir, las galaxias en los cuatros bines en los que las separamos tienen un valor
promedio de masa estelar parecido: 2.16 x 10'°, 3.96 x 10'°, 2.01 x 10'° y 3.98 x 10'° Mg en
orden de menor a mayor velocidad. Con respecto a las SFH, no se notan diferencias apreciables,
por lo menos si nos enfocamos en la razén entre SFR2 y SFR3. Es decir, la intensidad del brote
de formacién estelar en la edad intermedia no parece tener una dependencia clara por la velocidad
(aunque ésta se refiera nada mas al valor radial, que se mide a lo largo de la linea de vision).

La diferencia mas importante que encontramos es en la clase con menor velocidad promedio.
Estas son las que tienen el brote de formacion estelar mas fuerte, comparado con su masa total (ver
el panel derecho de la figura 5.4). Esto puede ser una consecuencia logica si aplicamos la prescripcion
de Gunn and Gott (1972), segtn la cual la presion hidrodinamica depende de la densidad del medio
y de la velocidad de la galaxia de acuerdo a la férmula:

Pran = pv?, (5.1)

por eso se espera que galaxias que se mueven a baja velocidad sufran un efecto menor de presion,
y su gas se tarde mas en ser arrastrado, asi que la formacién estelar puede seguir por mas tiempo
y a una tasa mayor con respecto a otras galaxias que sufren un efecto mas fuerte.

5.4. Dependencias en la “J class”

Como ya se explico en el capitulo 1, la busqueda y selecciéon de galaxias con posibles efectos
de presion hidrodinamica (o sea, candidatos a galaxias medusa), se hizo en imégenes en la banda
B, donde el efecto de la presencia de gas ionizado es maximo. Los candidatos se dividieron en 5
clases, segun la “intensidad” aparente de las asimetrias utilizadas para identificar galaxias medusas,
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Figura 5.4: En la gréafica de la izquierda se muestran las SFHs de las galaxias de GASP que pre-
sentan senales de RPS, dependiendo de la velocidad relativa. En la grafica de la derecha las SFHs
normalizadas al valor de SFR del cuarto bin de tiempo.

en donde con la clase J5 se clasificaron objetos con evidencias muy fuertes por la presencia de colas
intensas y largas, mientras que las otras clases, identificadas con numerosos mas bajos, hasta el 1,
con evidencias de colas cada vez menos fuertes y evidentes.

Los dos paneles de la figura 5.5 muestran la SFH de cada una de estas cinco clases de galaxias
y aqui notamos otra vez que hay, por lo menos en cierta forma, un efecto de segregacién en masa.
Las galaxias con las colas méas evidentes (J5) son, en promedio, las més masivas, mientras que en la
clase J2 tenemos las menos masivas. El niumero de galaxias por clase desde la J1 hasta la J5 es: 17,
11, 14, 13 y 9 y sus respectivos valores promedio de masa son 2.09 x 10'°, 7.1 x 10°, 2.36 x 1010,
3.1 x 10'0 y 8.57 x 10'°. Las galaxias en las clase J1, J3 , y J4 tienen una diferencia despreciable
entre ellas en las masas estelares.

Las diferencias apreciables en las historia de formacion estelar en cada clase se pueden ver de
forma maés sencilla en la grafica normalizada. Aqui también se puede observar una secuencia en
intensidad del brote de formacién estelar en funcién de la clase “J”, a pesar de que la secuencia no
esta definida tan claramente, y pensamos que puede ser determinada por un efecto de masa (ver
seccion 5.1). Las galaxias con el brote méas intenso, son las menos masivas (la clase J2), mientras
que las que tienen el brote menos intenso son las mas masivas (la clase J5). Mas en general, la anti-
correlacién entre la intensidad del brote de formacién y la clase, puede ser causado por la correlacion
que vimos con la masa.

El hecho de que no se observe una tendencia tan clara entre la SFH y la clase de las galaxias se
puede explicar con la incertidumbre intrinseca a este tipo de clasificacion visual, ya que no siempre
puede llegarse a apreciar la intensidad de las colas de gas ionizado que depende entre otras cosas
de la intensidad de los fotones ionizantes producidos localmente.
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Figura 5.5: En la grafica de la izquierda se muestran las SFHs de las galaxias de GASP que presentan
seniales de RPS, dependiendo de la JClass. En la grafica de la derecha las SFHs normalizadas al
valor de SFR del cuarto bin de tiempo.

5.5. Dependencias en la fase del desprendimiento del gas

;,Como afecta el fendmeno de la presion de barrido a las SFH? En las figuras 5.6 se muestran estos
valores para 6 grupos de galaxias clasificadas de acuerdo a su fase de desprendimiento de gas. En el
marco del proyecto GASP se intent6 dar una clasificacién con mas sentido fisico a las galaxias de esta
muestra: mientras la “clase J”, esta basada solamente en la morfologia en la banda B, los datos de
espectroscopia de campo integral nos proporcionan informacién mucho més rica y completa sobre las
caracteristicas fisicas de estas galaxias. Por esto, se intent6 clasificar las galaxias segiin la morfologia
y las caracteristicas del gas ionizado, trazado por la linea Ha. Asi, se tienen galaxias con las colas
mas largas y evidentes, clasificada como “jelly”, galaxias con colas de tamano moderado y evidencias
de arrastre del gas ionizado en la clase “stripped”, galaxias sin colas pero con disco de gas ionizado
truncado en la clase “truncated”, y galaxias en una fase inicial de efecto de presion hidrodinamica.
Ademas, se tiene una clase con las galaxias que se encuentran en una etapa que se interpreté como
previa al desprendimiento del gas: “pre/initial stripping” (B. Poggianti, comunicacion privada). En
ese orden, el nimero de galaxias por clase es 18, 14, 4 y 23, cuyos respectivos valores promedio en
masa son: 6.56 x 1019, 2.05 x 1019, 3.93 x 10'% y 8.59 x 10° M.

