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Resumen

En esta tesis se desarrollé un versatil modelo semi-analitico (MSA) para
calcular las historias de las densidades de tasa de formacién estelar (H-DTFE)
y de masa estelar (H-DME) césmicas en el contexto del escenario jerarquico
de Materia Oscura Fria con constante cosmolégica A (ACDM). El modelo
se basa en un enfoque estadistico para calcular el ensamblaje de los halos
oscuros e incluye secuencialmente una serie de recetas que describen el com-
portamiento de diferentes procesos astrofisicos relevantes en el problema de
la formacion de galaxias y estrellas dentro de ellas. Dicho modelo permite
explorar en detalle el efecto de cada uno de estos procesos sobre la historia
de formacién estelar (FE) césmica.

Una virtud del modelo implementado es que permite obtener de manera
econdmica disecciones en intervalos de masa de halo o de régimen de FE. En-
contramos que la eyeccién de gas por retroalimentacién estelar (supernovas,
SN) inhibe significativamente la FE en halos de baja masa en épocas tem-
pranas (z > 4), mientras que el retraso de la caida del gas por enfriamiento y
la retroalimentacién por Nicleos Activos Galacticos (NAG) hacen lo propio
en épocas més tardias (z < 2) actuando sobre halos masivos. Estos procesos
principalmente, y otros mas con menor impacto, deforman parcialmente la
historia cosmologica de la densidad de tasa de acrecién de gas impresa por
el ensamblaje de los halos oscuros. En particular, el fuerte decrecimiento de
la DTFE (un factor de &~ 15) desde z ~ 2 hasta z = 0 se explica por la
naturaleza jerarquica del ensamblaje de la materia oscura (MO) y por los
procesos de retraso de caida de gas y retroalimentacién de NAG. Nuestros
resultados muestran que la DTFE en halos entre 10 Mg y 10 M, es la
que mas contribuye a la H-DTFE global desde z ~ 5.

La diseccion por régimen de FE muestra que en épocas tempranas solo
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Capitulo 0. Resumen

halos muy masivos, y por ende raros para su época, albergan FE al no ver-
se afectados por los procesos inhibitorios, principalmente el de eyecciéon de
gas por retroalimentacion de FE. La FE en estos halos se asocia al régimen
violento de brote debido al alto grado de acumulamiento predicho para los
mismos, lo cual implica muchas fusiones. En épocas mas tardias halos cada
vez MAas masivos pero ya comunes para su época se ensamblan, siendo para
ellos el régimen autorregulado de FE el que domina.

Las H-DTFE y H-DME coésmicas predichas después de introducir todos
los procesos (g)astrofisicos considerados muestra un acuerdo marginal con las
observaciones actuales. Para z < 2 (desde hace 10.3 Ganos) la DTFE predicha
cae mas rapido que la observada. Més en detalle, encontramos que a nivel de
galaxias masivas (con halos log(M,/Mg) > 12.3) el acuerdo entre modelo
y observaciones es satisfactorio, siendo la DTFE de las galaxias observadas
menos masivas la que estd muy por arriba de la prediccién (downsizing en
TFE). Identificamos como la causa principal de tal discrepancia la baja TFE
en halos poco masivos en épocas tardias, de manera que algiin mecanismo
que retrase la aparicién de la fase activa de FE en estos halos podria resolver
mayormente dicho problema. Los resultados obtenidos con nuestro modelo se
compararon en ciertos casos con las pocas predicciones obtenidas previamente
con simulaciones numéricas cosmologicas denotando un buen acuerdo.
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Capitulo 1

Introduccion

La Historia de la Densidad de Tasa de Formacién Estelar (H-DTFE)
césmica p,(z), donde el punto significa derivada temporal, es la funcién que
muestra el cambio con el corrimiento al rojo z de la Tasa de Formacién Es-
telar (TFE) promedio del Universo por unidad de volumen comévil. La TFE
de una regién galactica o de toda una galaxia se define como la cantidad
de gas en masas solares que se transforma en estrellas por unidad de tiem-
po y sus unidades fisicas son tipicamente Mgafnios™. En el caso de la TFE
cosmica, donde se considera la TFE integrada de todas las galaxias en un
volumen comévil dado, las unidades serdn entonces Mgafios~!Mpc=3. El vo-
lumen comévil es aquel cuyo tamano se mantiene constante entre dos épocas
independientemente de la expansiéon del Universo. El volumen usado en la
inferencia de la H-DTFE debe ser lo suficientemente grande como para repre-
sentar el promedio del Universo. En la construccién de la p.(z) cdsmica ha
sido comun considerar la contribucién en conjunto de galaxias de todo tipo
morfologico y de todas las masas. Esta cantidad es por lo tanto una propiedad
cosmica integral que da cuenta de la actividad global del ensamblaje de las
galaxias y la consecuente formacion estelar (FE) en ellas.

La idea de introducir el concepto de la H-DTFE césmica tomo fuerza en los
anos noventa, cuando las capacidades de las observaciones astronémicas per-
mitieron extender los estudios estadisticos de poblaciones galacticas locales a
otras épocas del pasado. Para esto se han usado y se usan muestreos de campo
profundo de galaxias a altos 2’s; como el Canadian-France Redshift Survey
(CFRS), el Hubble Deep Field (HDF), el Hubble Ultra Deep Field (HUDF);
y censos en multifrecuencias como DEEP, AEGIS, COSMOS, COMBO-17,




Capitulo 1. Introduccion

por nombrar algunos de los mas importantes. Por otro lado, recientemente
se lograron sondeos muy completos del universo local en diferentes bandas,
tal es el caso del Two Micron All Sky Survey (2MASS), el Sloan Digital Sky
Survey (SDSS) y el Two-degree Field Galaxy Redshift Survey (2dFGRS). De
esta manera surgio la posibilidad de caracterizar poblaciones de galaxias a
diferentes épocas. Una de las cantidades estadisticas més obvias de obtener
fue la H-DTFE césmica, construida en base a indicadores de TFE como pue-
den ser la luminosidad en ultravioleta (UV), en el cercano y lejano infrarrojo
(CIR y LIR), en el sub-milimétrico, o las lineas de recombinacién atémicas
y de emisiéon nebular. Actualmente las nuevas y mejores mediciones obser-
vacionales y la combinacién de varias técnicas han propiciado que la p.(z)
esté relativamente bien constrenida, con una incertidumbre del 30 %-50 %,
para épocas desde z ~ 0 hasta z ~ 1, y limitada por un factor de alrededor
de 3 desde z ~ 1 hasta z ~ 6 (Hopkins 2007).

La conclusién mas consolidada sobre la H-DTFE césmica es que la misma
tiene un maximo a z ~ 2, después del cual la DTFE decrece por un factor
algo mayor a 10 hasta el presente (ver una resena en el Capitulo 2). Para el
modelo cosmologico de concordancia, esto significa que la mayor actividad de
formacion estelar global en el universo ocurrié hace ~ 10 Ganos en el pasado.
Las inferencias observacionales tienden a mostrar que la DTFE se mantiene
relativamente constante hasta z ~ 4 — 5 y luego decrece significativamente.
Es importante también mencionar que hay diferentes trazadores de la TFE,
mismos que reflejan la FE de diferentes tipos de galaxias y regimenes de FE.
Se puede hablar principalmente de dos regimenes generales de FE:

= el auto-regulado y pausado de los discos galacticos, mismo que es tra-
zado basicamente por la emisién UV en reposo, y

= el de brotes intensos y violentos altamente oscurecido por polvo, mismo
que es trazado por la emision del LIR en reposo y que se asocia a galaxias
gigantes en colision.

Las observaciones en el submilimétrico dan evidencia de galaxias en el segun-
do régimen a z’s altas; el problema es que atn no se logra determinar con
precision el z de la mayor fraccién de estas galaxias. En caso de encontrarse
la mayoria a z > 2 — 3, la contribucién a la DTFE de estas galaxias podria
ser similar a la de las galaxias de disco emitiendo en UV. Este es un proble-
ma importante y abierto, mismo que se podra resolver en gran parte con las

2



esperadas observaciones del “Gran Telescopio Milimétrico” (GTM) instalado
en la Sierra Negra, Puebla, México.

La H-DTFE césmica es de fundamental importancia para la cosmologia,
no so6lo en el contexto de formacion de galaxias, sino que también para sondear
los modelos cosmolégicos y el paradigma de formacién de estructuras césmi-
cas en general; para indagar sobre el contenido de materia y metalicidad del
Universo y sobre la historia de su reionizaciéon. En este sentido ha habido
numerosos esfuerzos para predecir p,(z) usando ya sean modelos analiticos
o semi-analiticos (MSA) o simulaciones numéricas completas en el contexto
cosmoldgico. Con estas predicciones tedricas se busca proporcionar un marco
de referencia que ayude a interpretar los datos observacionales.

Varios autores han reportado la H-DTFE inferida con los MSA en sus
multiples realizaciones paramétricas (ver p. ej. Cole et al. 2001; Kang et
al. 2005; Somerville et al. 2008; Neistein & Weinmann 2009). En el caso de
las simulaciones numéricas (p. ej. Springel & Hernquist 2003; Schaye et al.
2009; Crain et al. 2009) es menos factible realizar estudios explorativos de
los parametros de la recetas sub-malla debido a lo costoso de las mismas.
En general, las predicciones tedricas estan en acuerdo cualitativo con las ob-
servaciones. Es posible que en gran parte la forma general de la curva p.(2)
se deba al ensamblaje jerarquico de las estructuras de MO en el contexto
del escenario jerarquico de Materia Oscura Fria con Constante Cosmolégica
A (ACDM por su abreviacién en inglés) (p. ej. van den Bosch 2002). No
obstante, procesos astrofisicos relacionados al enfriamiento y captura del gas
en el centro de los halos, a los mecanismos de FE, de retroalimentacion, de
eyeccion del gas, entre otros, parecen ser también importantes. Un aspecto
clave para entender mejor los procesos y la fisica detras de la historia de FE
cosmica es determinar la contribucién a la DTFE por parte de las galaxias
en funcién de su masa, ya sea de su masa estelar (ME) o de la masa de su
halo oscuro asociado, y en funcién del régimen de FE. En otras palabras, la
diseccion de la H-DTFE, principalmente en masa, es crucial, tanto a nivel
observacional como tedrico.

Las descomposiciones en masa mencionadas no han sido faciles de lograr.
Intentos observacionales se han realizado recientemente (ver Capitulo 2 para
algunas referencias). Los resultados, aunque limitados por una serie de ses-
gos y dificultades préacticas, tienden a mostrar que las galaxias mas masivas
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Capitulo 1. Introduccion

ensamblaron una mayor fraccién de su ME muy en el pasado, mientras que
las de menores masas parecen retrasar su ensamblaje. Este comportamiento
en funcién de la masa combinado con la funcién de masa (estelar) de las ga-
laxias seria el que acuna la contribucién de las diferentes masas a la DTFE
césmica en diferentes épocas. Aparentemente desde z’s menores al menos a
1, la contribucién de galaxias masivas (de ME mayor a Log(Mg/My) > 10.5
al z de observacién) es mucho menor al de las galaxias con ME menor a
Log(M;/Mg) = 10.5; y en general, pareceria que para z — 0, mayor tiende a
ser la contribucién a la DTFE de las galaxias menos masivas. En la literatura
se ha bautizado como achicamiento en TFE (“downsizing in SFR” en inglés)
al efecto de que el ensamblaje de la ME de las galaxias se de méas tardiamente
mientras menos masiva es la galaxia (ver resenas recientes en Fontanot et al.
2009; Firmani & Avila-Reese 2010).

Desde el punto de vista tedrico, no ha sido comin tampoco presentar la
descomposicion de la DTFE por masas o tipos de galaxias. Tampoco se ha
explorado de una manera muy sistematica la influencia de los diferentes ingre-
dientes evolutivos y astrofisicos sobre la H-DTFE. El marco tedrico general
usado para estimar p.(z) ha sido el modelo cosmolégico y de formacion de
estructuras estandard, el asi llamado escenario jerarquico AC'DM. Algunas
preguntas relevantes que se mantienen abiertas con relacién a la H-DTFE
son:

=/ Qué factor es el que predomina en imprimirle el comportamiento ob-
servado a la H-DTFE césmica? En particular, ja qué se debe el abrupto
decaimiento de p.(z) desde z ~ 2 hasta el presente?

=, Cémo es la diseccién en masa de la DTFE césmica a diferentes épocas?

=, Cémo influyen los diferentes procesos fisicos de la formacién y evolu-
cién de galaxias en funcion de la masa sobre la H-DTFE?

= ;Cémo es la proporcién de la contribucién a p.(z) en diferentes épocas
por parte del régimen auto-regulado y tranquilo de disco y del régimen
de brotes por fusiones violentas?

= ; Proporciona el escenario jerarquico AC'DM una descripciéon razonable
del cuerpo de observaciones relacionado a la H-DTFE y su descompo-
sicién en masa?




En la presente tesis se plantea abordar estas cuestiones desde un punto
de vista tedrico dentro del contexto del escenario ACDM. Nuestro enfoque
se basa en un sencillo MSA que considera la formacién y supervivencia de los
halos oscuros, la captura del gas primigenio dentro de ellos, su enfriamiento
y la ulterior transformacion de éste en estrellas, la retroalimentacién sobre
el gas tanto de las estrellas formadas como de los ntcleos activos galédcti-
cos (NAG), asi como otros ingredientes astrofisicos relacionados a la época
césmica y al entorno. Obviamente un modelo de este tipo tiene fuertes limi-
taciones pues no sigue la complejidad de los procesos no lineales dindmicos
e hidrodindmicos, no obstante, al ser un modelo mateméaticamente sencillo,
permite explorar de manera general el rol de diferentes ingredientes evolu-
tivos y fisicos, asi como descomponer el resultado en intervalos de masa u
otras propiedades. La comparacién posterior con resultados de métodos mas
elaborados, como son las simulaciones numéricas, permite evaluar el grado de
predictibilidad para determinados problemas de enfoques simplificados como
el presentado aqui, y es justamente lo que se hara.

El contenido de la presente tesis es el siguiente: en el Capitulo 2 se pre-
senta esquematicamente la manera de construir el Diagrama de Lilly-Madau,
se describen algunos de los indicadores de FE utilizados para determinar la
DTFE y se presentan compilaciones recientes tanto de la DTFE como de la
densidad de masa estelar (DME) obtenidas observacionalmente. Al final del
Capitulo se mencionan las aproximaciones tedricas al problema de FE c6smi-
ca mas utilizadas recientemente. El Capitulo 3 inicia con una breve resena del
modelo cosmoldgico dentro del cual trabajeremos en esta Tesis, continuando
con la presentacion del MSA utilizado para calcular p.(z). Enseguida se des-
cribe la aplicacion de este modelo para el caso méas simple de FE, luego de lo
cual se discute cémo y por qué se introducen en el mismo, secuencialmente,
“recetas” que capturan el comportamiento de los procesos astrofisicos rele-
vantes en el problema de la FE césmica.

En el Capitulo 4 presentamos los resultados de la introduccién secuencial
de los diversos ingredientes astrofisicos y cémo éstos afectan a la H-DTFE en
varios intervalos de masa y diferentes épocas. Ademéas se comparan nuestras
predicciones con las compilaciones observacionales, asi como con los resulta-
dos de MSA y simulaciones numéricas completas tanto de la H-DTFE como
de la H-DME. En el Capitulo 5 se detallan las contribuciones por intervalos
de masa de halos a la H-DTFE que predicen nuestros modelos del Capitulo 4
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y nuevamente se contrastan con aquellas predichas por simulaciones numéri-
cas como la del Milenio. La comparacién se extiende a inferencias obtenidas
de manera observacional hasta corrimientos al rojo de z ~ 1. También se
muestra la diseccién de p.(z) en dos regimenes de FE: el autorregulado y
tranquilo asociado a galaxias de disco y el de brotes intensos de FE inducido
por fusiones violentas. Finalmente en el Capitulo 6 presentamos una sintesis
de los resultados obtenidos y de las conclusiones mas importantes que de ellos
se derivan.




Capitulo 2

Inferencias de la historia de
formacion estelar cosmica

2.1. Inferencia observacional

La construcciéon observacional de la historia de la densidad de tasa de
formacién estelar (H-DTFE) césmica, p.(z), se basa generalmente en:

1. la estimacién de las luminosidades césmicas integrales por unidad de
volumen comévil (densidad de luminosidad) en a) diferentes bandas
(en reposo) a diferentes corrimientos al rojo z, para lo cual se usan nor-
malmente las correspondientes funciones de luminosidad de las galaxias,
y/o b) las funciones de luminosidad en bandas trazadoras de la TFE,
como lo son el ultravioleta (UV), el cercano infrarojo (CIR) o lineas
espectrales como H,;

2. la aplicacién de modelos de sintesis de poblacién estelar (MSPE) que
predigan la historia de TFE a partir de reproducir la historia de den-
sidad de luminosidad observada en las diferentes bandas o que permi-
tan traducir alguna propiedad observacional (indicadores de FE) a una
TFE;

3. la definicién de la funcién inicial de masa (FIM) estelar, misma que es
también un factor de entrada en los MSPE;

4. la definicién de una funcién de extincion por polvo y su cambio con z.
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A continuacién se presentan algunos detalles de cada uno de estos ingredien-
tes.