En todas las clases se nota un incremento en la SFR en la segunda época mas reciente. Las
galaxias en la clase “jelly”, o sea los ejemplos mas extremos del efecto de la presiéon hidrodinamica,
son también las galaxias més masivas, como se puede ver de la figura 5.6, por tener la tasa de
formacion estelar mayor, sobre todo en las épocas més remotas. Quizés por esta razéon el brote de
formacion estelar esperado por la interacciéon temprana con el medio intraciimulo, no es tan intenso,
comparado con la formacién estelar en la época precedente. Sin embargo, estas son las galaxias que
presentan las colas mas largas, tal vez por el mismo hecho de tener més gas (aunque probablemente
la masa especifica de gas esté por debajo del promedio de este tipo de galaxias). Otra posibilidad es
que en este tipo de galaxias el desprendimiento del gas sea particularmente eficiente: como se nota
de la grafica normalizada (lado derecho de la figura 5.6), estas galaxias son las que tienen menos
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Figura 5.6: En la grafica de la izquierda se muestran las SFHs de las galaxias de GASP que presentan
seniales de RPS, dependiendo de la JClass. En la grafica de la derecha las SFHs normalizadas al
valor de SFR del cuarto bin de tiempo.

formacion estelar reciente comparada con su masa, quizas debido a que gran parte del gas se fue del
disco a las colas de las galaxias. A pesar de que, en promedio, las galaxias con disco truncado sean la
segunda clase méas masiva, son las que presentan el brote de formacion estelar mas intenso (mientras
que, si nos fijamos en la masa nada mas, no deberia ser asi, ver los resultados de la secciéon 5.1).
Esto es consistente con una interpretacion segiun la cual estas galaxias estan en una fase avanzada
de interaccion, en la cual ya desaparecieron las colas y todo el gas que pudo ser arrastrado de la
galaxias ya se salid. Asi, el gas ionizado se encuentra nada mas en la parte central de la galaxia,
donde se necesita una fuerza més intensa para que el gas salga del disco.

Mientras que las galaxias de la clase “stripped” tienen valores de las SFR que se encuentran
entre los del los casos discutidos arriba, la clase para la cual es dificil dar una interpretacion es
la de “pre/initial stripping”. Esta clase tiene un brote muy fuerte en el segundo bin de edad, algo
que no esperamos si interpretamos estas galaxias como si estuvieran en un momento inicial de
su interacciéon. La tnica explicacién es que en realidad estas galaxias se encuentren no en una
fase temprana sino avanzada de interaccion. Queremos también hacer notar que la SFH promedio
de las galaxias espirales de la muestra de WINGS y OmegaWINGS no estd caracterizada por
este incremento de la SFR (Perez-Millan en preparacion) que entonces parece ser algo peculiar y
caracteristico de las galaxias que estan sufriendo interaccién de tipo hidrodinamico.

Para analizar més a detalle la SFR dependiendo de la fase de stripping se muestra a continuacién
la relacion entre masa y sSFR, en donde las galaxias han sido separadas tomando en cuenta estas
fases. Fn el capitulo 4 se analiz6 la relacion masa vs sSFR total, comparando las galaxias de ctimulo
y las galaxias medusas de la muestra GASP. Se encontré que hay un incremento en la SFR de las
galaxias medusa con respecto a las galaxias de ctimulo. Sin embargo, es interesante estudiar qué
sucede con esta relacion si ponemos atencion a qué tanto han sufrido las galaxias medusas los efectos
de la RPS, esto es, en qué etapa del desprendimiento del gas interestelar por el gas intra-cumular
se encuentra cada galaxia.

Es por esto que (Vulcani et al., 2018) realizo el analisis mostrado en la grafica 5.7, donde se
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observa la misma relacién Masa vs sSFR tomando en cuenta distintas clases de galaxias medusas
de acuerdo qué tanta evidencia de pérdida de gas debido a RPS estan sufriendo. Cada uno de los
sfimbolos representa galaxias de una fase de stripping, dependiendo de qué tan intenso es el efecto
que esta sufriendo por la RPS. Sin embargo, esas comparaciones se hicieron con los valores totales
de SFR en las galaxias medusas de GASP y la SFR en una region central de las galaxias de cimulo.
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Figura 5.7: sSFR vs Masa en las galaxias medusas de GASP dependiendo de la fase del desprendi-
miento en el que se encuentra el gas del disco galactico (figura tomada de Vulcani et al., 2018).

En esta grafica podemos ver cémo influye la clase de galaxia medusa dentro de la relaciéon de
sSFR vs Masa. Aqui los rombos rojos representan a las galaxias con stripping inicial correspondiente
a la clases “J0.5” (denominadas en esta tesis como “S0.5”), las cruces amarillas son galaxias de clase
J1 (“S1” aqui), los triangulos azules son las J2 (aqui las “S2”) y las galaxias con disco truncado estan
representadas por estrellas azules (J3 en el articulo y “S3” en este trabajo). La linea punteada negra y
el rea gris sombreada muestran el mejor ajuste para la muestra de control con sus respectivas barras
de error; la linea punteada azul y el drea sombreada en azul son, respectivamente, el mejor ajuste
para la muestra de galaxias medusas, utilizando la misma pendiente que la muestra de control.
Aqui queda evidenciado el hecho de que las galaxias medusas que se encuentran en las fases de
despojo de gas o etapas posteriores a éste presentan una alta sSFR que las ubica en general por
encima del ajuste de la muestra de control, pues en este momento la SRPS esta actuando sobre el
gas interestelar de los discos galacticos.

En la gréafica de la figura 5.8 se compara la sSFR como funciéon de la masa para las galaxias
medusa de la muestra GASP (estrellas) y galaxias de WINGS y OmegaWINGS (galaxias de cimulo,
representadas por puntos verdes). Los célculos se realizaron corriendo SINOPSIS dentro de un area
de apertura en el centro de las galaxias para las tres muestras. La linea guinda es el ajuste a las
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galaxias medusas y la linea negra es el ajuste a las galaxias de cimulo. Aqui puede verse que las
galaxias que se encuentran bajo los efectos de la presiéon hidrodindmica y las que estan en etapas
avanzadas de desprendimiento del gas (clases “S17, “S2” y “S3”) presentan valores de sSFR maés
altos que las galaxias clasificadas como en etapas iniciales al despojo del gas (clase “S0.5”) y que el
promedio de las galaxias de camulo de WINGS y OmegaWINGS.
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Figura 5.8: sSSFR vs Masa en las galaxias medusas de GASP y galaxias de WINGS y OmegaWINGS
dependiendo de la fase del desprendimiento en el que se encuentra el gas del disco galactico. Los
célculos se realizaron corriendo SINOPSIS en espectros extraidos dentro de la misma &area de aper-
tura en el centro de todas las galaxias.