2.1.1. La densidad de luminosidad de galaxias

Se define la densidad de luminosidad (DL), p,(z), como la suma de las
luminosidades de todas las galaxias en una unidad de volumen comovil a un
corrimiento al rojo z, en una banda especifica del espectro electromagnético
centrada en la frecuencia v. Sus unidades son tipicamente LoMpc=3, donde
Lg es una luminosidad solar en la banda en cuestion.

La DL se obtiene en realidad de integrar en luminosidad la Funcion de
Luminosidad (FL) observada. Esta funcién, expresada como ¢(L, ) dL,, repre-
senta el niimero de galaxias por unidad de volumen comovil cuya luminosidad
se encuentra en el intervalo [L,, L, +dL,]. La FL es usualmente parametriza-
da segun la forma definida por P. Schechter para la distribuciéon de galaxias
en el Universo local:

o) =2 (ﬁ—) aon (-2, (1)

conocida como funcién de Schechter (F'S; Schechter 1976). Aqui ¢, es una
constante de normalizacién relacionada con el nimero de galaxias por uni-
dad de volumen. A luminosidades bajas domina una ley de potencias cuya
pendiente esta determinada por . A medida que la L, aumenta, la densidad
numérica sigue decreciendo como ley de potencias hasta llegar a la luminosi-
dad de quiebre L, a partir de la cual el decrecimiento se torna exponencial.
La luminosidad L, es la que mas contribuye fraccionalmente a la DL total.
Integrando en L, la FL podemos calcular la DL en una banda v dada como:

pu(z) = /O Oo¢>(Lu) L,dL,. (2.2)

La DL de galaxias es una cantidad que puede obtenerse observacionalmente.
El estudio de su evolucion en tiempos cosmoldgicos estd directamente rela-
cionado con la H-DTFE y es fundamental para entender como se forman y
evolucionan las galaxias.
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2.1.2. Modelos de sintesis de poblacién estelar

Los primeros modelos de sintesis de poblacién estelar (MSPE; Tinsley
1968; Searle et al. 1973), basados en trazas de evolucién estelar tedricas,
fueron desarrollados para reproducir los colores de galaxias de disco. Los re-
sultados alentadores en la modelacion de dichos colores motivaron el ulterior
desarrollo de estos modelos (Larson & Tinsley 1978). Hoy en dia se han lo-
grado grandes avances en el desarrollo de los MSPE, tomandose en cuenta
enormes librerias de trazas evolutivas, considerando efectos finos de la evolu-
cién estelar, varias metalicidades, librerias de lineas espectrales atmosféricas,
entre otros. Usando métodos de ajuste adecuados se constriien con el dato
observacional de la galaxia (luminosidades en bandas anchas o incluso el es-
pectro con lineas angostas) los pardmetros fisicos del dado MSPE, mismos
que estan asociados a la evolucién de la masa estelar, la TFE, la metalicidad,
entre otros, de la galaxia en cuestién. La era de los MSPE modernos se ini-
cié con el trabajo pionero de Bruzual A. & Charlot (1993).

Al dia de hoy se ha desarrollado una gran industria en torno a la generacién
de los MSPE. Existen diversos cédigos de los cuales entre los mas populares
estan PEGASE (Fioc & Rocca-Volmerange 1997), StarBurst99 (Leitherer et
al. 1999), STARLIGHT (Cid Fernandes et al. 2005), GALAXEV de Bruzual
& Charlot (2003), VESPA (Tojeiro et al. 2009).

En general, un MSPE sigue el siguiente esquema conceptual. Un conjunto
grande de trazas de evolucion estelar es usado para derivar tanto las tempera-
turas efectivas como las luminosidades bolométricas de todas las estrellas de
una poblacién como funcién del tiempo. Dicha poblacién es creada con una
FIM dada cubriendo un amplio intervalo de masas, p. €j. de 0.1M a 100M),
con una metalicidad y con una historia de FE dada paramétricamente, por
ejemplo como una exponencial o como una funcién de tipo Sandage!, ademés
de la adicién de brotes cortos de FE. Usando modelos de atmésferas estelares
y librerias de espectros de emision estelar que ya consideran el efecto de la
atmosfera estelar, se calculan entonces luminosidades en diferentes bandas y
los espectros de cada estrella tipica de la poblacion a diferentes épocas. Los
resultados individuales de la evolucién de las estrellas de la poblacién dada
son sumados, con cada intervalo de masa pesado por la FIM usada. La suma

1Una funcién de este tipo estd definida en general como un crecimiento en ley de po-

tencias osteriormente un decaimiento exponencial, esto es F T) o x%e ",
Yy p p ) Sandage
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sintetiza las luminosidades, colores y espectros de la poblacién como funcién
del tiempo. Asi, se acumulan miles o cientos de miles de casos de diferentes
poblaciones, mismas que son usadas para hacer un ajuste paramétrico e in-
terpolativo a las luminosidades, colores y/o el espectro completo en un dado
intervalo de una galaxia observada. A través de dicho ajuste se determina
finalmente el MSPE que mejor describe la observacién. Se toma en cuenta
también la atenuacion que pueden haber sufrido las observaciones usando
modelos de extincién por polvo. Al determinar el mejor MSPE con el método
de ajuste x? se obtienen entonces los pardmetros fisicos del modelo (ME, his-
toria de TFE, metalicidad, entre otros), mismos que se entiende corresponden
a la galaxia en cuestion.

En estos modelos se tienen usualmente cuatro factores de entrada que hay
que definir:

1. La historia parametrizada de la TFE, dada por una funciéon continua y
a veces complementada con brotes superpuestos.

2. La FIM.
3. La metalicidad.

4. La edad de la galaxia.

Usualmente se consideran constantes tanto la metalicidad, la edad de la
galaxia y la FIM, variando solamente la historia de la TFE de la galaxia, con
lo que se obtienen buenos resultados al reproducir los colores de las galaxias
normales. La superposicion al modelo sintético de un modelo de extincién por
polvo se hace también necesario, en especial para galaxias muy enrojecidas o
de alto corrimiento al rojo. Los MSPE tiene varias fuentes de incertidumbre,
entre ellas ciertas fases finales poco entendidas de la evolucién estelar, la inde-
terminacién de la FIM, el grado sélo aproximado de los modelos de extincién
por polvo, el desconocimiento de la evolucion metélica de las galaxias en de-
talle, la incompletez atin de las librerias de atmosferas estelares, la limitacion
de los métodos estadisticos de ajuste y de propagacion de incertidumbres,
etc. (ver una discusion reciente al respecto y maés referencias en Conroy et al.
2009; Conroy & Gunn 2009).
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2.1.3. La funcion inicial de masa

La funcién inicial de masa (FIM) es el nimero de estrellas existentes en
cada intervalo de masa estelar por unidad de volumen. Es una funcion empiri-
ca inferida de la funcién de luminosidad estelar que describe la distribucion de
masas de una poblacion de estrellas. La FIM tipicamente se define por unidad
logaritmica de masa como una ley de potencias: dN/dlogM o M~“. Una de
las aproximaciones mas exitosas y por ende mas utilizadas es la funcién dada
por Salpeter (1955), quien considera que ov = 1.35 para masas en un intervalo
de 0.3Mg y un poco mayores a 10M,. La funciéon de Salpeter ha sido amplia-
mente estudiada y modificada para incluir intervalos mas amplios de masas.
Existen extensiones de esta funcién, dadas por autores posteriores a Salpeter,
que consideran la misma pendiente a masas mucho mayores a 10M, llegando
incluso hasta 125Mg (p. ej. Madau et al. 1998). Otros autores consideran
diferentes pendientes, e incluso variaciones de ésta en distintos intervalos de
masa (véase Scalo 1986; Kroupa 2001; Chabrier 2003). Las observaciones mas
precisas de la ultima década apuntan hacia una FIM con pendiente que se
aplana para masas menores a 1-0.8My, aspecto que consideran los autores
apenas mencionados. Ademds hay miltiples evidencias (Davé 2008; van Dok-
kum 2008; Wilkins et al. 2008) de que la FIM no es universal y puede variar
sistematicamente dentro de una galaxia, entre galaxias de acuerdo al tipo
morfolégico, asi como mostrar un cambio sistematico con el tiempo césmico
y el estado evolutivo de las galaxias.

La mayor dificultad en la formulacién de toda FIM es determinar la masa
de corte, tanto superior como inferior, asi como la pendiente elegida para ma-
sas pequenas, mismas que debido a su dominio en ntmero, son las que mas
contribuyen a la FIM de una poblacién estelar.

La FIM juega un papel fundamental en la determinacién de la p,(z). Es
sabido (ver Kennicutt 1998, para una resefia) que, por ejemplo, la emisién de
continuo en UV de todas las galaxias, exceptuando las més viejas (de més de
8 Ganos), es dominada por estrellas masivas cuya vida es muy corta y es, por
tanto, una medida directa de la TFE instantanea, para una FIM y contenido

de polvo definidos; esto es:
TFE
Lyy = const X ——————ergs sTtHz Y (2.3)
5aN0S™

donde la constante depende fuertemente de la FIM elegida. Esto es facil de
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entender debido a que la Luminosidad en UV medida es producida por estre-
llas tempranas del tipo espectral O y B, que son muy calientes, masivas y de
vida muy corta. Segin una u otra FIM, por cada estrella de este tipo hay un
nimero mucho mayor de estrellas de baja masa, de tipo tardio A y G, como
el Sol, que emiten la mayor parte de su energia en el visible en reposo (V) y el
infrarrojo (IR). De esta manera la traduccién de Lyy a TFE es muy sensible
al cociente entre estrellas masivas (las que producen el grueso de la radiacién
UV) y estrellas poco masivas (que son de por mucho la mayoria), que es lo
que justamente define la FIM.

2.1.4. Evolucion de la extincion

La extincién de la radiacién proveniente de una fuente astrondémica, al ser
dicha radiacién absorbida por material intermedio entre la fuente y el obser-
vador, es uno de los principales problemas en este campo, tanto a distancias
estelares, galacticas y extragaldcticas. A distancias cosmoldgicas, aunque algo
del gas que obscurece nuestra visiéon podria encontrarse distribuido uniforme-
mente a lo largo de la linea de vision, el gran ntimero de lineas de absorcion
en el espectro de cuasares de fondo indica que la mayor parte del material
que absorve la radiacién se encuentra condensado en nubes discretas.

Se considera entonces que la radiacion (en especial la UV que traza la
TFE instantdnea) de fuentes lejanas atraviesa un espacio donde las nubes
de gas intergalactico siguen una distribuciéon de Poisson entre la fuente y el
observador (Madau 1995; Madau et al. 1996). Esta distribucién forma el lla-
mado “bosque de Lyman alpha’ es decir, aquel gas que absorve los fotones
UV en las transiciones electrénicas de la serie de Lyman del hidrégeno neutro,
principalmente la transicién Ly,.

Si L(Vem) es la luminosidad especifica emitida por la fuente a la frecuencia
Vem, €l flujo especifico recibido en la Tierra sera:

< Flume) >= 1F Z;;jlg(”em) <> (2.4

donde Vops = Ve /(1 + 2zem) es la frecuencia de la radiacién observada, dj, la
distancia hasta el z.,, y < €77 > es la transmisién promedio sobre todas las
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Figura 2.1: Transmision efectiva a través del bosque de Lyman alpha como funcién de
la longitud de onda observada. La linea sélida corresponde a una fuente a z.,, = 3.5. El
perfil de escalera caracteristico se debe a la absorcién en la serie de Lyman del hidrégeno.
Las curvas segmentadas corresponden a la dispersion esperada debida a las fluctuaciones
estadisticas +10 en el nimero de absorvedores a lo largo de la linea de visién. La figura
fue tomada de Madau (1995).

lineas de visién y esta dada por:

<e T >=ex {/Zm 327]\7(1 —e )dNyrdz (2.5)
p 0 3NH[32 it ' '

Aqui, 7, es el espesor 6ptico de una sola nube a la frecuencia v = v,ps(1 + 2)
y 0> N/ON10z representa la densidad columnar de la distribucién de los ab-
sorvedores a lo largo del camino. Recordemos que la radiacion UV de objetos
cosmolégicos con FE estd sujeta a varios procesos de atenuacion en su camino
hacia el observador, desde la debida a la absorcién por hidrégeno neutro en las
transiciones electrénicas de la serie de Lyman, la absorciéon por otras transi-
ciones electrénicas de elementos més pesados, hasta la absorcién en continuo
debido a hidrégeno neutro que absorve fotones con longitud de onda ya corri-
da al rojo desde z.,, hasta z pero aiin menor al limite de Lyman de 91.2nm
(o energia >13.6eV). Debido a esto, un espesor 6ptico efectivo deberia ser
derivado para cada proceso en cada nube a cada frecuencia y para cada corri-
miento al rojo de 0 hasta z.,,. Aproximaciones numéricas de la integral de la
ec. (2.5) pueden ser obtenidas para una distribucién de Poisson de nubes de
absorvedores del bosque de Lyman alpha. En la figura 2.1 se muestra el perfil
caracteristico de la transmisién cosmica para una fuente con z.,, = 3.5 en
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funcién de la longitud de onda observada. En ella el espesor éptico efectivo
estd definido como: 7. = —In <e™ " >.

En particular, para la absorcion por transiciones Ly, en el atomo de
hidrégeno se tiene que:

A, | 346
Teffo — 0.0036 (26)
Aa
donde A\, = 121.6nm. En general se encuentra que la absorcién por transi-
ciones electronicas en atomos mas pesados que el hidrégeno contribuye de
manera despreciable a la 7.7¢, mientras que las transiciones de la serie de Ly-
man de orden mayor, esto es, del nivel j al estado base (j = 0), contribuyen

COomo: 3.46
)\O S .
Teff>a = § :AJ ( )\b ) (27)
=2 !

donde A; = (1.7x1073,1.2x1073,9.3x10™*) y \; = (102.6, 97.3, 95 nm) para
Lyg, Ly, y Lys, respectivamente. Asi, Tefr = Tefs, + Teffo., Para la absorcién
asociada a procesos de excitacién del atomo de hidrégeno.

2.1.5. El resultado: diagrama de Lilly-Madau, p.(z)

La década del 1990 presencié el desarrollo de diversas aproximaciones a la
H-DTFE césmica, tanto tedricas como observacionales. Una de las principales
técnicas observacionales utilizadas ha sido la emision del continuo en UV en
reposo de galaxias débiles de campo. La emision UV como hemos mencionado
es un estupendo trazador de la TFE instantanea.

Los primeros estudios de la p.(z) utilizando esta emisién llevaron a la
introduccién del asi llamado “Diagrama de Lilly-Madau” (Lilly et al. 1996;
Madau et al. 1998), el cual constituye hoy en dia la manera estdndar de pre-
sentar la H-DTFE cosmica. En este diagrama el eje de las abcisas representa
el corrimiento al rojo z, mientras que el eje de las ordenadas es tipicamente
la DTFE que ocurre en un elemento de volumen comovil promedio.

A mediados de aquella década de los 90, Madau et al. (1996) desarrolla-
ron un método de comparacion de colores, midiendo en diferentes bandas la
emision UV en reposo de galaxias en el campo del Hubble Deep Field. Este
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Figura 2.2: Densidad de luminosidad en diferentes bandas como funcién de z. En esta
grafica (Figura 3 de Madau et al. (1998)) las densidades de luminosidad, p,(z), calculadas
para las bandas UV, B e IR, corresponden a los circulos sélidos con barras de error. Los
cuadros sélidos con barras de error son estimaciones de p,(z) para la banda UV a alto z.
Las lineas continuas, punteadas y segmentadas son los ajustes para cada banda obtenidos
con MSPE como se describe en el texto (Seccién 2.1.5). La gréfica insertada en la esquina
superior derecha es la historia de TFE introducida en el MSPE utilizado por Madau et al.
(1998).

método les permitié identificar sistemas muy débiles en varios intervalos de
corrimiento al rojo entre z ~ 1.5y z ~ 4. Sin embargo es importante senalar
que en las bandas épticas e infra-rojas, mientras mas alejados estéan los obje-
tos, solamente los de mayor luminosidad seran detectados por el telescopio.
Para extrapolar la FL. a luminosidades por debajo del limite de detectabili-
dad se ajustan FL analiticas, por ej. la funcién de Schechter (ec. 2.1), usando
los parametros determinados de la parte en la que hay completez e infiriendo
de ahi el comportamiento a luminosidades bajas. De esta manera se puede
calcular la p,(z) segun la ec. (2.2). En un trabajo posterior, Madau, Pozzetti,
& Dickinson (1998) construyeron una aproximacién a la evolucién de la p,(z)
utilizando los datos observacionales de diversos autores. Ellos calcularon las
DL en 3 bandas del espectro: UV, azul (B) e infra-rojo (IR), para tres inter-
valos de corrimiento al rojo entre 0 y 1, y pudiendo calcula la DL de la banda
UV hasta corrimientos al rojo de z ~ 4 (Figura 2.2). Sus resultados muestran
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claramente un abrupto aumento de la DL en el intervalo de z = 0 a z ~ 1
en las 3 bandas, mientras que los puntos a altos corrimientos al rojo de la
banda UV sugieren un decaimiento de la DL. Esto necesariamente implica la
existencia de un maximo en la DL y por ende de la DTFE entre z ~ 1y 2z ~ 2.