Si miramos la figura 5.8, el resultado mas evidente es la separaciéon muy clara de las S3 con
respecto a las demés galaxias: a excepciéon de una, todas estan por arriba del promedio tanto de las
medusas como de las de cimulo. Sin embargo en esta clase solo hay cuatro galaxias, asi que no es
facil traer conclusiones ciertas. Lo que se ve en este caso es que, a pesar de que supuestamente estas
galaxias ya pasaron desde hace una temporada por la fase de aumento de SFR, ya estan en la fase
en la cual ya no hay colas, nada mas evidencias de que si hubo desprendimiento de gas por RP (o
sea, el mismo disco truncado en gas ionizado). Hay algunas posibles interpretaciones que intentamos
dar para explicar esto.

Una posibilidad es que las galaxias se encuentren en una condiciéon particular en la cual el
desprendimiento de gas es ineficiente: por eso la formacion estelar sigue activa siendo el efecto del
choque dominante sobre el desprendimiento asi que las colas tampoco son muy evidentes. Esto es,
con toda probabilidad, lo que esta pasando en el caso de la galaxia JO36 que se estd moviendo
dentro del medio intra-cumulo con una inclinaciéon del disco “de canto” (pensamos esto por que la
galaxias se presenta de canto en las imagenes y la componente de la velocidad en la linea de vision
es muy alta, ~ 1250 km s~!). Las simulaciones (Kronberger et al., 2008; Book and Benson, 2010)
precisamente nos dicen que el desprendimiento de gas, en estas condiciones (o sea, por galaxias
que se muevan “de canto”) es ineficiente, mientras que el aumento de la tasa de formacion estelar
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es maximizado (ver por ejemplo la figura 1.8). En los otros 3 casos las velocidades medidas por el
redshift de las galaxias tienen valores comparables con la dispersion de velocidad de sus respectivos
camulos de pertenencia, asi que en estos casos la magnitud y la direccion de la velocidad son muy
inciertas, y no podemos decir si las galaxias se estdn cayendo de canto o con otra inclinacién.

Con respecto a las galaxias medusa en el sentido literal de la definicion (o sea esas que presentan
colas evidentes y/o largas, las clases S2 y S1), estan distribuidas en la secuencia principal de forma
mas o menos homogénea, o sea, no parecen ocupar un lugar especifico o mostrar algunas tendencias
definidas. Las galaxias en fase de desprendimiento inicial, por otro lado, parecen encontrarse cerca
de la secuencia principal de las galaxias de ciimulos, aunque con algo de dispersion.

Obviamente éste es un anélisis incompleto y que, sobre todo en el caso de las S3, tiene poca
estadistica. Ademaés estamos tomando en cuenta solamente las propiedades de las partes interiores de
las galaxias, lo cual nos va a dar inevitablemente una idea parcial de lo que est4 pasando realmente.

5.6. Dependencias en la posiciéon del espacio-fase

El efecto de la presion hidrodindmica sobre el gas de una galaxia deberia ser funcién de su
velocidad y de la densidad del medio intra-cumular. Mientras mas alta es la velocidad y la presion,
més intensa es la fuerza originada por la RP. En las secciones 5.2 y 5.3 hemos intentado buscar
conexiones fisicas entre estas dos cantidades y la historia de formacion estelar, analizando cambios
en la SFR con respecto a la distancia proyectada del centro del cimulo (muestreando asi cambios
en la densidad) y con respecto a la velocidad radial. Este andlisis no dio resultados evidentes. En
esta seccidén vamos a juntar las dos propiedades, velocidad radial y distancias proyectadas, para
estudiarlas en el diagrama de espacio-fase, y ver cémo ése afecta a sus caracteristicas.

En general las galaxias que se encuentran a bajas distancias proyectadas, podrian también
encontrarse lejos del centro, mientras que las que se encuentran a distancias altas, seguramente
estan lejos del centro. Por otro lado, lo que se espera es que, si una galaxia es acretada por un
cumulo, su velocidad seré mas alta si esta acerca del centro. Estos efectos pueden combinarse en un
diagrama espacio-fase, en el cual representamos dénde se encuentran las galaxias con respecto a su
distancia proyectada y a su velocidad radial.

En las figuras 5.9 y 5.10, representamos el diagrama espacio-fase para toda la muestra de WINGS
/OmegaWINGS. Como estamos considerando galaxias que se encuentran en ctmulos de distintas
propiedades (masa, radio viral), para que ésta grafica tenga sentido, hemos normalizado las ve-
locidades peculiares a la dispersiéon de velocidad del cimulo de pertenencia de las galaxias, y las
distancias proyectadas al radio viral del mismo. En las dos figuras, el area esta dividida en bines
de forma de hexégonos y escala de colores que representan el nimero de las galaxias en la muestra
WINGS/OmegaWINGS pesadas por completitud, asi podemos comparar en qué posiciones de estos
mismos diagramas se encuentran las galaxias de GASP que estamos analizando. De este modo, se
representan con figuras de colores las galaxias identificadas con diferentes etapas del proceso del
desprendimiento del gas del disco galactico debido a la presiéon hidrodinamica. Aunque las galaxias
de GASP clasificadas como“medusa” son 64, solamente se usaron 59 para realizar los diagramas
espacio-fase: las galaxias JO190, JO134, JO24, JO20 y JO73 tenian valores demasiado altos de ve-
locidad y fueron retiradas del mismo porque probablemente no se traten de galaxias de los ctimulos
aqui analizados, pero quizas sean objetos que pertenecen a ctiimulos méas lejanos.

Analizando la figura 5.9, notamos céomo las galaxias con disco de gas ionizado truncado estan
entre las que tienen la menor velocidad y distancia proyectadas. Esto tiene sentido si pensamos
que estas galaxias ya se encuentran en un estadio avanzado de su interaccién con el medio intra-
cimulo, y ya terminé su accién de desprendimiento: el gas ionizado que se observa en el disco se va
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Figura 5.9: Espacio fase para las galaxias medusas de GASP en diferentes fases del desprendimiento
de gas interestelar por la presiéon hidrodinédmica.

muy probablemente a quedar en la galaxia, y las colas ya desaparecieron. También es posible que
estas galaxias se encuentren en una posiciéon de su orbita después del periastro, o sea ya alejados
del centro del camulo. El hecho de que todavia haya gas en el centro de estas galaxias puede ser
debido a que las condiciones fisicas de la galaxia y del cimulo no son suficientes como para vencer
la gravedad de la galaxias, que actiia como una fuerza restauradora, en contra de la fuerza por
presién hidrodinamica, impidiendo asi que mas gas se salga de la galaxia. Esta puede ser la razéon
por la cual son de las galaxias que, por lo menos en su centro, tienen mayor formacién estelar en la
muestra (ver figura 5.7).

Igualmente notamos que la mayoria de las galaxias clasificadas como “jelly” (clase “S2”), se
encuentran a velocidades muy altas y estdn a distancias relativamente cercanas del centro. Estas dos
condiciones (alta velocidad y alta densidad del gas intractimulo) hacen que la presion hidrodindmica
sea la mas alta, y pueda actuar muy eficientemente en desprender el gas de la galaxia, creando
asi las colas méas largas observadas en la muestra. Por otro lado, las galaxias clasificada en fase
de “pre/initial stripping” se encuentran en promedio a mas bajas velocidades (pero todas tienen
velocidades proyectadas cerca del promedio de las demés galaxias de WINGS/OmegaWINGS) y
distancias proyectadas relativamente altas (7/10 se encuentran a r > Rapo. Una vez maés, es dificil
dar una interpretacion en términos de fase de desprendimiento a estas galaxias (ver seccion 5.5).
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Figura 5.10: Espacio fase para las galaxias medusas de GASP de a cuerdo a la J-Class.

Las distancias a las cuales se encuentran no son compatibles con una interaccién de las galaxias y
medio intracimulo, por lo menos una interaccién que de lugar a un efecto visible en el gas de la
galaxia.

Finalmente, las galaxias clasificadas como “stripped", en promedio se encuentran en condiciones
menos extremas con respecto a las “jelly”, o sea a distancias intermedias y velocidades mas bajas.
Las condiciones de estas galaxias, son una probable concausa de la historia de formacion estelar
promedio, en donde hay un brote relativamente intenso y todavia se mide formacién estelar activa.
Notamos ademaés que en promedio la masa de las galaxia en la clase “jelly” es la més alta y también
puede tener un efecto sobre la SFH.

La distribucion de las galaxias en el espacio fases segin su apariencia en la banda B (la clase
“J”) tiene una interpretacion mas complicada debido a que la verdadera naturaleza de las galaxias
medusa se puede revelar principalmente a través de la emisién del gas, siendo este un fenémeno
hidrodindmico, mientras que imagenes en bandas fotométricas son mas sensible a la emisién en el
continuo. Sin embargo, se nota como los casos de desprendimiento mas intenso, que las “J5” se
encuentran bastante adentro de los cimulos y con velocidades relativamente altas. Las demas clases
tienen una distribucién mas parecida, y es dificil concluir algo o encontrar una conexion clara entre
su posicién en este diagrama y su clasificacion.

Con el proposito de estudiar mas detalladamente la historia de formacién estelar en funcién de
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las caracteristicas de las galaxias, en el futuro se pretende analizar posibles tendencias en funcion
de la distancia del centro de las galaxias. También se quiere hacer una comparacién entre lo que
se observa a alto y a bajo corrimiento a rojo. Para ello pueden emplearse diversas técnicas de
multifrecuencia (Madau et al., 1998; Madau and Dickinson, 2014) que permitan analizar la tasa de
formacion estelar en objetos débiles. Por otro lado, seria interesante utilizar modelos de transferencia
radiativa como “observaciones simuladas” para verificar si podemos obtener un tiempo maés preciso
para cuando ocurre el evento del brote de formacién estelar. Finalmente, la comparaciéon de estos
estudios con los resultados provenientes de observaciones de radio y sub-milimétricas que deberian
permitirnos dar la explicacién definitiva de por qué vemos un incremento en la formaciéon estelar en
galaxias con las masas mas bajas.






Capitulo 6

Conclusiones y trabajo a futuro

Las llamadas galaxias medusas (Smith et al., 2010) son aquellas que se encuentran bajo los efectos
de la presion hidrodinamica, también conocida como RP (Ram Pressure), debido a que estan cayendo
en cumulos de galaxias: el gas intracumular empuja al gas interestelar del disco galactico, causando
que éste ultimo sea extraido. Este fenémeno es conocido como desprendimiento de gas debido a la
presion hidrodindmica, o RPS (Ram Pressure Stripping; Gunn and Gott, 1972) y ha sido estudiado
de manera tanto observacional como tedrica. Se han realizado simulaciones numéricas para estudiar
estos procesos fisicos, y gracias a ellas se ha encontrado que la presiéon hidrodindmica puede tener
un doble efecto sobre la formacién estelar: por un lado hay un incremento de la formacién estelar en
la regién de choque entre ambos gases, por otro lado hay una pérdida del gas que es empujado por
las fuerzas de presion fuera del disco de la galaxia (Fujita and Nagashima, 1999; Kronberger et al.,
2008; Kapferer et al., 2009; Bekki, 2013; Book and Benson, 2010; Steinhauser et al., 2016; Képpen
et al., 2018). Esto pasa en dos fases temporales distintas:

= Cuando el gas intracumular ejerce una presion sobre el gas interestelar de la galaxia se forma
un choque de gases que origina el aumento de la densidad y a su vez genera un incremento de
la actividad de formacion estelar.

= A medida que la galaxia va avanzando a través del cumulo, el gas que una vez estaba en el
disco galéctico se va perdiendo debido a la presion hidrodinamica (se vea, por ejemplo, Fujita
and Nagashima, 1999). Al irse desprendiendo el gas, se forman largas estructuras de escombros
de material en forma de colas de gas ionizado que pueden medir hasta 80 Kpc (este es el valor
mas alto que se encuentra en las galaxias de la muestra de GASP, pero se han observado hasta
valores mayores) y donde puede haber formacién estelar. Esto le da a la galaxia la apariencia
de tener tentaculos de medusa, y de ahi su nombre.