En el mismo trabajo, los autores muestran que con un MSPE con una
FIM de Salpeter para un intervalo de 0.1 a 125 Mg, y un exceso de color de
E(B —V) = 0.1, es posible ajustar los puntos de DL deducidos de los datos
observacionales en las 3 bandas del espectro. Una condicién muy importante
en su MSPE es la historia de TFE. En su trabajo sugieren una funcién de
tipo Sandage cuyo pico de formacién se centra entre z ~ 1y z ~ 2, tal como
lo sugieren las DL en la banda UV determinadas por ellos (ver Figura 2.2).

Para épocas muy tempranas la deteccién de galaxias a z’s tan altos como
~ 3 — 6 se logra principalmente con la técnica de la desaparicion o “drop-
out” del continuo de Lyman corrido a las bandas UV y visibles (Steidel et al.
1999). Las galaxias seleccionadas con esta técnica en diagramas color-color
se llaman galaxias de corte de Lyman (“Lyman-break galaxies” en inglés).
Recientemente las observaciones en el IR, realizadas con la cdmara WFC3/IR
instalada en el telecopio espacial Hubble, han permitido detectar, por medio
de la técnica del “drop-out” en IR, galaxias con FE a z’s tan lejanos como ~
8-8.5, esto es s6lo ~ 600 Manos después de la recombinacién (ver Bouwens
et al. 2009, y figura 2.4 en esta tesis). Aplicando el método de construccién
de la H-DTFE en base a estas observaciones, se confirma la tendencia de
p«(z) de decaer ya significativamente a z > 5. Este resultado estd sujeto a
las extrapolaciones a bajas luminosidades (indetectables) de la FL de altos
Z's suponiendo una funcién de Schechter. Ademaéds, se considera una FIM
universal en el espacio y el tiempo.

2.2. Otros trazadores de formacion estelar

La emision UV no es el unico trazador de FE, aunque si el mas utiliza-
do por ser el mas viable observacionalmente. Existe, por ejemplo, un fondo
de radiaciéon que permea todo el Universo y que abarca todo el espectro
electromagnético. Este fondo estd dominado por la radiaciéon de microondas
procedente de la época de la recombinacién. Sin embargo se observan dos
picos de emisién centrados alrededor del UV y del lejano infrarrojo (LIR)
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que proceden de los objetos brillantes del Universo, en su mayoria estrellas
jovenes, lo que los convierte en trazadores de FE con las consideraciones de
calibracion pertinentes.

Los astrénomos han introducido muchos otros trazadores para inferir la
FE a gran escala, tan diversos como ingeniosos. Los estallidos de rayos gam-
ma (ERG), la emisién de neutrinos de Supernova (SN), la radiacién sub-
milimétrica y la arqueologia astronémica son algunos de tales métodos que
se describiran en las siguientes subsecciones.

2.2.1. El fondo infra-rojo

Una fraccion significativa de la luminosidad bolométrica de una galaxia es
absorbida por el polvo interestelar y reemitida en longitudes de onda infra-
rojas lejanas, de entre 30 y 100 um. Dado que el pico de absorcién del polvo
se encuentra en el UV, en principio la emisién en el LIR puede ser un trazador
sensible de la poblacion de estrellas jovenes y por ende de la TFE.

La eficiencia del LIR como trazador de la TFE depende de la contribucién
de las estrellas jovenes en el calentamiento del polvo interestelar, asi como de
la profundidad éptica de éste en las regiones de formacién estelar. La situa-
cion fisicamente mas simple es aquella en donde las estrellas jévenes dominan
la emisién en el UV y el visible y la opacidad del polvo es alta en toda la
region. En este caso extremo, efectivamente la luminosidad en el LIR es el
unico trazador de la TFE. Tales condiciones toscamente se cumplen en las
densas regiones circumnucleares de brotes de FE que se cree son la fuente de
la luminosidad de muchas galaxias infra-rojas.

La relacion entre la emisién global de galaxias en el LIR y su TFE ha si-
do un tema controversial (para una descripcién més completa ver Kennicutt
1998, y referencias en él). No hay una calibracién tnica en la literatura entre
la TFE y la luminosidad en el LIR. Usualmente esta calibracién es deriva-
da usando MSPE. En el limite 6pticamente delgado del polvo, inicamente
es necesario modelar la luminosidad bolométrica de la poblacion estelar. La
mayor incertidumbre en este caso es la eleccién de la edad apropiada de la
poblacién. Kennicutt (1998) estima la siguiente relacién:

TFEMganos ') = 4.5 x 107" Lyr(ergs s7) (2.8)
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para brotes de FE. La mayoria de las estimaciones en la literatura caen en el
430 % del estimado en la ec. (2.8).

Es importante mencionar que la emisién comdévil en el cercano infra-rojo
(CIR) es dominada por estrellas de masas similares a la del sol que conforman
la gran mayoria de la poblacién estelar de una galaxia. Esta radiaciéon puede
por tanto ser usada como un trazador directo de la densidad total de ME.

2.2.2. Las galaxias sub-milimétricas

Se cree que buena parte de la FE a altos corrimientos al rojo se encuentra
velada por polvo alrededor de regiones de alta FE. La imagen actual sobre
el origen de la radiaciéon sub-milimétrica observada es que los grandes brotes
de FE, producidos probablemente por colisiones de galaxias que incremen-
tan las inestabilidades gravitacionales del gas y que inducen la FE, producen
rapidamente una gran cantidad de estrellas masivas que al estallar como SN
contaminan el medio interestelar con polvo, el cual a su vez forma un capullo
alrededor de la galaxia con el brote de FE. Este capullo absorve la radiacion
UV proveniente de las estrellas formadas en su interior y la reemite en lon-
gitudes de onda IR, que al dia de hoy son observadas corridas al rojo hasta
longitudes sub-milimétricas. A estos objetos se les ha llamado “galaxias sub-
milimétricas” (ver p. ej. Hughes et al. 1998).

El régimen de FE caracterizado por intensos brotes oscurecidos por polvo
ha sido identificado como “violento” y asociado a las galaxias sub-milimétri-
cas. Se lo diferencia del régimen “normal” asociado a galaxias de disco. En
contraste con el régimen violento, el normal se autorregula, se extiende por
largos periodos de tiempo y su principal trazador es la radiacion UV de es-
trellas masivas.

Desafortunadamente no se sabe con certeza qué tanto contribuyen a la
p«(2) las galaxias sub-milimétricas en diferentes épocas debido principalmen-
te a que la medicién del z de la mayoria de estas galaxias es imposible o
incierta, ya que no hay lineas espectrales en esta region del espectro. Para los
pocos casos en que se han asociado contrapartes en otras longitudes de onda
donde si hay lineas espectrales, los z’s resultaron altos, tipicamente 2-3.

Recientemente se ha innovado un método de colores en radio-mm-LIR en
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reposo a fin de determinar un z “fotométrico” (Aretxaga et al. 2007) con
resultados similares: las galaxias sub-milimétricas son de alto corrimiento al
rojo, z ~ 2 —4. Por otro lado, estando su origen asociado a fusiones violentas
de objetos masivos, es de esperarse provengan de remotas épocas cuando
las tasas de fusiones eran mayores, en especial en la partes centrales de los
proto-cumulos. Se especula que a z’s entre ~ 3 y 5, la contribucién a la
DTFE césmica por parte del régimen de grandes brotes en las galaxias sub-
milimétricas podria contribuir hasta el 50 % o mas del total (ver por ej. Blain
et al. 1999; Dunne et al. 2003).

2.2.3. El fondo difuso de neutrinos de supernova

La idea de utilizar el fondo difuso de neutrinos de supernova (FDNS) como
trazador de la TFE surge de la consideracién de que las SN cuyo origen es el
colapso gravitacional del niicleo de estrellas masivas, es decir, las tipo II, Ib
y Ic (de aqui en adelante nos referimos a ellas como tipo II), producen una
gran cantidad de antineutrinos electrénicos, 7., que crean un FDNS que es,
en principio, observable. Entonces este FDNS es un trazador de la densidad
de tasa de formacién de SN del tipo II, psn7(z), cuyo origen son estrellas de
masa > 8M. Si esta densidad es pesada por una FIM se convierte entonces
en un trazador de la TFE instantanea.

El primer paso para una calibracion entre los resultados del detector de
neutrinos Super- Kamiokande (SK) japonés, y la historia de FE observada,
es obtener de la p.(z) una historia de tasa de produccién o formacién de
SN tipo II, psnrr(z). Hopkins & Beacom (2006) consideran que esta tasa
es proporcional a p.(z) dependiendo del nimero de estrellas masivas que se
crean a cada z, esto es:

50

psivir(z) = pu(z) =S o(M) dM

S Mo(M)dM
donde ¢(M) es la FIM. Los limites de la integral del numerador dependen
del intervalo de masa de las estrellas que se considera pueden generar una SN
tipo II.

(2.9)

Con esto, el flujo diferencial de neutrinos por unidad de energfa, d®(E)/dE,
es calculado integrando sobre pgnr(2) z y multiplicada por la emisién de neu-
trinos por cada SN, dN/dE" apropiadamente corrida al rojo. Finalmente, este
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flujo diferencial integrado por unidad de energia de 19.3 MeV a infinito esta-
blece el flujo de antineutrinos que es comparable con el medido por el SK de

1.2em™2s7 L

Dado que la parte éptica de los eventos de SN pueden estar en su mayoria
ocultos por polvo, la deteccién observacional de éstos eventos, argumentan
los autores, puede ser traducido solamente como un limite inferior para la
H-DTFE, mientras que el FDNS establece un limite superior a la misma
H-DTFE, al no ser afectados tales neutrinos por la extincion del polvo. Sus
predicciones son consistentes con los resultados del SK y una FIM de Salpeter
modificada para masas bajas, de manera que la pendiente en el intervalo
de masas entre 0.1 y 0.5 My es de 0.5. Aunque cabe mencionar que estos
resultados son fuertemente dependientes de la FIM, del oscurecimiento por
polvo considerado en la calibracién, de la energia asociada a los v, generados
en SN tipo I y de la precisién de las mediciones del SK.

2.2.4. Estallidos de rayos gamma

Los estallidos de rayos gamma (ERG) son las explosiones mds potentes
del Universo. Desde el punto de vista observacional, son pulsos intensos y
breves en los rayos gamma blandos (entre ~ 0.1 y 1 MeV). Se diferencian dos
familias de ERG de acuerdo a su duracién: los de corta duracién (hasta 2 s,
durando la mayoria 0.1-0.3 s) y los de larga duracién (desde 2 s, durando la
mayoria ~ 10 — 30 s). El origen de los ERG largos se asocia al colapso de
los ntcleos de estrellas masivas (de masa > 20M) en agujeros negros. Al
ser explosiones tan potentes, pueden observarse practicamente a cualquier z
del que provengan (el récord con z medido es el GRB090423 con z = 8.3,
de hecho el objeto astronémico méas alejado detectado hasta ahora). Al es-
tar asociados a estrellas masivas, la tasa de ocurrencia de los ERG largos es
un buen trazador de la TFE una vez definida la FIM. Al tratarse de radia-
ciéon gamma blanda, la extincién por polvo es practicamente despreciable. El
principal problema del uso de los ERG largos como trazadores de la H-DTFE
es la determinacién de sus corrimientos al rojo y la falta de muestras extensas.

En el trabajo méas completo sobre inferencia de la H-DTFE antes del lan-
zamiento del satélite Swift dedicado a la deteccion de ERG, Firmani et al.
(2004) usaron una muestra de 220 ERG largos con z determinado a través
de una correlacién empirica (seudo-corrimiento al rojo) y la extensa muestra

20



2.2. Otros trazadores de formacion estelar

IIIIIIIIIIIilIIIIIII]IIIIIII

Log(SFR) [M, yr-! Mpe3]

IIIIIIIIIIIIilIIIIIIIIIIIIIIIIII

0 1 2 3 4 5 6
z

Figura 2.3: Comparacién entre inferencias observacionales de la H-DTFE y la estimacién
basada en ERG largos. Los circulos sélidos corresponden a las inferencias de Giavalisco et al.
(2004) usando como trazador de DTFE la luminosidad UV en reposo corregida por polvo.
La regién punteada es la estimacion de la H-DTFE obtenida en base a la historia de tasa
de formacién de ERG largos, comofile:///usr/share/doc/HTML/index.html se describe en
el texto. La figura fue tomada de Firmani et al. (2004).

(més de 3000 eventos) de flujos del instrumento BATSE a bordo del Compton
Gamma-Ray Observatory. Proponiendo funciones de luminosidad paramétri-
cas para los ERG, historias paramétricas de la tasa de ocurrencia de los ERG
y suponiendo una cosmologia AC DM, se aplicaron métodos de ajuste mixto
a la distribucién en z de la muestra de los 220 ERG y a la distribucién de
flujos observados a z = 0 de la muestra de més de 3000 ERG. De esta manera
se logré restringir los parametros del modelo subyacente y se infirieron en
particular los de la historia de la densidad de ocurrencia de ERG. Suponien-
do una FIM universal, de esta historia se pasa a la H-DTFE. Los resultados
de Firmani et al. (2004) mostraron una H-DTFE inferida con los ERG com-
patible cualitativamente con la obtenida de los estudios estandard en UV
para z < 4; el decrecimiento desde z ~ 1 — 2 hasta 0 inferido con los ERG
resultoé algo més abrupto que el inferido con estudios de UV en reposo. No
obstante, la mayor diferencia es para z > 4: la inferencia con ERG muestra un
aumento paulatino del H-DTFE mientras que con UV en reposo, todo apunta
a que la DTFE se mantiene aproximadamente constante o si acaso empieza
a disminuir ligeramente hasta z = 6 (ver figura 2.3 reproducida de Firmani
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et al. 2004). Estudios relacionados, incluyendo observaciones con el satélite
Swift (el cual aumenté considerablemente la muestra de ERG con z medido
a través de lineas de las contrapartes UV /6ptica/IR), mostraron también un
exceso de eventos ERG con relacion a lo que se predeciria usando la H-DTFE
inferida con el UV en reposo (ver una resena reciente en Avila-Reese et al.
2009, y referencias ahi). Esta diferencia podria deberse a que la FIM a z’s
altos tiende a ser més sesgada a altas masas y/o a que las galaxias donde
ocurren mayormente los ERG tienen alguna diferencia sistemética con las
més comunes y/o recientes. Por ejemplo, Wang et al. (2009) argumentan que
si las galaxias anfitrionas de los ERG son sistematicamente menos metélicas,
entonces un factor de correcciéon proporcional a la metalicidad produce que
la H-DTFE inferida con los ERG sea decreciente desde z ~ 4, en acuerdo con
las inferencias basadas en el UV en reposo.

2.2.5. Arqueologia astronémica

En este método inductivo, los pardmetros de una ley de H-DTFE se cons-
trinen usando MSPE que, a partir de la pura evolucién luminosa y fotométri-
ca, reproduzcan las luminosidades, colores e incluso espectros (ver seccién
2.1.2) de las galaxias observadas. Usando muestras locales completas en volu-
men como la del SDSS, se puede entonces estimar la DTFE local y en tiempos
anteriores (suponiendo conservaciéon absoluta del nimero de galaxias). Este
enfoque permite incluso estimar la contribuciéon a la DTFE de las galaxias
en funcién de su masa definida localmente (Heavens et al. 2004; Panter et al.
2007; Asari et al. 2007). Su principal limitacién proviene de las incertidum-
bres presentes en los MSPE (ver Seccién 2.1.2) ademds de la suposicién de
conservacién de ntumero e individualidad de las galaxias en toda la historia
del Universo.

De acuerdo a Panter et al. (2007), la inferencia arqueoldgica de la H-DTFE
es a grandes rasgos consistente con la inferencia estandard basada en obser-
vaciones a diferentes z’s. Este resultado es incierto y no es facil reproducirlo,
en especial el que la DTFE decrezca por un factor de ~ 10 desde z &~ 1.5 — 2
hasta hoy. La diseccién por masas que muestran Panter et al. (2007) presenta
un comportamiento sistematico: mientras menos masivas las galaxias, méas
constante en el tiempo es su historia de DTFE, mientras que las mas masivas
presentan un decrecimiento abrupto de su DTFE hacia el dia de hoy (ver
figura 5.9 en el Capitulo 5).