Las galaxias medusas han sido detectadas y observadas a corrimientos al rojo tanto altos (Ebeling
et al., 2014a; McPartland et al., 2015) como bajos (Poggianti et al., 2016) y a diferentes longitudes
de onda (Gavazzi et al., 1995; Deb et al., 2020; Ramatsoku et al., 2019; George et al., 2018; Fumagalli
et al., 2014). En este contexto ha surgido el ESO large program GASP (GAs Stripping Phenomena
in galaxies; Poggianti et al., 2017) dedicado al estudio de las galaxias medusas en el universo local
utilizando observaciones del espectrografo de campo integral MUSEQVLT. Este proyecto se basa
en el anélisis de una muestra de 114 galaxias (entre las que se encuentran 64 galaxias que fueron
seleccionadas por tener evidencias fotométricas de interaccién hidrodinamica con el gas caliente del
camulo) que fue creada a partir de las muestras WINGS y OmegaWINGS (las cuales contienen
galaxias de camulos) y de la muestra PM2GC (que contiene galaxias de grupos y aisladas ). Las
galaxias se escogieron mediante una inspeccién visual de las imagenes de las tres muestras en la
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banda B (Poggianti et al., 2016), por tener caracteristicas que las hacen buenos candidatos a galaxias
medusa. Otras galaxias, entre ellas la muestra de control, se eligieron por no tener evidencias (6pticas
y de sus caracteristicas fotométricas) de interaccion de algin tipo, y por permitir cubrir el mismo
rango en masas estelares con respecto a la distribuciéon de las galaxias medusas.

Este trabajo de tesis consiste en un estudio donde se analizan las propiedades fisicas de las
galaxias de la muestra GASP en relacién a las propiedades de las mismas galaxias y de los ctimulos
en donde se encuentran, teniendo como objetivos el estudiar por qué se da el incremento de la SFR
en las galaxias medusas y cémo esté relacionado con estas propiedades.

6.1. Estudio de las poblaciones estelares

Como se quiso estudiar los efectos que la interaccion entre el medio intracumular y el medio
interestelar tienen tanto en sus poblaciones estelares como en su capacidad de formar estrellas,
hemos analizado los espectros 6pticos con el codigo de ajuste espectral SINOPSIS (Fritz et al.,
2007, 2017). Este codigo utiliza modelos de poblaciones estelares simples de distintas edades, desde
muy jovenes (con la capacidad de ionizar el gas y producir lineas en emision) hasta las mas viejas (o
sea las que tienen edades compatibles con la edad del universo) y nos permite reconstruir su historia
de formacion estelar antes y durante su interaccion con el cimulo ajustando los espectros 6pticos
en cada spaxel de una galaxia: de este modo es posible buscar una interpretacion fisica que pueda
explicar las caracteristicas que observamos en estos objetos.

La caracterizacion de las poblaciones estelares se realiza en cuatro épocas cosmicas diferentes:
éstas representan nuestra resolucion temporal. Ademés, como queremos enfocarnos en el anélisis de
los efectos dentro del disco galactico, las propiedades de las poblaciones estelares han sido calculadas
en regiones que incluyan dnicamente a esta componente, no tomando en cuenta las colas de gas
ionizado.

Como resultado del anélisis espectral con los modelos de sintesis de poblaciones, SINOPSIS
devuelve una estimaciéon de la masa estelar y de la historia de formaciéon estelar, o sea la tasa
de formacion estelar que tuvo la galaxia a lo largo de su vida, promediada en cuatro bines de
edad. SINOPSIS utiliza modelos para los cuales se han calculado las intensidades de las lineas
nebulares mas prominentes en el 6ptico. Esto nos permite tener también una estimacién de la tasa
de formacion estelar mas reciente directamente de los ajuste espectrales. Sin embargo, los valores
de SFR calculados por SINOPSIS sélo se utilizaron para comparar las propiedades de las galaxias
de GASP con las de la muestra WINGS/OmegaWINGS. Para todos los demés analisis, se crearon
mapas de SFR a partir de los flujos medidos de la linea Ha, corregidos por extincién por el polvo
en cada spaxel. Los valores globales, tanto de masa como de tasa de formacion estelar, se calculan
entonces sumando los valores obtenidos en cada spaxel. Asi, es posible tomar en cuenta en el calculo
de la SFR mas reciente, probables fuentes de ionizaciéon que no sean debida a formacién estelar
(nucleos galacticos activos, choques, estrellas calientes evolucionadas), y no incluir esos spaxels en
el calculo de la SFR global. Esto se logré creando diagramas diagnoéstico (Baldwin et al., 1981)
espacialmente resueltos, y analizando sus resultados.

Para poder establecer cual es el efecto de una interaccién hidrodinamica sobre la capacidad y
eficiencia en el formar estrellas de una galaxia, el primer paso fue comparar la SFR de las galaxias
de GASP con evidencias de interaccion hidrodindmica, y las galaxias que no presentan senas de
interacciones hidrodinamicas, es decir, de la muestra de control.
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6.2. Brotes de formaciéon estelar

Uno de los principales resultados obtenidos en esta tesis es que hay un incremento en la SFR en
épocas relativamente recientes, las cuales corresponden a poblaciones estelares de edades menores
a ~ 6 x 10% afios (que se identifican en los dos bines de edades mas recientes que consideramos en
los resultados de la sintesis de poblacion estelar), en comparacion a las mayoria de las galaxias en
cimulo. Bajo la idea de que justamente en este periodo de tiempo es cuando las galaxias medusas
tuvieron la primera interacciéon con el medio intra-cimulo, proponemos que este incremento en la
SFR puede estar causado por el aumento de densidad en la regién del choque entre el gas intra-
cumular y el gas interestelar del disco galactico, lo cual aumentaria la eficiencia de la formaciéon
estelar. Este resultado ya se habia encontrado tanto en estudios tedéricos con simulaciones numeéricas
cuyos resultados se reportan en las figuras 1.5 y 1.6 por Kronberger et al. (2008) (ver también
Ramos-Martinez et al., 2018) como en estudios observacionales de la misma muestra de GASP, por
el trabajo de Vulcani et al. (2018). En este ultimo trabajo se hizo una comparacion entre galaxias
que sufren efectos de presion hidrodindmica y otras galaxias del mismo programa GASP, pero sin
evidencias de este tipo de interaccion (muestra de control). Los resultados de esto indican que las
galaxias clasificadas como “medusa” tienen en promedio una tasa de formacion estelar reciente mas
alta con respecto a las galaxias de la muestra de control (ver figura 5.7). También en Poggianti et al.
(2016), se hizo una comparacion muy general entre la SFR de las galaxias que se habian identificado
fotométricamente como candidatos a galaxias medusa, y las deméas galaxias de ciimulo, reportando
un incremento promedio de esa propiedad en las primeras. Sin embargo, es importante hacer notar
que la muestra de control analizada es muy pequena.

Para poder hacer una comparacion con mejor sentido fisico, intentamos comparar espectros de
las galaxias de la muestra WINGS/OmegaWINGS con las de la muestra GASP, tomando en cuenta
que los espectros de las primeras son espectro tomados con fibra, en las regiones centrales. Asi que
simulamos una situacion parecida calculando, de los datos de MUSE, un espectro relativo nada mas
a las partes centrales de las galaxias, en una apertura igual a la de los datos de fibra. Las relaciones
entre la tasa de formacion estelar especifica y la masa de las dos muestras de galaxias nos dice que,
en promedio, si las galaxias que sufren interacciones hidrodinamicas estan formando estrellas a una
tasa mayor. Eso sucede no solamente por lo que concierne las estrellas que se estan formando a la
época actual, si no también para las estrellas que se formaron a épocas méas tempranas que, segiin
la interpretacion que se dio en este trabajo, corresponde a la primera interacciéon de la galaxia con
el medio intra-cumular y al comienzo del brote de formacién estelar.

Se not6é también que el incremento de la formacion estelar con respecto a las galaxias no per-
turbadas tiene una clara dependencia con la masa: a masas mayores el incremento es mayor, tanto
en la tasa de formacion estelar reciente como en la menos reciente (se vean la figura 4.3). Una
posible interpretacion a eso se basa justamente en un posible incremento de la eficiencia de la tasa
de formacién estelar. Es bien conocido que hay una relaciéon de escala entre la masa de una galaxia
y su contenido de gas (ver, por ejemplo, los trabajos de Saintonge et al., 2011; Catinella et al.,
2010; Maddox et al., 2016; Parkash et al., 2018, y los demés trabajos alli mencionados) y entonces,
al tener més gas, si la eficiencia de la formacion estelar aumenta es normal ver un aumento de los
valores de SFR. Esas mismas relaciones de escala podrian explicar la dependencia de la intensidad
del primer brote estelar por la masa total de la galaxia (ver secciéon 6.4) (ver, por ej. Calette et al.,
2018).
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6.3. En busqueda del frente de choque

Aprovechando del tipo de datos que tenemos, que nos permiten estudiar las propiedades fisicas
de las galaxias en diferentes regiones, hicimos unas anélisis de las caracteristicas espaciales de los
mapas de tasa de formacion estelar y de masa, con el propésito de encontrar asimetrias evidentes.
Esto porque cuando una galaxia medusa cae en un camulo, el medio intra-ctimulo ejerce una presion
en el gas interestelar de la galaxia sobre la “parte delantera” del disco galactico de manera que en
esta regiéon se genera un choque entre ambos gases y ocurre un aumento de la densidad que resulta
en el incremento de SFR en esta parte de la galaxia. Este método ha sido utilizado por primera vez
para analizar datos de las simulaciones de Troncoso-Iribarren et al. (2020) y lo usamos aqui para
detectar asimetrias significativas en los mapas de masa y de SFR, en los cuatros bines de edad, que
puedan darnos pistas sobre la mayor acumulacion de SFR o masa es alguna region correspondiente
al choque entre los gases intra-ctiimulo e interestelar de cada galaxia.

Es por esta razon que este efecto se deberia detectar en un mapa de SFR como una asimetria en
la distribucién de esta cantidad, en donde el lado hacia donde se mueve la galaxia deberia tener una
tasa de formacién estelar mayor. Detectar estos tipos de asimetrias, no s6lo en los mapas de tasa de
formacion estelar més reciente, si no también en los mapas de las épocas justo anteriores, nos puede
proporcionar evidencias del hecho de que este choque efectivamente ocurrié y, ademas, nos puede
sugerir la direccién hacia la cual se mueve la galaxia en el plano del cielo. Para poder detectar
y caracterizar estas asimetrias, lo que se hizo fue trazar una recta que pasa por el centro de la
galaxia, calcular la suma de los valores de tasa de formacién estelar en cada pixel en las dos partes
asi definidas, cambiar el dngulo de inclinacion de la recta y repetir la operaciéon para asi buscar
la direccién de la recta a la cual se encuentran las diferencias més altas en los mapas. Definimos
un indice de asimetria para poder cuantificar la intensidad de estas diferencias, y las estudiamos
también para las galaxias de la muestra de control, seleccionadas por no tener evidencias de efectos
de algtin tipo interaccién.

De este modo, utilizamos los mapas de SFR en las galaxias medusas (en los dos bines maés
recientes) para detectar frentes de choques e intentar derivar las direcciones de los movimientos de
las galaxias. Por supuesto las galaxias no son objetos perfectamente simétricos, asi que detectar
diferencias en las dos mitades de un mapa no significa necesariamente que sean provocadas por
effecto de los choques entre los dos medios. Por eso primero analizamos los indices de asimetrias en
galaxias supuestamente ‘“normales”, para definir valores umbrales por arriba de los cuales podemos
confiar que si hay una asimetria significativa. Asi encontramos que, en promedio, la mayoria de las
galaxias en la muestra JF estad caracterizadas por indices de asimetrias por arriba del promedio
de las galaxias de la muestra de control, un claro indicador de que un proceso de interaccién con
consecuente incremento de la formaciéon estelar ha de haber pasado en estas galaxias. El hecho de
que el indice de asimetria en los mapas de SFR en los bines de edades mas viejos y en el mapa
de masa es compatible con los valores de las galaxias normales, se puede interpretar como una
confirmaciéon adicional de nuestra hipotesis.

En cuanto a la direccién de la velocidad de las galaxias, esta indicada por el vector perpendicular
a la linea que determina el maximo indice de asimetria, apuntando hacia el lado del disco galéctico
que contiene la mayor valor de SFR total. Lo que se espera es que la direccion de la velocidad apunte
mas o menos en direccién del movimiento de la galaxia la cual, muchas veces, se encuentra hacia el
centro del cimulo.

Con éste indice de asimetria se pudo encontrar un vector que nos da indicios de la direccién
hacia la cual una galaxia puede estar sufriendo méas efectos de presion hidrodinamica. Esto se hizo
para las galaxias con asimetrias significativas en los mapas de formacion estelar de las dos épocas
coésmicas mas recientes. Al comparar en cada una de esas galaxias el vector de movimiento con
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el vector que apunta hacia el centro del cimulo, se encontré que para la época més reciente, las
galaxias en las que ambos vectores apuntaban a direcciones parecidas son JW36 y JO153. Por otra
parte, para el segundo bin de tiempo, los vectores se asemejaban en un mayor niimero de galaxias:
JO153, JO149, JO102 y JO157, haciendo pensar que el hecho de que en este periodo de tiempo se
dirijan mas hacia la BCG puede incrementar el brote de formacion estelar en este bin de edad.