22



2.3. El estado actual de las inferencias observacionales y parametrizaciéon de
p(2)

2.3. El estado actual de las inferencias obser-
vacionales y parametrizacion de p.(z)

Recientemente Hopkins & Beacom (2006) han recopilado y uniformizado
el diagrama de Lilly-Madau méas completo hasta el momento. Su estudio se
basa en estimaciones obtenidas por diversos autores en la literatura, mismos
que utilizan diferentes trazadores de la FE como son el UV en reposo, galaxias
sub-milimétricas, el CIR y LIR, lineas de emisién asociadas a la FE y el FDNS.
Esta historia de FE césmica estd muy bien constrenida para corrimientos al
rojo de hasta z ~ 1, mientras que para z’s mayores su determinacién es méas
incierta. Los trabajos méas recientes han llegado a determinar p.(z) hasta
z ~ 8. Varios autores han propuesto funciones paramétricas para describir la
p«(z) inferida de las observaciones. Hopkins & Beacom (2006) encontraron que
la funcion que describe mejor los resultados de su compilacion es la propuesta
por Cole et al. (2001):

p(z) = LaF B (2.10)

1+ ()]

donde h es la constante de Hubble en unidades de 100 km s™! Mpc™! y los
valores de los pardmetros a, b, ¢ y d se determinan del ajuste a la p.(z) infe-
rida de las observaciones y corregida por la extincién por polvo. Hopkins &
Beacom (2006) uniformizaron los datos a h = 0.7 y a una FIM de Salpeter con
pendiente modificada para bajas masas. La FIM utilizada en su compilacion
es una con pendiente de 0.5 para el intervalo de 0.1 a 0.5 My y de 1.15 £ 0.2
para el intervalo de 0.5 a 100 Mg como se describe en Baldry & Glazebrook
(2003). Hopkins & Beacom (2006) llaman a esta FIM “SalA”. Para pasar
a otras FIM bésicamente hay que multiplicar p.(z) por una constante. Por
ejemplo para convertir de una FIM de Salpeter tradicional a la FIM SalA
este factor es 0.77.

La parametrizacion de la compilaciéon de Hopkins & Beacom (2006) es muy
util ya que ofrece una manera sencilla de comparar predicciones de modelos
con las observaciones asi como integrar facilmente p.(z) en z para obtener
cantidades globales como por ejemplo la densidad de masa estelar (DME)
acumulada hasta un dado z, p.(2).

El resultado que se infiere de las observaciones, de acuerdo a la parame-
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Figura 2.4: Compilacién de inferencias observacionales de DTFE a diferentes z’s. Los
tridngulos y cuadros con barras de error corresponden a la recopilaciéon de Hopkins & Bea-
com (2006) de la DTFE obtenidas por diversos autores. Las medidas fueron uniformizadas
a una cosmologia estandar, una FIM de Salpeter modificada a masas bajas (SalA) y correc-
ciones por polvo comunes donde fue necesario. Los tridngulos corresponden a mediciones
de la DTFE usando el trazador UV, esto es, FE en régimen normal. Los cuadros son in-
ferencias de DTFE basadas en el sub-milimétrico, es decir, regimenes de FE violentos. Se
muestran ademds dos nuevas inferencias observacionales de DTFE a alto z basadas en el
UV (tridngulos con barras de error segmentadas), que fueron obtenidas por Bouwens et
al. (2009) con la cdmara infra-roja WFC3/IR del telescopio espacial Hubble. La curva de
segmentos cortos es el ajuste analitico a la compilacién con la funcién de Cole et al. (2001)
(ec. 2.10) y con los pardmetros: a=0.017, b=0.13, c=3.3 y d=5.3, correspondientes al mejor
ajuste a los puntos de la compilacién uniformizados a la FIM SalA (ver texto).
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Figura 2.5: Diseccién observacional de la H-DTFE en intervalos de masa estelar. Las
barras de error de los simbolos indican el intervalo de masa estelar al que corresponden los
mismos segun la leyenda de la esquina superior izquierda. La diseccion fue obtenida por
Mobasher et al. (2009) a partir de las observaciones en UV en reposo de una muestra de
66544 galaxias del Cosmic Fvolution Survey (COSMOS) con masa estelar y corrimiento al
rojo fotométrico conocido. Nétese que, segin este resultado, las galaxias de menor masa
contribuyen predominantemente a la DTFE global al menos desde z < 1 hasta el presente.

trizacion descrita, muestra un abrupto decrecimiento de la DTFE césmica
desde z ~ 2 — 2.5 hasta el presente, por un factor de ~ 15; jel Universo li-
teralmente se esta apagando! Para la cosmologia esténdard (ver Capitulo 3)
z = 2.5 corresponde a una edad del universo de 2.57 Ganos o a un tiempo
hacia el pasado de 10.9 Ganos.

Las determinaciones de la DTFE entre z ~ 1.5 y 2z ~ 6 son inciertas y
dependen de una serie de correcciones y aspectos no del todo entendidos aun
(algunos de ellos se describen someramente en la Seccién 2.3.1). No obstante,
todo apunta a que la DTFE en el intervalo 1.5 — 6 se mantiene aproxima-
damente constante al menos hasta z ~ 5 y decrece hacia z’'s més altos, de
acuerdo a la funcién dada en la ec. (2.10) el decrecimiento en el intervalo en
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cuestion es de un factor ~ 8. En trabajos mas recientes, basados en el analisis
de los datos del HUDF obtenidos con la nueva cdmara infra-roja WFC3/IR,
se ha podido identificar galaxias hasta z ~ 8 con la técnica del “drop-out” en
el IR (z = 8 corresponde a una edad de 0.63 Ganos). Como resultado, se han
hecho inferencias preliminares de la DTFE hasta esas épocas (Bouwens et al.
2009). De acuerdo a los resultados, la DTFE decrece ya significativamente a
partir de z ~ 3 — 4 (ver figura 2.4).

La DTFE es una cantidad global. Sin embargo, es de sumo interés el po-
der inferir la descomposicion de esta cantidad, por ejemplo en masa; es decir,
conocer la contribucién a p.(z) en las diferentes épocas de las galaxias en
funcién de su masa o de acuerdo a su tipo morfologico o régimen de FE.
Este tipo de informacién permite ahondar mucho mas en el entendimiento
de la formacién y evolucién de galaxias y de los régimenes de FE que se dan
en ellas. La contribucion a la DTFE de galaxias de diferentes masas ha sido
estimada observacionalmente en trabajos recientes, por ejemplo en: Juneau
et al. (2005), Zheng et al. (2007) y Mobasher et al. (2009) en base a obser-
vaciones a diferentes corrimientos al rojo y en Panter et al. (2007) en base
a la reconstruccién “arqueolégica” con MSPE de la poblacion observada de
galaxias locales. Las limitaciones observacionales y los sesgos astrondémicos
no permiten extender la diseccién en masa hasta z’s muy altos ni cubrir un
intervalo de masas que se extienda a masas pequenas. En la figura 2.5 repro-
ducimos la diseccién en masa estelar (determinada a la época de observacion)
obtenida por Mobasher et al. (2009).

Como ilustra la figura 2.5, desde z’s menores a ~ 1, la contribucion de
galaxias masivas (Log(Ms/Mg) > 10.5 al z medido) a la p.(z) es menor
al de las galaxias de menores masas; y en general, pareceria que mientras
menor es z, mayor tiende a ser la contribucién a la DTFE de las galaxias
menos masivas. Las galaxias méas masivas ensamblaron una mayor fraccién
de sus masas estelares muy en el pasado, mientras que las de menores masas
parecen retrasar su ensamblaje (ver también por ej. Bell et al. 2007; Noeske et
al. 2007; Pérez-Gonzalez et al. 2008). Este comportamiento en funcién de la
masa combinado con la funcién de masa de las galaxias seria el que acuna la
contribucion de las diferentes masas a la DTFE césmica en diferentes épocas.
Como ya se menciond, al efecto de que el ensamblaje de la masa estelar
de las galaxias se dé mas tardiamente mientras menos masiva es la galaxia
se lo ha bautizado como achicamiento en la TFE (downsizing en inglés). Es
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materia pendiente el confirmar la validez de este efecto desde el punto de vista
observacional y es un gran reto el explicarlo en el contexto de los modelos de
formacion y evolucion de galaxias actuales.

2.3.1. Incertidumbres en la inferencia de p.(z)

Es importante mencionar que las inferencias observacionales de la p,(2),
incluso a nivel global, sufren de considerables incertidumbres, algunas ya
enunciadas de acuerdo al método usado (Secciones 2.1.5 y 2.2). A nivel gene-
ral, uno de los grandes problemas en la determinacién de cantidades pobla-
cionales a escalas cosmoldgicas es el de la completez. Este problema se encara
suponiendo la validez a todas las épocas de una funcién de luminosidad (FL)
dada, por ejemplo la de Schechter, con la determinacion de sus parametros
correspondientes usando la informacién observacional con completez. Sin em-
bargo ésta es una suposicion muy fuerte que considera que la forma de la
FL se conserva a través de toda la historia del Universo. En especial, hacia
las luminosidades méas débiles el comportamiento puede desviarse del caso de
una simple funciéon Schechter o implicar una pendiente mucho méas empinada
que la que se extrapola del ajuste a la FL en luminosidades més altas donde
todavia hay completez.

Otra fuente de incertidumbre en la estimacién de p.(2) es la extincién por
polvo que afecta primordialmente a la radiacion UV, misma que se usa como
principal trazadora de la TFE. Esta incertidumbre se hace mas importante
a altos z’'s y ha sido ampliamente discutida en la literatura. Los modelos de
extincion usados para corregir la emision UV en reposo a diferentes z’s sue-
len estar de acuerdo con observaciones de abundancias quimicas en el medio
intergalactico a diferentes 2's.

Otros trazadores, como los que se mencionaron en la seccién 2.2, podrian
no ser originados por FE en un régimen normal, autorregulado, sino provenir
de brotes oscurecidos de FE en colisiones de galaxias o por acreciéon de gas
extrema a través de filamentos por los que el gas se enfria, por mencionar un
par de ejemplos. Esta posibilidad implicaria un cambio de fondo en la manera
de calcular la DTFE a partir de estos trazadores.

Finalmente, otra suposicién fuerte es la de una FIM universal. Si ésta
evoluciona con el tiempo, las TFE inferidas a un z en el que la FIM tiene una
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forma o un corte distinto al observado en la vecindad local, seran erradas y
conduciran a desviaciones sistematicas en las inferencias de cantidades como
la DTFE. Esto puede causar diferencias importantes entre las predicciones de
los modelos y las observaciones o también entre diferentes formas de inferir la
DTFE. Por ejemplo, la DTFE a diferentes épocas ha sido estimada también
derivando la H-DME por unidad de volumen comovil inferida de las funciones
de masa estelar determinadas observacionalemente a diferentes épocas. La H-
DTFE inferida de esta manera no parece estar de acuerdo con la inferida
de manera tradicional (diagrama de Lilly-Madau, Wilkins et al. (ver por ej.
2008)). Este tultimo autor explora entonces la posibilidad de una FIM que
evoluciona como una posible manera de resolver el conflicto.

2.3.2. Historia de la densidad de masa estelar, p.(z)

La historia de la densidad de masa estelar (H-DME) p.(z), es una funcién
andloga a la H-DTFE que muestra la evoluciéon con el corrimiento al rojo z
de la Densidad de Masa Estelar (DME). Las cantidades p.(z) y p.(z) estdn
conceptualmente relacionadas; de hecho la integral sobre el corrimiento al
rojo de la H-DTFE hasta un dado z, con las correcciones pertinentes debidas
a los procesos de evolucién estelar, conduce a la DME a ese corrimiento al
rojo. Podemos expresar lo anterior mediante la ecuacién:

t(z)
p)=(=0) [ ) (2.11)

donde R es el llamado “factor de reciclado” que expresa la fraccion de masa
de una generacién de estrellas que es devuelta al medio interestelar por los
procesos de pérdida de masa de las estrellas.

La H-DME puede obtenerse mediante determinaciones de funciones de
masa estelar inferidas principalmente de observaciones en el CIR en reposo.
Los pormenores de las técnicas observacionales para obtener estas inferencias
no se detallaran en este trabajo, pero como ya hemos mencionado la emision
comovil en el CIR esta dominada por estrellas de masa similar a 1M, mismas
que constituyen la mayor parte de la masa estelar de una galaxia.

Algunos autores (Madau et al. 1998; Cole et al. 2001) han encontrado
consistencia entre las observaciones y la prediccién de la H-DME integrada a
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Figura 2.6: Compilacién de inferencias observacionales de DME a diferentes 2’s. Los
circulos con barras de error corresponden a determinaciones de la DME basadas en el
CIR en reposo que fueron calculadas por diversos autores y recopiladas recientemente por
Michatowski et al. (2009). La curva segmentada corta corresponde a la integral del ajuste
analitico con la funcién de Cole et al. (2001) a la compilacién de la DTFE uniformizada
a una FIM SalA mostrada en la figura 2.4 también mediante curva segmentada corta. El
factor de reciclado utilizado en la integral de la ec. (2.11) fue R = 0.4. A pesar de que
este valor es mayor que el utilizado, por ejemplo, por Madau et al. (1998) de R = 0.3, el
ajuse analitico a la H-DME se mantiene por encima, aunque dentro de la incertidumbre,
del promedio de las inferencias observacionales.
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partir de la H-DTFE con un bajo contenido de polvo. Sin embargo, trabajos
més recientes (Wilkins et al. 2008; Hopkins & Beacom 2006) sostienen que
la H-DTFE instantanea convertida a H-DME predice una mayor DME que
la calculada de las observaciones de funciones de luminosidad, sobre todo a
altos corrimientos al rojo. Esta diferencia puede deberse en parte a nuestra
ignorancia de como se comporta el extremo débil de las FL en el IR a altos
2's (consultar més detalles en la seccién 4.3.2).

Por ejemplo, la integral sobre z (ec. 2.11) del ajuste de Cole et al. (2001)
a los més recientes datos observacionales de la p,.(z) compilados por Hopkins
& Beacom (2006) (ver figura 2.4) arroja valores sisteméticamente por encima
de la mayorfa de las determinaciones observacionales de p.(z) a partir de
mediciones en el CIR en reposo (ver figura 2.6). El valor del factor de reciclado
utilizado en el ajuste es de R = 0.4, un valor mas alto que el utilizado, por
ejemplo, por Madau et al. (1998) de R = 0.3 para una FIM de Salpeter
tradicional, o por Franco & Carigi (2008) quienes consideran valores de R
menores a 0.3.

2.4. Predicciones teoricas de la historia de for-
macion estelar cosmica

El cambio significativo con el tiempo o z de la DTFE césmica que se in-
fiere de las observaciones estd asociado a la compleja historia de formacién
de galaxias y de la FE dentro de ellas, posiblemente en diferentes regimenes
que han sido en mayor o menor grado importantes a diferentes épocas. El
entendimiento de la historia de formacién y evolucién (incluyendo la estelar)
de las galaxias esta intimamente ligado al contexto cosmoldgico. El modelo
cosmoldgico mas exitoso hoy en dia es el llamado de Materia Oscura Fria con
constante cosmologica, ACDM.

La formacion de estructuras césmicas en el modelo ACDM se da en una
primera fase a nivel de MO (no disipativa, no colisional, no interactuante con
la radiacién electromagnética). El ensamblaje de estructuras de MO, en su
forma mas general, ocurre de una manera jerarquica, de pequenas a grandes
estructuras. Durante las dos tultimas décadas se han hecho grandes avances
en la modelacién del ensamblaje de estas estructuras y contamos ahora con
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buenas predicciones de la evolucion de las abundancias en funcion de la masa
y de las propiedades internas de dichas estructuras llamadas halos oscuros
(ver resefias recientes y referencias en Avila-Reese 2007; Baugh 2006).

El siguiente paso es seguir el proceso de ensamblaje de las galaxias en
si dentro de los halos de MO tomando en cuenta los complejos procesos de
la materia barionica: hidrodinamicos, de transporte radiativo, de formacién
estelar, de retroalimentacion energética, entre otros. Son varios los enfoques
que se han seguido a fin de integrar el ensamblaje de los halos de MO con
los procesos astroficos de formacién de las galaxias luminosas. Entre las pre-
dicciones que potencialmente pueden hacer estos enfoques estd justamente la
H-DTFE. Sin embargo, dada la enorme cantidad de procesos fisicos y escalas
a considerar en calculo de una cantidad integral como la DTFE, los resulta-
dos que se obtengan seran fuertemente dependientes de los parametros del
modelo en cuestion, que asumird necesariamente una gran cantidad de sim-
plificaciones del problema.