Todas estas galaxias en ambas épocas presentan colas de gas y estan en etapas de despojo de
gas o en fases posteriores. Se hizo especial énfasis en JO153, ya que a partir del estudio de la
formacion estelar en los dos bines de edad, se puede inferir que en la segunda época mas reciente
su direccién de movimiento apuntaba al centro del ciimulo més que ahora con un fuerte brote de
SFR. Sin embargo, tanto las méscaras de cada galaxia como los efectos de rotaciéon pueden haber
influido en los resultados de estos vectores: las galaxias cuyo vector de movimiento coincidia mas
con la direccién al centro del cimulo son las que tienen las méascaras para el disco galactico mas
simétricas, es decir, sin irregularidades como pueden ser, por ejemplo, objetos que se interponen en
la linea de vision cerca del disco galactico (estrellas de la Via Léactea o galaxias mas lejanas).

Realizando el estudio de las asimetrias en los mapas de todas las galaxias, nos enfocamos en
particular en el anélisis de 8 galaxias pertenecientes a la muestra de control y sin formacién estelar
reciente (es decir, sin lineas en emision). Estas galaxias son parte de un articulo (Vulcani et al., 2020)
en el cual se estudian los posibles mecanismos de apagado de la formacién estelar. Por esta razéon
se buscaron signos de la posible presencia de asimetrias en el mapa de tasa de formacion estelar en
la segunda época, que pudieran comprobar un posible efecto de la interaccién hidrodindmica. Sin
embargo, la busqueda no dio resultados positivos.

El rango espectral de MUSEQVLT nos permite, a estos redshift, observar las lineas colisionales
del doblete del azufre. Estas se utilizan para obtener una estimacion de la densidad electronica
del gas. Producimos mapas de densidad electrénica, y en ellos buscamos también evidencias de
asimetrias o frentes de choques, aunque la bisqueda no dio resultados positivos.

6.4. ;Qué parametros influyen en la formacién estelar?

Finalmente, intentamos entender cuales son los parametros fisicos, tanto de las galaxias como
de los cumulos en donde se encuentran, que determinan la intensidad del brote de formacion estelar
antes de que el desprendimiento del gas por presion hidrodinamica sea efectivo y quite el gas de la
galaxia, con un efecto destructivo sobre su capacidad de formar estrellas.

Para este fin, calculamos la tasa de formacion estelar total en los cuatros bines de edad que
consideramos significativos. Esto se obtuvo, para cada galaxia, sumando la tasa de formacién estelar
en cada bin de todos los pixeles que se encuentran dentro de los discos galacticos. Se utilizo la
historia de formacién estelar asi calculada, para buscar correlaciones con las que se cree sean las
caracteristicas fisicas que determinan el efecto de la presiéon hidrodindmica sobre el gas y la formaciéon
estelar.

El primer efecto que notamos es una dependencia de la historia de formacion estelar por la masa
total de las galaxias. Si nos enfocamos en la SFR en el segundo bin de edad (durante el cual muy
probablemente hubo la primera interacciéon de la galaxias con el gas intra-ctimulo), notamos que la
intensidad del brote de formacién estelar es inversamente proporcional a la masa total de la galaxia:
las galaxias mas masivas tienen brote de formacion méas débiles, comparado con su masa total. Esto
se puede explicar si las galaxias mas masivas, al entrar al cimulo, tienen proporcionalmente menos
gas con respecto las menos masiva, un efecto que se habia ya propuesto por Mahajan (2013). Este
efecto se refleja también en la relacion entre la masa estelar y la tasa de formacion estelar especifica.
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Catinella et al. (2010) presentan una relacion entre la masa estelar de galaxias y la masa especifica
del gas atomico (o sea, la razén entre la masa de gas calculada por la emision a 21 cm y la masa
estelar, ver, por ejemplo, sus figuras 9 y 10). Esta relacion tiene una pendiente negativa, es decir,
a pesar de que las galaxias mas masivas tienen mas gas, la cantidad de gas por unidad de masa
estelar disminuye. Este efecto puede explicar la razén por la cual las galaxias menos masivas tienen
proporcionalmente un brote de formacién estelar més intenso con respecto a las galaxias més
masivas.

Esta relacién que encontramos es de gran importancia porque parece tener un papel relevante
también con respecto a otras propiedades fisicas que analizamos. Esto podria decirnos que la mayoria
de las galaxias medusa de la muestra de GASP se observan en un momento en el que parecen dirigirse
hacia el término de la actividad de formacion estelar, después de haber interactuado por primera
vez durante una época que va desde hace 20 hasta 570 millones de anos atréas.

De manera menos evidente, también se encuentra una secuencia en la SFH analizando las de-
pendencias de acuerdo a la distancia proyectada. La SFH de las galaxias méas cercanas al centro de
los camulos, es muy parecida a la que encontramos para las galaxias més masivas. Y de hecho, estas
mismas resultan ser las mas masivas, entre las que se encuentran en las cuatro clases de distancias.
Por ésto pensamos que es dificil concluir algo al respecto. Si nos enfocamos en la SFR mas reciente,
por otro lado, notamos que las mas lejanas tienen las evidencias de apagado mas fuertes, teniendo el
valor promedio mas bajo, tanto el absoluto como el normalizado a la SFR4. Por esto pensamos que,
si hay un efecto tanto sobre el apagado como sobre el incremento de la formacién estelar debido a
la densidad, este efecto esta diluido por otros efectos mas fuertes o, a lo mejor, por el nimero de
galaxias de la muestra no suficientemente alto.

Analizando la velocidad relativa de las galaxias en el cimulo se encontré que las de mayor
velocidad tienen altos valores de SFR en la época més reciente y probablemente se deba a que en
esta temporada las galaxias podrian estar todavia presentando efectos importantes de RPS y, ya
que ésta depende de la densidad del medio y de la velocidad, altas velocidades que estas galaxias
alcanzan al acercarse al cimulo podrian generan un efecto mayor de RPS, y entonces facilitar la
formacion estelar.