Los dos enfoques més usados para calcular la formaciéon y evolucién de
poblaciones de galaxias en un contexto cosmolégico son los MSA (ver por ej.
White & Frenk 1991; Kauffmann et al. 1993; Cole et al. 2001; Somerville et al.
2008) y las simulaciones numéricas de N cuerpos con hidrodindmica (por ej.
Springel & Hernquist 2003; Schaye et al. 2009). Las simulaciones numéricas
de volimenes grandes son muy costosas de obtener atin por lo que sus resul-
tados son limitados por baja resolucion a escalas galacticas. Las predicciones
obtenidas hasta el momento con ambos enfoques estan en general en acuerdo
con las observaciones. No obstante, mas que predicciones, lo que la mayoria
de estos trabajos han realizado en cuanto a la H-DTFE han sido pruebas
de consistencia a través de la seleccién adecuada de los parametros libres o
incluso de la introduccion de ingredientes fisicos a fin de lograr acuerdo con
las observaciones.

Sélo en trabajos muy recientes como el de Crain et al. (2009) se ha llega-
do a presentar la posible descomposicién de la H-DTFE en contribuciones de
galaxias (halos) en intervalos de diferentes masas. Aparentemente las simu-
laciones y los MSA, como consecuencia del ensamblaje jerarquico intrinseco
al escenario ACDM, tienden a mostrar que hacia épocas mas recientes el
dominio en la DTFE proviene de las galaxias mas masivas, mientras que en
el remoto pasado son las masas mas pequenas las que mas contribuian a la
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DTFE. Tal resultado estaria en aparente conflicto con las inferencias obser-
vacionales mencionadas arriba (Seccién 2.3, ver por €j. la figura 2.5).

Uno de los objetivos de la presente tesis es precisamente deteminar cudl
es la contribucién a la DTFE de halos y galaxias en diferentes intervalos de
masa u otras propiedades, usando un MSA flexible que nos permita explorar
diversos ingredientes fisicos y casos de manera econémica.
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Capitulo 3

El Modelo

En este capitulo se presentara el contexto tedrico dentro del cual se de-
sarrolla nuestro modelo para calcular la historia de la densidad de tasa de
formacién estelar (H-DTFE) césmica. Primero se describiran brévemente los
principales ingredientes del contexto cosmoldgico y de formaciones de estruc-
turas césmicas. Luego se planteara el esquema que seguimos para calcular
la “parte oscura” del modelo, es decir la que se refiere a la estadistica de
la formacion y supervivencia de los halos de MO fria. La “parte brillante”
del modelo consiste en una serie de recetas para estimar la TFE dentro de
los halos de diferentes masas y a diferentes épocas. Estas recetas se iran in-
troduciendo secuencilamente y se mostrara la motivacién astrofisica de cada
una.

3.1. El escenario jerarquico de materia oscura
fria (ACDM)

El paradigma de la formacién y evolucién de estructuras en el Universo
mas exitoso actualmente es el llamado escenario jerdrquico de materia oscura
fria con constante cosmolégica A (AC' DM por sus siglas en inglés de Lambda
Cold Dark Matter). Este escenario esta desarrollado en el contexto del modelo
cosmolégico de igual nombre, ACDM, mismo que tiene como fundamentos
a la Teorfa de la Gran Explosién y al modelo inflacionario. La razén de su
nombre es que en la componente material no relativista del universo domina
la asi llamada MO fria y a que incluye en su composicién un medio repulsivo
homogéneo descrito en las ecuaciones de campo del universo (ecuaciones de
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Friedmann) por la constante cosmoldgica A. El modelo cosmoldgico describe
la parte homogénea de la evolucién. La parte inhomogénea del problema, aso-
ciada a la evolucién de las estructuras cosmicas en si, se fundamenta en el
origen de las perturbaciones en la época inflacionaria, en la teoria de evolu-
cion lineal durante la época caliente del universo y en el colapso gravitacional
y ensamblaje de los halos de materia oscura durante el régimen no lineal. Las
condiciones iniciales dentro de este modelo son tales que el ensamblaje de las
estructuras césmicas a nivel de su componente dominante —la MO fria— se da
en una primera instancia de forma jerdrquica, de las escalas mas pequenas a
las méas grandes a través de procesos de acrecién de masa y fusiones.

A continuacién se presenta una breve resena de los fundamentos del es-
cenario ACDM, tanto en su contexto homogéneo como en el del origen y
evolucion de las perturbaciones que dan origen a las estructuras cdsmicas,
principalmente las galaxias.

3.1.1. Universo homogéneo

En lo que concierne a la parte homogénea, el ACDM es un modelo
cosmolégico con métrica homogénea e isotrépica dentro del contexto de la
Teoria de la Gran Explosion, donde la densidad total €2, igual a la suma de
todas las densidades de las componentes material-energéticas con respecto a
la densidad critica, es 1:

Q=+ Q4+ Q= 1; (3.1)

las componentes son respectivamente la materia polvo (£2,,, incluye la suma
de: bariones O, neutrinos 2, y MO frfa Q.),! la radiacién (2,) y la constante
cosmoldgica (€24). De acuerdo a las ecuaciones de Friedmann, 2 = 1 implica
curvatura cero para la geometria del espacio. La dindamica de este modelo es
tal que primero se comporta similar al caso critico, es decir con una expansion
que se frena, pero luego, cuando la densidad asociada a la A empieza a do-
minar, la expansion se acelera de manera exponencial con el tiempo césmico
t. Las ecuaciones que describen la evolucion del factor de escala a en funcién

Debido a que Q, << Q, ., se aproxima la densidad de materia total simplemente
como Q,, = Qp + Q..
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Figura 3.1: Edad del Universo en el modelo de concordancia normalizada a su edad
actual (z = 0). El eje horizontal superior muestra el corrimiento al rojo en escala lineal y
el inferior en escala logaritmica de 1+ z. Los ejes ordenados apuntan la edad del Universo
en el z correspondiente en unidades de Gafos (primera columna de la derecha) y como
fraccion de la edad actual (segunda columna de la derecha). El eje de la izquierda muestra
logaritmicamente el tiempo césmico al z en cuestién normalizado al tiempo césmico al dia
de hoy. La gréfica fue tomada de Baugh (2006).
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de t y del pardmetro de Hubble? H(z) en funcién de z son respectivamente:

a(t) = %z(t) = (3—2)1/3 (senh(g\/QAHOt))Z/3 (3.2)
y
H(2) = Ho[Q0(1 + 2)* 4+ Qo (1 + 2) + Qa2 (3.3)

donde el subindice 0 indica valores fijados al presente, es decir z = 0. En la
figura 3.1 se muestra la dependencia entre el tiempo césmico y el corrimiento
al rojo para el caso con Q,, = 0.3, Q) = 0.7, Hy = 70 Km/s/Mpc. Nétese
que a z = 1 el universo tenia menos de la mitad de su edad actual; a z = 2
s6lo la cuarta parte y cuando z = 10 la edad fue apenas el 4% de la actual.

En la ultima década, la determinacién observacional de los parametros cos-
mologicos del modelo AC' DM se ha dado a través de la combinacién de multi-
ples sondeos cosmoldgicos, siendo los mas relevantes el de las anisotropias de
la radiacién de fondo césmico de micro-ondas (RFCM) con el satélite WMAP,
las mediciones de gas caliente y masa en galaxias de los ciimulos de galaxias,
el diagrama de Hubble para las SN tipo Ia (y eventualmente los ERG), el
espectro de potencias de la distribucion de galaxias a gran escala y las Os-
cilaciones Bariénicas Acusticas impresas en dicho espectro, por ejemplo, a
z = 0.4. Desde principios del 2000, los diferentes sondeos cosmologicos mos-
traban claramente una concordancia hacia valores tales que ~ 70% de la
densidad de energia en el presente corresponde a Qy y ~ 30% a €,,, con
un valor de Hj, expresado en unidades de 100Km s~! Mpc™!, h = 0.7. Este
modelo cosmoldgico con geometria plana (£2,, + Q4 = 1) y dominio de 2, es
a veces denominado como el “modelo de concordancia” (Bahcall et al. 1999).

Naturalmente, a medida que nuevas y mejores mediciones han sido reali-
zadas, los valores de los pardametros cosmoldgicos han ido cambiando ligera-
mente. Los valores que se usaran en esta tesis de los parametros cosmologicos
se especifican en la segunda columna de la Tabla 3.1. Ahi también se re-
portan los valores correspondientes a las determinaciones con los datos del

2La llamada “constante” de Hubble no es en realidad constante sino que varfa con el
tiempo, por lo que se le ha llamado de forma més correcta “pardmetro de Hubble”. Al
dia de hoy su valor mejor determinado es de 71 km/s/Mpc y se representa por Hy. Como
todas las cantidades que son funcién de z el subindice 0 representa los valores de dichas
cantidades al dia de hoy.
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Tabla 3.1: Principales pardmetros cosmologicos

Parametro  Valores WMAP-5 WMAP-5+ WMAP-7+
utilizados LSS+BAO+SNIa LSS+BAO+SNIa

Q. 0.256  0.21240.012  0.22740.007 0.226-0.007
Qp 0.044  0.04440.001  0.04540.001 0.045-+0.001
Qa 0.7 0.74240.030  0.72640.015 0.725 001
h 0.7 0.71973:9% 0.705+0.013 0.704+0913
o3 0.81  0.796+£0.036  0.812+0.026 0.809+0.024
n, 1 0.9631 001 0.960+0.013 0.963+0.012

satélite WMAP después de 5 anos de detecciones (WMAP-5), asi como a las
determinaciones basadas en el andlisis estadistico conjunto (WMAP-5+) del
WMAP-5, las muestras mas actuales de SN tipo Ia (SNIa), el espectro de
potencias de la estructura a gran escala inferido con galaxias del SDSS (LSS
por Large Scale Structure) y las Oscilaciones Bariénica Actsticas inferidas de
muestras de Galaxias Rojas Luminosas del SDSS (BAO por Baryonic Acous-
tic Oscillations); ver Komatsu et al. (2009). Por ultimo se incluyen los valores
correspondientes al andlisis conjunto mencionado pero para los datos recién

salidos de 7 anos del WMAP (WMAP-7+; Komatsu et al. 2010).

3.1.2. Universo perturbado

La teoria inflacionaria ofrece una explicacion natural al origen de las per-
turbaciones: se trata de las fluctuaciones cudnticas del vacio que se “conge-
lan” al salir del horizonte durante la época inflacionaria, transformandose en
perturbaciones cléasicas, es decir perturbaciones a la métrica mientras estan
causalmente desconectadas (supra-horizonte) para luego llegar a ser verdade-
ras perturbaciones en densidad cuando cruzan nuevamente el horizonte (sub-
horizonte). La amplitud de las fluctuaciones cuanticas d¢ al salir del horizonte
queda congelada a un valor proporcional al parametro de Hubble H(t), mis-
mo que es practicamente constante durante la inflacién (entre algunos 1073
s hasta &~ 10733 ). Por lo tanto, al salir del horizonte —primero las escalas
mas grandes y luego las mas y mas pequenas— las perturbaciones tendran
aproximadamente la misma amplitud. Sin embargo, mientras dura la infla-
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cion, las perturbaciones supra-horizonte decrecen su amplitud fuertemente,
proporcional a a2, donde el factor de escala se comporta con el tiempo como
a o< eft, es decir expansién exponencial. Entonces, las perturbaciones de ma-
yor escala son disminuidas en su amplitud mucho més que las pequenas hasta
que finaliza la inflacion, de tal manera que la amplitud ¢ de la perturbacién
de escala R (o masa M) termina como § o R™2 oc M~%/3. Esta es la rela-
cién amplitud-escala que le imprime la inflacién al campo de perturbaciones
primigéneo. Desde un punto de vista estadistico, donde también se introduce
una distribucion gaussiana para 4, se habla mas bien de un espectro de po-
tencias (en el espacio de Fourier), y este caso particular descrito implica lo
que se conoce como el espectro invariante de escala o de Harrison-Zel’dovich.

La region de causalidad Ly del universo va aumentando con el transcurrir
del tiempo césmico y paulatinamente las pertubaciones que estaban fuera del
horizonte van cruzandolo, primero las mas pequenas y luego las mas grandes.
Un complejo andlisis relativista de la evolucién gravitacional de perturba-
ciones causalmente desconectadas muestra que en realidad sus amplitudes
tienen un crecimiento (evolucién cinematica) que depende del dominio de la
radiacién o la materia en la dindmica del Universo: § o< a? cuando domina la
radiacién y 0 o< a cuando domina la materia. El resultado es que el crecimien-
to cinematico en ¢ de las perturbaciones es tal que al momento de reingresar
al horizonte todas tienen la misma amplitud. Y es que las mas pequenas,
que habian terminado con mas amplitud que las mas grandes al final de la
inflacién (6 o R~2), tienen menos tiempo incrementando su amplitud que las
méas grandes al punto que se compensa la diferencia inicial entre escalas. En
otras palabras el decrecimiento en funcién de la escala que sufre la ampli-
tud de las perturbaciones cuanticas al salir del horizonte durante la inflacién
se compensa con el incremento en la amplitud que sufren las perturbaciones
clasicas en funcion de su escala hasta que vuelven a cruzar el horizonte. He
ahi la razon del nombre de “espectro de potencias invariante de escala” (o de
Harrison-Zel’dovich).

Cuando las perturbaciones a la métrica cruzan el horizonte se transforman
en perturbaciones sub-horizonte de densidad y el cémo evolucionaran gravi-
tacionalmente depende ahora de qué estén compuestas: bariones, radiacion,
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MO, etc. Se define la sobredensidad de una perturbaciéon como:

s P =P

P

donde p(Z) es la densidad de una regién promediada alrededor de Zy p es
la densidad promedio del Universo de fondo. Con esto en mente, el creci-
miento gravitacional de una perturbacion sub-horizonte puede dividirse en
dos regimenes: lineal, si 6 << 1 y no lineal, si 6 > 1. En el caso lineal, pa-
ra perturbaciones compuestas de radiacién acoplada con materia baridénica
el crecimiento gravitacional se sigue a través de un andlisis perturbativo hi-
drodinamico del fluido relativista cosmoldgico en un medio en expansién. El
resultado de este andlisis muestra que conceptualmente se establece una esca-
la 0 masa caracteristica (llamada de Jeans) tal que si la perturbacién es mayor
a ella, es entonces inestable a la gravedad y se colapsa; en caso contrario, es
estable con un comportamiento dado por la soluciéon de una ecuacién de onda
con un término de amortiguamiento (la tasa de expansién). Se dice que las
perturbaciones en este caso se comportan como oscilaciones gravito-acusticas.

(3.4)

Es interesante notar que la escala de Jeans M; (o el radio asociado R)
del fluido cosmolégico durante el dominio de la radiacién es del orden de la
escala del horizonte (My o Ry). Por lo tanto, las perturbaciones compuestas
de bariones+radiacién que cruzan el horizonte automaticamente entran en el
régimen estable de oscilaciones gravito-acusticas. Cuando domina la materia,
M; cae mas y mas por debajo de My y a la época de la recombinacion,
cuando la presion de la radiacion deja de ser el sustento contra la gravedad,
M cae estrepitosamente de tal manera que perturbaciones bariénicas tan
pequenias o mayores a ~ 10°Mg son ya inestables al colapso gravitacional.
No obstante, el problema es que perturbaciones barionicas de estas escalas y
hasta ~ 10®*Mg no existen pues han sido en realidad amortiguadas!

Este amortiguamiento se debe a que el fluido bariones+radiacion tiene
una especie de viscocidad que aumenta a medida que mayor es el camino
libre medio de los fotones, cosa que se debe al enfriamiento de la radiacién
con la expansién del espacio. Silk (1968) estudi6 a fondo este proceso y en-
contrd que las oscilaciones gravito-actsticas se amortiguan y borran a escalas
cada vez mayores con el transcurrir del tiempo. Hasta la época de la recom-
binacién (z & 1080,t ~ 380,000 anos) perturbaciones de escalas menores a
Mgy ~ 1013 M, sufren el amortiguamiento total. Por lo tanto, las semillas de
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galaxias y grupos, de haber sélo materia bariénica en el universo, se habrian
borrado por completo por el amortiguamiento de Silk. De ser este el caso no
tendriamos las semillas para formar galaxias.

La solucion al conflicto mencionado consistié en invocar la existencia do-
minante de la MO exdtica, es decir aquella que no interactia con la radiaciéon
y que no es colisional. Al no interactuar con la radiacion, el analisis perturba-
tivo a la Jeans no aplica para las perturbaciones de MO por lo que no existe el
concepto de oscilacion gravito-acustica y mucho menos de amortiguamiento
de Silk para ellas. En principio, al ser no colisional, no se pueden desarrollar
gradientes de presion en las perturbaciones que se opongan al colapso gravi-
tacional.

En realidad existe un proceso fisico relativista que puede amortiguar in-
cluso a las perturbaciones de MO llamado amortiguamiento por flujo libre.
Mientras las particulas sean relativistas (y esto ocurre practicamente para
todas las especies a muy altas energias), ellas, moviéndose en su geodésica,
pueden fluir y escaparse de una perturbacién cuya escala sea menor que el
tamano del horizonte Ry (t) o ct (donde c es la velocidad de la luz y ¢ el
tiempo c6smico) en una época dada; este proceso de flujo libre propicia el
amortiguamiento o planchado de la perturbacién. Cuando las particulas de
la dada especie se enfrian y dejan de ser relativistas, el amortiguamiento por
flujo libre deja de actuar y la perturbaciéon de MO es inestable al colapso
gravitacional. Es facil mostrar que en la mayoria de los casos, la época en
que una particula se vuelve no relativista (¢,,.) se comporta como ¢, m)’f
donde myx es la masa de la particula de la especie X, es decir mientras mas
masiva la particula, mas temprano se vuelve no relativista y por ende escalas
mas pequenas sobreviven al amortiguamiento por flujo libre. Esto ha dado
origen a clasificar a la MO exdtica en fria, tibia y caliente. Como ejemplos
mencionemos:

= MO fria: neutralinos, las mas ligeras de las particulas supersimétricas
(SUSY) cuyas masas se estiman alrededor de 100 GeV. Para mx = 100
GeV sélo perturbaciones menores a ~ 107> Mg, sufren del amortigua-
miento por flujo libre, es decir sobreviven practicamente todas las esca-
las.

= MO tibia: neutrinos estériles que son particulas exéticas de masas del
orden del KeV. En este caso sobreviven perturbaciones sélo mayores a
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~ 10° — 1010 M.

= MO caliente: neutrinos, de hecho el tinico tipo de MO exdtica detectada
experimentalmente. Las detecciones y experimentos muestran que la
masa promedio de las diferentes especies de neutrinos es menor a 1 eV,
caso en el cual se amortiguan por flujo libre perturbaciones con masas
de hasta ~ 10 My o maés; es decir, si la MO es de tipo caliente, se
tendria un problema ain més grave que en el caso de s6lo bariones.

Desde el punto de vista de formacion de estructuras césmicas asi como de
las observaciones astrondémicas, el tipo de MO preferido es la fria, siendo los
candidatos por excelencia los neutralinos. Las perturbaciones sub-horizonte
de MO sobreviven a todas las escalas y son inestables a la evoluciéon gravi-
tacional. No obstante hay un proceso fisico que estanca el crecimiento de su
amplitud ¢ mientras domina la radiacion en la expansién del universo, es decir
cuando p, >> pys. Conceptualmente lo que sucede es que la escala temporal
caracteristica de colapso de la pertubacion (fgray ~ 1/v/Gpu, donde G es la
constante gravitacional) es mayor en esta época a la escala temporal carac-
teristica de la expansién (tex, ~ 1/4/Gp,) de tal manera que la expansion
literalmente “jala” mas que la gravedad de la perturbacién, estancando mo-
mentaneamente su evolucion.

Cuando domina la materia, la dindmica de la expansion y del colapso de
las perturbaciones esta asociada a la misma materia de tal manera que el pro-
ceso mencionado deja de funcionar y las perturbaciones siguen la evolucion
gravitacional en el régimen inestable. Entonces, debido a este proceso llamado
estancamiento por expansion, todas las perturbaciones que cruzan el horizon-
te antes de la época de la igualdad (t;), es decir, de masas menores a la del
horizonte en esta época (Mp(tig) = 103 (Qrh*)72Mg), se verdn sistemdtica-
mente disminuidas en su amplitud. Esto tiene profundas consecuencias en el
espectro de potencias procesado de las perturbaciones de MO fria mientras
las escalas mayores a My (ty) conservan la forma de la dependencia inicial
entre amplitud y tamafio o masa (§ oc R™2 oc M~2/3), esta dependencia a
escalas menores se aplana bastante, de tal manera que las escalas justamente
galacticas tienen amplitudes muy similares en un intervalo grande de masas.
Se espera por lo tanto que el ensamblaje de los objetos colapsados (régimen
no lineal) sea complejo debido a la mezcla de diversas escalas durante dicho
proceso.
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Recapitulando: las perturbaciones de materia bariénica+radiacion que
cruzan el horizonte durante el dominio de la radiacién son estables al colapso
gravitacional y se describen por oscilaciones gravito-acusticas, mismas que
se amortiguan hasta la época de la recombinacién si su masa es menor a
~ 103 — 10*Mg. En el caso de perturbaciones de MO frfa este problema
no surge y el del amortiguamiento libre afecta sélo a escalas ultra-pequenas
(M < 1Mg). La evolucién gravitacional de las perturbaciones de MO fria se
da en el régimen inestable en general, no obstante escalas menores a My (tiy)
sufren un proceso de estancamiento en el crecimiento de su amplitud mientras
domina la radiacién, cosa que se manifiesta en un aplanamiento en la depen-
dencia original entre amplitud de las perturbaciones y su masa. La formacién
de galaxias serd posible en un Universo dominado por MO fria gracias a que
las perturbaciones de esta especie no se amortiguan y eventualmente colapsan
formando estructuras autogravitantes. El gas barionico es gravitacionalmente
jaloneado hacia los centros de los pozos potenciales de la MO fria y eso pro-
picia que se formen en principio mini-galaxias y galaxias, superandose asi el
problema del amortiguamiento de Silk. La MO fria funciona como un catali-
zador para la formacién de las galaxias. De ser correcta toda esta teoria, se
puede decir que existimos gracias a la MO.

El seguimiento de la evolucién no lineal de las perturbaciones de MO fria
es un problema complejo que suele atacarse con la técnica de las simulacio-
nes numéricas de N cuerpos. Sin embargo, algunos enfoques analiticos han
sido muy utiles para estimar cantidades relevantes del problema del colapso
gravitacional de los halos de MO. Uno de estos enfoques es el del colapso
gravitacional esférico en el cual se considera una unica regién sobredensa
(0; << 1 originalmente) uniforme y esféricamente simétrica en un universo
de fondo en expansién. Al principio esta regién crece en tamano casi como
la expansién del Universo (régimen lineal), pero su velocidad de crecimiento
disminuye gradualmente con relaciéon al universo de fondo debido a su sobre-
densidad. Eventualmente llega a un maximo de expansion r,,,, al tiempo ,,q.
y recolapsa matematicamente a un punto en un tiempo 2t,,,,. Sin embargo, se
supone que desviaciones pequenas de la simetria esférica y del colapso radial
se amplifican en el proceso no lineal produciendo que las velocidades de las
particulas en colapso se dispersen y formen una estructura en equilibro virial
con un radio tipico, 7y ~ fmeE.

El modelo del colapso esférico permite calcular la época en que una per-
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turbacion de amplitud inicial d; colapsara. Ha sido la convencién en el campo
el extrapolar linealmente las amplitudes de las perturbaciones al presente
(6; — do) y analizar si colapsan a una época z introduciendo una densidad
critica 0.(z) tal que si 0y = d.(2) se dice que esa fluctuacién colapsa a z. El
modelo del colapso esférico muestra que:

)
5c(2) = =+ :
=533 (3.5)
donde
5. = 1.68600:005° (3.6)

para el modelo ACDM plano. D(z) es la funcién de crecimiento lineal de las
perturbaciones. Una buena aproximacién de ella es:

D(z) = 9(2)

= —" 3.7
JO)(1+2) &0
La funcién g(z) estd dada por (Carroll et al. 1992):
d _
9(2) % S0 [ =+ (14 2/2) 1+ /70] T (38)
con: Qo r N
mol(l + 2 AO
Q=m0 TEL g = A 3.9
Finalmente:
E(Z)2 = QAO + QmO(l + 2)3 (310)

3.2. El ensamblaje jerarquico de los halos os-
curos

El el escenario AC DM la formacion de halos oscuros es fundamental para
la formacién de estructuras luminosas de materia bariénica. La idea simpli-
ficada es que los halos oscuros virializados constituyen pozos de potencial
gravitatorio en los que el gas barionico es atrapado y al enfriarse por procesos
radiativos y de disipacién de energia cinética (turbulencia) cae al centro del
halo donde se forma la galaxia visible. De esta forma, la densidad numérica
de halos en cada época determinara, en principio, la densidad numérica de
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galaxias, mientras que la masa del halo es el primer factor condicionante de la
masa (y luminosidad) de la galaxia formada dentro del mismo. La situacion
es en realidad mucho més compleja pues: (1) dentro de los halos sobreviven
objetos virializados (subhalos) en el interior de los cuales pueden formarse
galaxias; (2) durante el proceso de colapso gravitacional de la MO se mez-
clan diferentes escalas y fases de la evolucién estructural (paredes, filamentos,
halos), lo cual produce pre-calentamiento y redistribucién del gas bariénico
jaloneado gravitacionalmente y chocado, quedando posiblemente mucho gas
imposibilitado de caer en los halos; (3) la formacién de la galaxia luminosa
con sus estrellas y NAG producira un efecto de retroalimentacién energética
y de masa que disminuye la fracciéon final de bariones de la galaxia, y por
ende su masa y luminosidad. En esta tesis se considerardan secuencialmente
varios de estos ingredientes astrofisicos.

3.2.1. Funcién de masa de halos oscuros

El ingrediente basico para el cdlculo de formacién de galaxias y estrellas
es, por lo dicho anteriormente, la densidad numérica de halos oscuros de di-
ferentes masas (funcién de masa) a cada época y el tiempo de sobrevivencia
de los halos en un dado nivel de la jerarquia. La primera predicciéon analitica
de la funciéon de masa de halos en el escenario de acumulamiento jerarquico
fue desarrollada por Press & Schechter (1974). Ellos consideran en un univer-
so en expansion un “gas” de particulas formando un campo de fluctuaciones
cuya distribucién P(0) es gaussiana, donde la varianza o de dicha gaussiana
estd dada por el espectro de potencias de las fluctuaciones. Las fluctuaciones
crecen en amplitud por evolucién gravitacional y, a una dada época, se dice
que una fluctuacién de una determinada masa colapsa formando un objeto
autogravitante (halo), si el contraste de densidad del campo de fluctuaciones
filtrado a esa masa supera un umbral . dado por el modelo de colapso esféri-
co. Asi, a cada época z se puede calcular la fracciéon de masa total, F'(M, z),
contenida en objetos cuya sobredensidad supera §.(z). Suponiendo que los
halos contabilizables a esa época son sélo aquellos que justo alcanzan el va-
lor 4.(z), entonces la fraccién diferencial de objetos colapsados de masa M
serd f(M,z) = OF/OM. La densidad numérica comdvil de halos (funcién de
masa, N) se obtiene de dividir f(M, z) entre (M/p), donde pq es la densidad
promedio del universo en el presente.

El resultado para N suele expresarse en términos de la varianza extra-
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polada linealmene al presente oo(M), introduciendo la dependencia con z en
la funcién D(z) inferida del enfoque del colapso esférico y llamada “factor
de crecimiento” (ver ec. 3.7). La expresién obtenida por Press & Schechter
(1974) (PS) para f(M,z), si se integra por todas las masas, resulta 1/2 en
vez de 1, es decir que la mitad de la masa se esta perdiendo. Y esto se debe
a que en el formalismo no se contabilizaron las regiones sub-densas, aquellas
que a cada z pueden tener 6 < J.(z). Los autores simplemente multiplica-
ron f(M, z) por 2 justificando que ese 1/2 de la masa incontabilizada a cada
época no se encuentra en forma de objetos colapsados sino que en forma de
“gas” difuso que se incorporara a los halos por acrecién en vez de agregacion
jerarquica. Entonces, con el formalismo de PS se obtiene finalmente la funcion
de masa de halos:

ves =\ 25t (i) (‘%(M()S—D()) (31

Notese que el nimero de halos por unidad de masa se expresa como
dN/dM, sin embargo, si expresamos la funcién de masa PS como Npg =
dN/dlogM y hacemos el cambio de variable:

v=— (3.12)

2 dv v?
Npg = \/;pod—Mea:p (—3) (3.13)

El enfoque de PS ha sido increiblemente 1til a pesar de su sencillez y
suposiciones de por medio. Las simulaciones numéricas mas recientes, y por
ende de mayor resoluciéon y volumen, tal es el caso de las simulaciones del
Milenio (Springel et al. 2005) y Milenio II (Boylan-Kolchin et al. 2009), han
mostrado que Npg requiere sélo de algunas modificaciones como funcion de
ajuste a los resultados. Por otro lado, desde un punto de vista tedrico se ha
considerado el caso de un colapso elipsoidal en vez de esférico, cosa que es
més realista (Sheth et al. 2001). La funcién de masa para este caso, Ngr,
sufre una ligera modificacién con relacién a la de PS, siendo:

1 2 dv V"2
Ngr = A (1 + 1/’2‘1) \/;podMexp (—?) (3.14)
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donde v/ = y/av. En este caso A = 0.322, a = 0.707 y ¢ = 0.3, pero nétese
que si A =0.5,a =1y qg =0 la funcién Ngr se reduce a Npg. Esta forma
de la funcion de masa de halos ajusta mucho mejor a los resultados de las
simulaciones numéricas a todas las épocas que el caso PS original.

3.2.2. Supervivencia de halos oscuros

Con fines de hacer calculos asociados a propiedades galacticas, como la
TFE, no solamente el niimero de halos virializados a cada época es importante
sino que también el tiempo de supervivencia de los mismos antes de ser con-
tabilizados como parte de la jerarquia superior (pasar a ser parte de un halo
de masa mayor). En el modelo para calcular la DTFE césmica que desarrolla-
remos, mas que seguir las historias individuales de los sistemas halo-galaxia
(como en los MSA o las simulaciones numéricas), estimaremos instantdnea-
mente a una época dada z la contribucion a la DTFE global por parte de
la TFE producida en el interior de cada halo observado a ese z y formado
a una época anterior z., es decir que sobrevive aun y que, de acuerdo a su
edad, tendra una TFE especialmente calculada. En nuestro caso se asigna a
cada halo una probabilidad de supervivencia desde su época de formacién o
colapso a z. hasta que es “observado” en z. Esta probabilidad fue calculada
analiticamente por Sasaki (1994) para una funcién de masa de PS. El supo-
ne que la tasa de formacion de objetos no es simplemente la derivada de la
funcién de PS sino que ésta esta dada por:

NPS = N(M, t)form - N(M, t)dest (315)

donde N (M, t) form €s la verdadera tasa de formacién de halos de masa M crea-
dos ya sea por acrecién o por fusion de halos menores, mientras N (M, 1) gest
es la tasa de destruccién de halos, es decir, aquellos que se han incorporado
a halos de mayor masa por los mismos fenémenos. Suponiendo que la tasa de
destruccién no tiene una masa caracteristica, la tasa de formacion puede ser
calculada de una manera relativamente sencilla. Sasaki encontré que:

: I 1 N
N gorm = Nes B3y o002 DAy

(3.16)

La probabilidad de supervivencia de estos objetos virializados esté rela-
cionada con la eficiencia de su destruccion. Aplicando una distribucion expo-
nencial a esta eficiencia Sasaki muestra que la probabilidad de supervivencia
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hasta un tiempo t5 de un halo colapsado a t; es simplemente:

p(ty,to) = (3.17)

Entonces, el nimero de objetos colapsados de masa M a un tiempo t; y que
sobreviven hasta un tiempo 9 sera:

N(M, tg,tl) = N(M, tl)form X p(tl,tg) (318)

Dado que es mas comodo trabajar con el corrimiento al rojo que con el
tiempo o edad del universo, conviene identificar a t; con z. y a ty con z y
cambiar las derivadas temporales a derivadas con respecto a z.. De esta forma
escribiremos finalmente (Choudhury & Srianand 2002):

(3.19)

N<M,z,zc>=NST(M,zc>{ O rl'?(zc) dz,

o(M)D(z.)] D(z) H(z.)(1+ z.)

En adelante usaremos la funcién de masa de ST (ec. 3.14) en lugar de PS
debido a que describe mejor los resultados de las mas recientes simulaciones
numéricas®.

3.3. Formacion estelar: el caso simplificado

Una vez que se conoce el nimero de halos en cada época z que sobrevi-
ve desde una época anterior z. sin haberse incorporado a un grado superior
de la jerarquia, se puede calcular la TFE considerando que cada halo dis-
pone de cierta cantidad del gas frio necesario. En nuestro modelo la TFE,
M re(M, z, z.), de un halo de masa M formado a z. y que sobrevive hasta z
es una funcién paramétrica que trata de incluir a la enorme complejidad de
los procesos astrofisicos del gas involucrados en el proceso de FE.