También se estudiaron las SFH de las galaxias dependiendo de la clasificacion fotométrica de
acuerdo a la morfologia, es decir, la “JClass”. Aqui se encontr6 que las galaxias “J2” son las menos
masivas y las “J5” las més masivas. Es probablemente por esta razén que, al ver los incrementos
de SFR entre los bines de tiempo, se encuentra la misma tendencia que en el estudio de las SFH
dependiendo de la masa, de modo que las galaxias “J2” muestran un brote de formacion estelar
significativo en la segunda época de tiempo més reciente respecto las otras clases de galaxias. El
hecho de que no encontramos ningtn tipo de correlacién o tendencia se puede también explicar con
el tipo de clasificacion adoptada, que es de algiin modo subjetivo y fuertemente dependiente de la
intensidad que las colas tienen en la banda B.

Finalmente se analizaron las SFH de las galaxias dependiendo la fase del desprendimiento del
gas en la que se encuentran. Las galaxias que presentan los valores mas altos de SFR, corresponden
a las que se encuentran en etapas avanzadas de este proceso de desprendimiento de gas, o sea,
las galaxias en donde no se observa desprendimiento de gas de forma evidente, sino inicamente
truncamiento del gas ionizado en el disco. Las galaxias medusa con las colas mas evidentes son
también las galaxias ma$ masivas, de modo que el brote de formacién estelar en el segundo bin de
tiempo es relativamente poco intenso. Por otro lado, las galaxias con disco truncado son las segundas
més masivas pero poseen un intenso brote de formacion estelar en la segunda época coésmica, asi que
esto podria deberse a que dichas galaxias ya se encuentran en etapas posteriores al desprendimiento
del gas y ya presentaron el méaximo efecto de RPS en el segundo bin de tiempo. Al comparar la
sSFR de las galaxias de cuamulo y las galaxias de GASP de acuerdo a su fase de despojo de gas, se
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nota que las galaxias en etapas intermedias y avanzadas de RPS presentan valores mayores respecto
al promedio de las demés.

Por otra parte, al clasificar a las galaxias en el espacio-fase (graficando su distancia proyectada y
su velocidad radial) se encontré que las que poseen disco truncado se ubican a velocidades menores
y cerca del ciimulo, asi que probablemente estas galaxias ya han avanzado en el medio intra-cumular
perdiendo gas, manteniendo s6lo una porcién de éste en su disco gracias a que la fuerzas de gravedad
actiia como fuerza restauradora y podria ser incluso que se encuentren en un punto de su orbita
alejado del periastro. Las galaxias medusa se ubican a velocidades altas y distancias proyectadas
bajas, asi que al encontrarse cerca del cimulo a densidades altas el efecto de RPS bajo el que
se encuentran es importante. Las galaxias en otras etapas de despojo de gas pueden presentarse a
distancias intermedias y velocidades més bajas, lo cual puede hablarnos de que estén en las primeras
fases de interaccién con el camulo.

Respecto a la “JClass”, puede notarse que las galaxias “J2” (la clase menos masiva) se encuentran
intermedias y alejadas del cimulo y a bajas velocidades, mientras que las galaxias que presentan las
colas de gas méas prominentes (“J5”) se ubican cerca del cimulo y pueden tener velocidades altas,
lo cual nos puede decir la manera en la que se han ido generando estas morfologias en las galaxias
durante su trayecto en el camulo. La distribucién de las otras clases es mas homogénea, sin embargo,
dado que esta clasificacion se basa en el aspecto de las galaxias en la banda B, es dificil concluir
resultados de acuerdo a ella.

6.5. Resultados principales
En resumen, consideramos que los resultados mas importantes de estas tesis fueron los siguientes:

1. El aumento de la SFR es evidente no sblo en el bin de edad més joven, sino atin mas en las
épocas més tempranas. Eso es algo que no se habia considerado antes de este trabajo.

2. El efecto de la presion hidrostatica se puede notar en la distribucion asimétrica de las estrellas
de distintas edades. Este es un efecto significativo por lo menos para la mitad de las JF.

3. La buisqueda del efecto de RP a través de la distribucién espacial de la SFR en los discos de las
galaxias, tal y como se ha intentado hacer en galaxias simulada, es algo que puede funcionar,
aun que no siempre en galaxias “reales”. Ademas, deducir las caracteristicas de la velocidad de
las galaxias resulta ser una tarea compleja, y no siempre proporciona resultados consistentes.

4. Nuestros resultados indican que el incremento de la formacién estelar se da sobre todo a
edades mayores de 20 Myr (el tiempo tipico de la formacion estelar detectada por la presencia
de lineas en emision), indicando que las galaxias medusa se detectan después de un cierto
tiempo del comienzo de la interaccién. La propiedad fisica que parece dominar la intensidad
de este aumento es la masa estelar, aun que pensamos esta pueda ser a su vez debido a la
correlacién de la masa estelar con la masa de gas.

5. De acuerdo con las simulaciones numeéricas y la prescripcion de Gunn and Gott (1972), creemos
que se pueda notar un efecto de la velocidad de las galaxias con respecto a la tasa de formacion
estelar reciente: a menor velocidad (radial), mayor es la SFR, mientras que las galaxias que
se mueven méas rapidamente son las que tienen los valores promedios menores de SFR. Sin
embargo es importante hacer considerar que la muestra analizada aqui es pequefia y no se ha
tenido en cuenta el efecto cruzado de la morfologia.
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Trabajo a futuro

Como perspectiva y trabajo a futuro se pretende publicar un articulo cientifico con los resultados
de esta tesis y continuar con el estudio de galaxias medusas a diferente corrimiento al rojo. Entre
las varias cosas que se pueden investigar pensamos que las siguientes tengan la prioridad mas altas:

Analizar de forma mas detallada la historia de formacion estelar en funcién de las caracteris-
ticas de las galaxias, y analizando posibles tendencias en funcién de la distancia del centro de
las galaxias.

Llevar a cabo un estudio como éste pero explorando en un desplazamiento al rojo mas alto
y hacer una comparacién con un desplazamiento al rojo més bajo, puesto que ya hay una
muestra observada por MUSEQVLT para realizarlo.

Usar modelos de transferencia radiativa como “observaciones simuladas” para verificar si po-
demos obtener un tiempo més preciso para cuando ocurre el evento del brote de formacion
estelar.

Comparar estos estudios con los resultados provenientes de observaciones de radio y sub-
milimétricas que deberian permitirnos dar la explicacion definitiva de por qué vemos un in-
cremento en la formacién estelar en galaxias con las masas méas bajas.

Hacer un estudio con una muestra de comparacion mas adecuada y entender los efectos de la
morfologia.
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