3A pesar de que Samui et al. (2009) muestran que mateméticamente es incorrecto el
hecho de usar ST como funcién de masa, ya que la deduccién tal como la realizd Sasaki
usando PS conduce a un resultado distinto en el que en ciertos casos la tasa de formacién se
hace negativa, algo fisicamente sin sentido. No obstante, para el grado de aproximacion en
el que se encuentra todo el modelo, consideramos que no se introduce un error significativo
al usar la funcién de masa ST en el formalismo de Sasaki inferido en realidad para la
funcién ligeramente diferente de PS.
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La idea general es que si el halo dispone de una cantidad dada de gas frio,
convertira efectivamente sélo una fraccién de ella en estrellas. En Choudhury
& Srianand (2002), trabajo en el que esta inspirado nuestro modelo, propo-
nen que a lo largo de la vida del halo la FE estara distribuida de acuerdo a
una funciéon que describe genéricamente la historia de FE de las galaxias del
universo local. Esta funcionalidad es una ligera modificaciéon de la propuesta
por Eggen, Lynden-Bell, & Sandage (1962) (ley tipo-Sandage) y consta de
un crecimiento inicial en ley de potencias hasta el pico de FE, después del
cual sobreviene un decaimiento exponencial. Este comportamiento se infirié a
partir de reproducir las propiedades quimicas y/o fotométricas y espectrales
de las galaxias observadas con modelos de evoluciéon quimica o con la técnica
de MSPE (método arqueoldgico, ver seccion 2.2.5). El pardmetro libre de la
funcién de Sandage es un tiempo tg que define basicamente el ancho de la
exponencial. Este tiempo va de menos a mas en la secuencia morfologica des-
de galaxias tempranas hasta tardias (ver por ej. Kennicutt 1998). En otras
palabras, galaxias tempranas como las elipticas tienen una historia de FE
concentrada, es decir, con un pico pronunciado de FE temprano y un fuerte
decrecimiento hacia el presente. Las galaxias més tardias, al contrario, tienen
una historia de FE mas extendida, teniendo en el presente todavia una im-
portante actividad de FE especifica.

En el caso propuesto por Choudhury & Srianand (2002), el tiempo carac-
teristico t; es mas bien el tiempo dindmico del halo al momento de colapsar,
tain(2c). Siendo asi, la funciéon que describe la forma de la historia de FE
(“factor de forma”), se escribe de la siguiente manera:

_ t(z) —t(ze) t(z) — t(ze)
F(M, z,z) = 7(/itdm(2c))2 exp {—7}%&”(20) ] (3.20)

donde t(z) es la edad del Universo al corrimiento al rojo z. Esto implica que
t(z) — t(z.) es la edad del halo colapsado a z. y “observado” a z. El producto
Ktain(2) regula el ancho de la ley exponencial en la ec. (3.20). Aqui x es un
parametro libre que regula la duracién de la etapa mas intensa de FE. Si
k — 0, la FE en el halo se produce en un solo brote muy intenso.

El tiempo dindmico del halo puede ser entendido como el tiempo en el
que una particula de prueba completa una oérbita al objeto de masa M. Con-
siderado asi, t4;,(z.) se puede aproximar como R,;./V, donde R,;, es el radio
virial del halo y V. su velocidad circular; se puede mostrar que para halos
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tain [yr]

107 P S T O SR R B
0 02 04 06 08 1 12
log(1+z)

Figura 3.2: Tiempo dindmico como funcién de z segun la aproximacion dada por Mah-
mood et al. (2005).

oscuros isotermos R, oc M3 y V. oc M'/3 (Mahmood et al. 2005) por lo
que en esta aproximacion el tiempo dinamico es independiente de la masa.
Segtun las expresiones dadas en Mahmood et al. (2005) se tiene que:

Qo A
tain(ze) = 1.5 x 10° | =22 =<
din(2e) % {le&r?

-1/2
} (14 2)732 [anos]; (3.21)

aqui A, es el exceso de densidad final relativo a la densidad critica y en el
caso ACDM esta dada por (Bryan & Norman 1998):

A, =187 +82(Q,, — 1) — 39(Q,,, — 1)? (3.22)

En la Fig. 3.2 se grafica la funcién dada en la ec. (3.21).
Notese que la integral de la funcion 3.20 esta normalizada para dar 1 cuan-
do se integra de 0 a co y en realidad esta integral converge rapidamente.

En el caso mas sencillo a considerar, la cantidad de gas disponible en
un halo de masa M para formar estrellas seria igual a la masa en materia
bariénica dentro del halo suponiendo que la fracciéon baridénica es la misma
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que la universal: fy = Q—:L, donde para la cosmologia supuesta aqui (ver
Tabla 3.1) la densidad de materia bariénica €, = 0.044 y la densidad de
materia total €2,, = 0.3, por lo que fy = 0.146. La masa barionica del halo
serd entonces M x fy. Con las anteriores consideraciones tendremos que la
TFE estara dada por:

Mpp(M, 2, 2.) = efe fuMF(M, 2, 2.), (3.23)

donde €y, es el pardmetro de eficiencia de conversion de gas frio en estrellas.

Es importante notar que conceptualmente (dentro de nuestro esquema), el
parametro €y, se refiere a una eficiencia de FE para el gas que cumple las con-
diciones de formar estrellas. En la analogia con las simulaciones numéricas,
este es el gas suficientemente frio que tiene una densidad numérica mayor a
cierto umbral definido a priori (por €]. ng.s > 10 cm™?). Cuando una celda de
gas cumple estas condiciones, se establece que una fraccion ef. en masa de la
misma se transforma en particulas estelares durante el paso temporal del codi-
go (ver por ej. Gerritsen & Icke 1997; Colin et al. 2010). Valores tipicamente
usados o implicados para este parametro en las simulaciones numéricas osci-
lan ente 0.1 y 0.67; con estos valores es que se logran simular galaxias capaces
de reproducir una serie de observaciones, como son las curvas de rotacion,
prefiles de densidad superficial, TFE, entre otras. En nuestro modelo, para
todos los casos usaremos el valor de (0.3. Obviamente, hablando ya de una
eficiencia global de FE, entendida como el cociente final de masa estelar entre
masa de gas, ésta es mucho menor debido a que intervienen diversos procesos
fisicos, como la retroalimentacién, radiacién UV de fondo, eyeccién de gas,
turbulencia, etc., que reducen la cantidad de gas disponible para transformar-
se en estrellas.

Recapitulando, contamos con una estimacion de la abundancia a z de halos
de masa M que se formaron a z. (ec. 3.19) y con una estimacién de la TFE
en dichos halos (ec. 3.23). Estamos entonces en posicién de poder integrar en
masa y z. estas estimaciones a fin de obtener la H-DTFE césmica, p.(z), a
cualquier época z:

Zmaz Mmaz .
pi(2) = / / N(M,z, z.)Mpg(M, z, z.)dMdz.. (3.24)

Mmin
En esta integral, z,,,, es un corrimiento al rojo muy grande que abarca la ma-
yor parte de la historia del Universo en la que se supone ha habido FE, por
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ejemplo 2. = 30, que nosotros usamos. M,,., es simplemente el limite de
masa de un halo que puede formar una galaxia. Recuérdese que sobrepasando
la masa de corte de la funcién galdctica de masa estelar M, el decrecimiento
se torna exponencial, es decir galaxias mas masivas que M, son raras al punto
que para masas no mucho mas grandes que M,, simplemente no existen gala-
xias aunque existan halos mas y mas masivos. Debido a que M, es del orden
de ~ 102 — 1014 M, tanto a z ~ 0 como hasta donde las observaciones
permiten hacer inferencias, z ~ 4 (Pérez-Gonzalez et al. 2008), entonces un
limite razonable para M,,,, a todas las épocas es 10**Mg. Al introducir la
tasa de enfriamiento del gas dentro de los halos y fenémenos de retroalimenta-
cién debido a NAG, la fraccion de gas sera siempre mas y mas baja a medida
que la masa del halo es mayor, de tal manera que por méas que se incluyan
masas del orden de 10**M y mayores, estos halos tienen practicamente una
contribucion nula a la DTFE.

Un parametro importante que determina en buena manera la forma de la
funcién p.(z) a altos z’s es la masa minima, M,,;,, de los halos que pueden
formar estrellas. Esta masa depende de la capacidad del halo para atrapar el
gas, o sea de su energia potencial, y ademas de la velocidad de enfriamiento
del gas capturado, que le permite caer al centro donde se tiene la densidad
de material suficiente para la creacion de estrellas. Ademas, una vez que se
ha encendido la FE el gas es nuevamente calentado y/o expelido debido a la
energia inyectada por la radiacién UV de estrellas masivas y por las explosio-
nes de SN, lo que reducira, regulara o inhibird completamente la FE.

En este sentido pueden considerarse a primer orden dos épocas importan-
tes:

1. La época anterior a la reionizacion, z > z,.;,. En éstas épocas M,,;, de-
pende solamente de la temperatura minima, 7T,,;,, a la que el gas puede
enfriarse. Si el gas primigenio fuera solamente de hidrégeno atémico
no se enfriarfa a temperaturas menores de 1 x 10* K. Sin embargo, la
presencia de hidrégeno molecular y deuterado permite al gas enfriar a
temperaturas del orden de 100 o cientos de K. Por otro lado es tam-
bién posible que la radiacién en las bandas de Lyman y Werner de las
primeras estrellas destruya rapidamente las moléculas de Hy. Una tem-
peratura minima en promedio podria ser 300 K, aunque es posible que
sea aun mayor en realidad; no obstante el limite superior seria 10* K,
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cuando el abundante gas neutro es ya un importante agente enfrian-
te. Tenemos entonces que si el gas puede enfriarse hasta la temperatura
minima T},;,, s6lo halos de temperatura virial T,;. > T,,;, seran capaces
de atrapar el gas. Para un halo isotermo es facil mostrar que:

Tyir = 35.9 K (V.(M,2)/Kms™*)? (3.25)

donde V, es la velocidad circular del halo de masa M a un dado z. Esto
nos permite relacionar la temperatura virial del halo con su masa y

obtener por ende una M,,;, capaz de atrapar el gas a cada época por
medio de (Choudhury & Srianand 2002):

Mo Ve Y [ 23 [ 204H - (3.26)
101'A-1M,  \ 35Kms1 H(2)2A. 3H(2)2A, ‘

2. Después de la reionizacion, z < 2. Se considera que desde z,..;, todo
el gas ha sido ionizado nuevamente* por la radiacién UV emitida por
las primeras generaciones de estrellas masivas. La masa minima de los
halos para estas épocas depende de la temperatura de fotoionizacién del
hidrégeno, T ~ 10* K. Esta temparatura implica que halos con una ve-
locidad circular menor a ~ 35Km s~! no pueden capturar suficiente gas
en presencia del fondo ionizante, por lo que la masa correspondiente a
esta velocidad constituye el limite inferior de integracion en la ec. (3.24)
para estas épocas. No obstante, la FE que toma lugar en las galaxias
dentro de los halos produce un efecto de retroalimentaciéon debido a la
energia que inyectan las estrellas, las SN y los ERG; este efecto produce
expulsion del gas y si el potencial gravitacional es pequeno, el gas se
pierde por completo del halo. Entonces halos menores a cierta masa in-
hibirdn por completo su FE. Los cdlculos de diversos autores muestran
que halos con velocidades circulares entre 60 y 100 Km s=! sufren de
este efecto, de tal manera que M,,;, seria mayor a lo mencionado. En
la siguiente seccion se modelara la retroalimentacion en vez de imponer
una masa minima.

4Desde la nucleosintesis primigenia hasta la época de la recombinacién los dtomos per-
manecen completamente ionizados debido a la alta temperatura (energia mayor a 13.6 eV)
de la radiacién de fondo. La llamada época de recombinacién sucede cuando la tempera-
tura ha bajado lo suficiente permitiendo entonces que los electrones sean capturados por
los nicleos de los pocos elementos ligeros existentes para formar asi 4tomos. Esto sucede a
z ~ 1080.
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Figura 3.3: Panel superior: prediccion de la H-DTFE dentro del escenario jerarquico
ACDM (linea continua gruesa) calculada de acuerdo a la ec. (3.24) del modelo de Choud-
hury & Srianand (2002) para el caso simple de FE con la fraccién baridnica igual a la
universal y eficiencia de FE de 0.3. Los puntos con barras de error son de la compilacién
de Hopkins & Beacom (2006) més los datos recientes de alto z de Bouwens et al. (2009).
La linea segmentada corta es el ajuste analitico a dicha compilacién con la funcién de
Cole et al. (2001) como se explic en la figura 2.4. Los puntos y el ajuste aparecerdn en
las subsiguientes graficas de p.(z). Panel inferior: H-DME obtenida de la integracién del
modelo del panel superior (linea continua gruesa). Los circulos con barras de error son una
compilacién tomada de Michalowski et al. (2009) para la DME como se explicé en la figura
2.6. La linea segmentada corta es la integral del ajuste analitico del panel superior. Los
puntos y la integral del ajuste apareceran en las figuras siguientes de p.(z). Nétese que la
escala en log(1+ z) ahora abarca hasta z ~ 20 en ambos paneles, a diferencia de las figuras
2.4 v 2.6 donde la escala abarcaba hasta z ~ 9 y 15 respectivamente.
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En la figura 3.3 se muestra nuestra primera aproximacién a la p,(z) usando
la ec. (3.24) con los pardmetros €r. = 0.3, Tpnin = 300 K, V., = 35Km s~ ! y
Zreio = 9. Los parametros del modelo cosmologico ACDM usados y que se
usaran a lo largo de este trabajo son los del modelo de concordancia especi-
ficados en la tabla 3.1.

3.4. Formacion estelar: inclusién de parame-
tros astrofisicos relevantes

Ya se ha mencionado que los procesos que inician y regulan la FE no son
del todo entendidos. Se ha podido observar que las estrellas se forman siempre
en nubes moleculares cuya temperatura es baja, del orden de decenas de K. Sin
embargo los mecanismos fisicos que regulan la FE en las nubes moleculares;
asi como los que producen, mantienen o destruyen estas nubes; no son aun del
todo claros y no se tiene una teoria completa que describa estos complicados
procesos de FE. En la presente tesis no estudiaremos este tipo de detalles
del gas sino que parametrizaremos los procesos fisicos relevantes que regulan
la cantidad de gas frio del que dispondra un halo en su centro para formar
estrellas.

3.4.1. Captura del gas reionizado

Los halos oscuros constituyen pozos de potencial gravitacional que atraen
y capturan al gas. Mientras el Universo se expande, el gas tiende a enfriarse
y por ende su energia cinética también disminuye. Por otro lado recordemos
que es posible, mediante las ecuaciones 3.25 y 3.26, asociar una temperatura
virial a un halo isotermo de masa M. De esta forma, a una época dada la
temperatura del gas determina un limite inferior para la masa de un halo que
puede capturarlo.

Una vez encendida la FE, la radiaciéon UV de las estrellas, principalmente
de las masivas, y la energia inyectada por las SN y ERG, recalienta el gas
poco a poco hasta que todo ha sido nuevamente ionizado, es decir que la
temperatura promedio del gas es > 10* K. Segtin las observaciones, a z ~ 6 el
Universo se encuentra ya completamente reionizado. El fondo UV de esta ma-
nera impide la captura del gas en halos cuyo potencial gravitacional esté por
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debajo de la temperatura promedio del gas ionizado.

Usando simulaciones de la reionizacién cosmolégica, Gnedin (2000) fue
capaz de cuantificar el efecto de la fotoionizacion en la fraccion de gas de
objetos de baja masa, es decir, de su fraccion bariénica. Encontré que existe
una masa caracteristica en cada época tal que masas menores a dicha masa se
ven seriamente afectadas por la reionizacién y su fraccion bariénica reducida
considerablemente con respecto a la fraccién universal f;. Posteriores simu-
laciones numéricas (Hoeft et al. 2006) han encontrado que la misma forma
funcional encontrada por Gnedin (2000) que describe la fraccién bariénica de
objetos de baja masa en presencia del fondo UV a cada época, puede ajustar
los resultados obtenidos con algunas modificaciones en los parametros. Esta
fraccién es descrita por la funcion:

5 = fu [1 + (203 — 1) (MT(Z))Q] o (3.27)

es decir que la fraccién barionica del halo en cuestion representa sélo una
fraccién de la universal fr;. Aqui M.(z) es la masa caracteristica tal que un
halo de esta masa en la época z tiene exactamente la mitad de la fracion
bariénica universal, mientras o es un parametro libre del orden de 2. Hoeft et
al. (2006) encuentran que la evolucion en el tiempo de la masa caracteristica
en su simulacion puede ser descrita por la funcién:

1+2 A,

donde 7(2) es otra funcién que por simplicidad se ajusta para reproducir los
resultados de la simulacién. Se obtiene el mejor ajuste si:

7(2) = 0.73 x (1 + 2)*Bexp[—(0.252)*] (3.29)

M,(2) = 100510, {T(z) ! r/Z [AC‘T/Q; (3.28)

Los dos criterios que determinan la masa minima de integracién mencio-
nados en la seccién 3.3 implican una transicién abrupta a 2., (es la razén del
brusco cambio a z = 9 en la p.(z) de la Fig. 3.3). Pero es de esperar que esta
transicién sea mas bien continua. La aplicacion del nuevo enfoque (Gnedin
2000; Hoeft et al. 2006) mencionado resuelve esta inconsistencia ya que la
fraccién bariénica se ve afectada por una “historia continua de reionizacion”,
donde halos pequenos sufren casi inmediatamente sus efectos, mientras que
halos cada vez méas grandes se ven menos afectados por este fondo de radiacion
UV que se intensifica gradualmente.
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3.4.2. Enfriamiento del gas en los halos

En el proceso de colapso de un halo oscuro se espera que por efectos gra-
vitatorios el gas atrapado sea arrastrado junto con la MO en colapso. Hemos
dicho que el colapso no lleva al halo hasta un punto debido a ligeras desvia-
ciones de la simetria, por lo que el sistema alcanza un equilibrio virial a través
del fenémeno conocido como “relajacién violenta”. En este proceso se postu-
la que el gas sea calentado hasta la temperatura virial del halo que depende,
como hemos visto en la seccion 3.3, de su masa.

Se puede considerar que la nube de gas capturada por el halo colapsado
estara soportada contra la gravedad del sistema por el gradiente de presion
térmica. Sin embargo, el gas caliente puede enfriarse por procesos radiativos.
Una vez que la temperatura del gas baja, el delicado balance entre gradiente
de presion y gravedad se ve afectado. Entonces la evolucion del gas intra-halo
dependera crucialmente de la escala de tiempo de enfriamiento radiativo:

3nkT

teool = ———— 3.30
"7 2A(n, T) (8:30)
y de la escala dindmica de la nube de gas:
e m[2GM, 17
Liin ~ 5 { i g] . (3.31)

Aqui n es la densidad numérica del gas, k es la constante de Boltzmann y
A(n,T) la funcién de enfriamiento en unidades de erg s™'cm™ que expresa la
tasa de enfriamiento del gas con densidad n a la temperatura T; M, y R son
la masa y el radio del sistema respectivamente y G la constante gravitacional.

Hay tres posibilidades que distinguen la evolucién dinamica del gas intra-
halo. Primero, si t.o €s més grande que el tiempo de Hubble, ~ H~!, entonces
la nube de gas no puede haber evolucionado demasiado desde su formacion.
Segundo, si H™1 > t.0 >t el gas puede enfriarse pero la nube puede es-
tar soportada por el gradiente de presién reajustado sin colapsar. Finalmente
estd la posibilidad de que t., < tJ;. en cuyo caso la nube se enfria répida-
mente, el soporte de presién se pierde y el gas cae libremente al centro del
halo, donde la fragmentacion en unidades cada vez mas pequenas es posible

debido a que se vuelven gravitacionalmente inestables.
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Este mecanismo de enfriamiento radiativo implica que mientras mas alta
es la temperatura inicial del gas, mas largo es su tiempo de enfriamiento. Ello
significa que el gas capturado por halos muy masivos tendra un tiempo de
enfriamiento mucho mas largo que aquel capturado por halos de baja masa.
De esta manera se espera que la fraccion bariénica del halo empiece a decaer
con la masa para halos de masas superiores a ~ 10*M (Dutton & van
den Bosch 2009). Los célculos del trabajo de Dutton & van den Bosch (2009)
muestran que halos de masas de 10'34M,, a z = 0 han logrado enfriar apenas
~20% de la fraccién bariénica universal. Basdndonos en estos resultados,
podemos definir que la fracciéon bariénica de un halo de masa M a z = 0
debida al enfriamiento del gas estara dada por:

M ) —0.470

— 3.32
102M,, (3:32)

52 (M) = 0.82fy (
si log(M/Mg) > 11.8; en otro caso f£°(M) = fy.

Aunque este resultado se fijé a z = 0, nosotros lo propagaremos a cual-
quier z. En realidad la relacién f° vs M (ec. 3.32) a 2’s mayores mantiene
aproximadamente su forma pero decrece sistematicamente con z (ver figura
B2 en Dutton et al. 2009). Para una masa log(M/Mg) = 10, f£°°!/ fr dismi-
nuye de 1 a =~ 0.7 entre z = 0 y z = 5, mientras que para log(M/Mg) = 12.5
este decrecimiento es de ~ 0.4 a =~ (0.2. Entonces aparentemente en nuestro
modelo estariamos sobre-estimando el gas enfriado en lo halos mientras mas
grande es z.

No obstante hay dos aspectos a tomar en cuenta:

1. Estudios recientes han demostrado que la caida del gas en los halos ocu-
rre en realidad en dos regimenes: los “modos frio y caliente” de acrecién
(ver por ej. Birnboim & Dekel 2003; Davé et al. 2008). El segundo se re-
fiere al esquema clasico del gas calentado por el colapso gravitacional y
que luego enfria por procesos radiativos, es decir el discutido aqui hasta
ahora. El primero consiste en que el gas no pasa por la fase “caliente”
del colapso, sino que es depositado de una forma (1) rapida, (2) suave y
(3) estacionaria desde la periferia del halo en formacién hasta el centro,
esto a través de los filamentos de MO que son parte de la jerarquia
del ensamblaje de los halos. La escala temporal del proceso es bésica-
mente la del enfriamiento radiativo de un gas que en realidad no fue
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recalentado. Como mostraron los estudios mencionados, corroborados
por simulaciones numéricas cosmolégicas (ver por ej. Keres et al. 2005;
Dekel et al. 2009), el modo caliente se aplica basicamente en halos de
masas mayores a ~ 10'2M, mientras que el modo frio es eficiente en ha-
los de masas menores. Por lo tanto, para las masas menores a ~ 102M,
a cualquier época, se espera una acrecién eficiente de gas () f ~ 1),
tal como lo muestra la ec. (3.32) extendida a cualquier z. Por otro lado,
a z > 2 Dekel et al. (2009) mostraron que incluso en los halos de masas
mayores a ~ 1012M, la acrecién de gas estd dominada por flujos frios
que penetran el halo de gas caliente, lo cual implica una eficiencia de
acrecion mayor a la proporcionada por el modo caliente.

2. Para masas muy grandes, incluso si la eficiencia de acrecién de gas frio
estd sobre estimada a 2’s altos al usar la ec. (3.32) en estas épocas,
el fendmeno de retroalimentacién por NAG (que serd introducido maés
adelante en este modelo) hard su trabajo y disminuird mucho la dis-
ponibilidad de gas frio, méas de lo que se sobre estimé de acuerdo a lo
mencionado.

En vista de estos aspectos complejos del problema, preferimos no intro-
ducir mayor retérica en nuestra modelacién y usar la ec. (3.32) que funciona
bien a z = 0 a las otras épocas. Como se mostrd, todo apunta a que ésta es
una buena suposicién para nuestro objetivo.

Vemos entonces que los dos fenémenos introducidos hasta el momento
(fondo UV por la reionizacién y acrecién del gas recalentado en escalas de
tiempo de enfriamiento) afectan a la fraccién bariénica de los halos con respec-
to a la universal en dos intervalos diferentes de masas. El primero, disminuye
fv» en los halos de masas pequenas, mientras que el segundo disminuye f;, sélo
en halos de masas grandes. Ahora tenemos una funcién f, mas general que
depende tanto de la época de colapso del halo, como de su masa. Esta funcion
esta dada por:

fo(M, 2.) = fu x fi°(M, z.) x ff°'(M) (3.33)

3.4.3. Eficiencia de formacion estelar

En nuestro trabajo se engloban de una forma muy general los procesos
hidrodindmicos del gas que encienden la FE. La constante €. es una de estas
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simplificaciones que nos permiten estudiar su impacto sobre la H-DTFE. Esta
eficiencia de FE no se refiere a los procesos microfisicos que ocurren en las
nubes moleculares donde se forman las estrellas, sino de forma mas general
a la fraccién del gas disponible de un halo que se convierte efectivamente en
estrellas a lo largo de la vida de dicho halo.

Siguiendo el trabajo de Wang et al. (2009) consideramos que para épocas
muy tempranas (z > 12) la generacién de estrellas es dominada por la llama-
da Poblacion III (Poplll) la cual se supone consiste de estrellas primigenias
de H y He con cero metales'. El enfriamiento del gas primigenio (con ausencia
de metales, mismos que son los agentes enfriantes por excelencia), es lento y
se debe principalmente a las moleculas Hy y HD. Estas pueden ser destruidas
también por la radiacién producida por las primeras estrellas. Las estrellas
masivas y de vida muy corta de la poblacién PopllIl enriquecen rapidamente
el medio interestelar con los metales que son el resultado de la fusién de H
y He en sus ntcleos. Un medio enriquecido favorece el enfriamiento del gas,
permitiendo una FE mas eficiente de estrellas menos masivas y de vida mucho
més larga. Esta es la llamada Poblacién II (Popll). Estas estrellas enrique-
cen nuevamente el medio pero su impacto no es tan radical como el de la
PoplII por lo que la siguiente generacién de estrellas, la Poblacién I (Popl),
tendra mas o menos las mismas caracteristicas que la anterior, por lo que
pueden englobarse en lo que llamamos Popl/II. Ademés del enfriamiento del
gas, las condiciones fisicas del gas del que se forman las primeras estrellas
son también distintas a las del medio interestelar en las galaxias algo méas
evolucionadas. En general, se espera que la eficiencia de FE de las estrellas
PoplII sea mucho menor que la de estrellas Popll y Popl. Esta suposicion ha
sido fortalecida en base a resultados de modelos de la reionizacién cosmologi-
ca (Choudhury & Ferrara 2006) donde un valor de la eficiencia de FE de la
PoplII mucho menor al de la Popl/II funciona bien para ajustar los resulta-
dos del modelo a un buen niimero de restricciones dadas por las observaciones.

Con todas las anteriores consideraciones podemos establecer que la eficien-
cia de FE de la PoplIlI es e}’ = 0.07 (Choudhury & Ferrara 2006), mientras
que la de la Popl/II serd como habiamos establecido en general en la Seccién

3.3, E%H = 0.3. La eficiencia de la PopI/II es la que domina en la determi-

'En Astronomia por simplicidad se llama metales a todos los elementos quimicos més
pesados que el He.
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nacién de la normalizacién de la p.(z) el grueso del tiempo césmico debido
a que el numero de estrellas PopllIl decae rapidamente con el tiempo. Este
decaimiento se puede parametrizar a lo largo de la historia del Universo como
proponen Wang et al. (2009):

- (Z/Ztran)ﬁ
Frir = m (3.34)

donde Ffjy es la fraccién de estrellas de la PopllIl al corrimiento al rojo z y
naturalmente 1 — Fyry serd la fraccién de estrellas de Popl/Il en la misma
época. Los parametros 3 y z;-on describen respectivamente la velocidad de
transicién entre una poblacién y otra y la época en que la abundancia de
estrellas de PoplllI ya sélo representa la mitad de la poblacion estelar total.
Aqui asumimos que 3 =12y 2zyen = 12.

3.4.4. Eyeccion de gas por retroalimentacion estelar

Otro fenémeno que reviste importancia en la regulacion de la TFE es el
efecto de retroalimentacion energética al medio interestelar por parte de las
estrellas, en particular aquella producida por la explosion de estrellas masi-
vas en forma de SN. La energia liberada en estas explosiones es del orden de
~ 10 ergs; ademés se produce también una inyeccién importante de mo-
mento lineal. Las regiones HII alrededor de estrellas calientes son también un
inyector de momento al gas interestelar, a tomarse en cuenta, debido a que
son més que las SN y actian durante tiempos muchisimo més largos.

Parte de la energia liberada al medio es transferida al gas, de forma que
éste gas gana energia cinética aumentando al mismo tiempo su temperatura;
con esto se reduce su capacidad de condensacion y de formacion de estrellas.
No obstante, la accion mas radical es la de eyeccion total del gas de la galaxia,
un fenémeno llamado viento galdctico o flujo eyectante (outflow en inglés).
En este caso la tasa de pérdida de gas debera ser proporcional a la energia
absorbida por éste, lo cual a su vez es proporcional a la energia total produ-
cida por SN, la eficiencia de absorpciéon de energia del gas eyectado egy vy a
la TFE que establece cuantas SN pueden producirse por unidad de tiempo.
Por otro lado debe considerarse también que entre mayor sea el potencial
gravitacional del halo en el que el gas se encuentra, menor es su posibilidad
de escape. Entonces la tasa de pérdida serd mayor mientras menos masivo es
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el halo. Generalmente se supone que el gas es expelido del sistema cuando
supera la velocidad de escape, misma que es del orden de la velocidad maxima
del sistema halo-disco, V2.

Considerando los elementos mencionados en el parrafo anterior, por simple
conservacién de energia, la tasa de pérdida de masa Mgy por retroalimenta-
ciéon de SN se puede escribir asi:

. . Vo \°
Msn = esnMrg 7 (3.35)

donde Vy = 950 Km/s es una constante que se obtiene de suponer que la
energfa promedio liberada por supernova es Egy ~ 10°! ergs y = 0.009M,
para una FIM de Salpeter, donde n es la fracciéon de masa que se transforma
en SN de una poblacion estelar, considerando que las SN son producidas por
estrellas de masa inicial superior a 8 M. En nuestro caso, supondremos que
Vinaz €s en promedio un factor 1.4 veces la velocidad circular del halo.

El valor del factor de eficiencia de retroalimentacién egy es muy incierto.
Valores sugeridos para este pardmetro oscilan entre 0.01 y 0.5. En nuestro
trabajo se obtiene un mejor ajuste a los datos observacionales si asumimos

un valor de e}l = 0.2 para la retroalimentacién producida por la Poplll,

mientras que este valor para la Popl/II lo tomamos como eé/]\l,l = 0.1. Estos
valores se obtienen del mejor ajuste del modelo a las observaciones (ver figura

2.4).

En nuestro esquema la manera de introducir el efecto de la eyeccion de
gas por retroalimentacién sobre la TFE (ec. 3.23) implica los siguientes pasos
en un proceso iterativo:

1. se calcula primero Mpg con la ec. (3.23) en donde f, x M es la fraccién
bariénica inicial del halo, donde f;, viene de la ec. (3.33),

2. usando la Mg en la ec. (3.35) se calcula la tasa de eyeccion de gas,

3. con Mgy se estima la cantidad de gas eyectado del halo como: Mgy X
tdm(zc)a

4. la fraccion bariénica disponible del halo en el siguiente paso de la ite-
racion serd entonces: f,(M — Mgy X tgin(zc)),
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5. con esta nueva fraccién bariénica se recalcula Mpp y se repite el proceso
hasta que la Mpg entre un paso y otro de la iteracién cambia muy poco
(convergencia). En la mayorfa de los casos la convergencia se alcanza
en la segunda iteracion y como maximo en la cuarta iteracion.

Noétese que la ec. (3.35) es para el caso de inyeccién de energia, por ello
este tipo de modelacion de la retroalimentacién es conocida como eyeccion
por energia (energy-driven outflow en inglés). No obstante, las SN inyectan
también momento al medio interestelar y éste puede ser tal que el gas también
sale eyectado del sistema. En tal caso, aplicando conservacién de momento, el
andlogo a la ec. (3.35) serfa Mgy o Vo/Vinaz, con Vo = 350 Km/s considerando
que una SN produce un momento pgy = 3 X 10* MyKm/s y usando siempre
n = 0.009M,"! . Este caso se llama eyeccién por inyeccién de momento
(momentum-driven outflow en inglés).

3.4.5. Régimen de formacion estelar segiin el ambiente

En el escenario ACDM, las estructuras cosmicas emergen de la evolucion
gravitacional de un campo azaroso de tenues perturbaciones o fluctuaciones
caracterizado estadisticamente por su espectro de potencias. Este campo de
fluctuaciones se puede vislumbrar como una coleccién espacial de picos y
depresiones que, de acuerdo a la escala de filtrado (suavizado) del campo,
pueden estar superpuestos unos con otros. La teoria de los picos, su estadisti-
ca, evolucion y paso a estructuras virializadas fue ampliamente desarrollada
en los anos 80’s (ver por ej. Bardeen et al. 1986). La amplitud de los picos
esta directamente relacionada con la variable v (ec. 3.12). La amplitud v del
pico nos dice entonces cuanto se desvia la regién de masa M en cuestion del
promedio dado por la varianza del espectro de potencias, o(M). Los picos
con v = 1 son los mds comunes en cada época (son los eventos “promedio”),
mientras que los picos con v > 1 son menos abundantes pero colapsaran a la
misma época que los picos promedio aunque la masa asociada a ellos tendria
que estar colapsando en promedio mas tardiamente. Por lo tanto, los picos
altos son eventos “raros” que colapsan tempranamente para las masas que
tienen. Mientras mayor es v, més raro serd el halo asociado a este pico y
mas masivo serd el mismo al momento de colapsar con relacién a los halos
promedio colapsantes en esa época.

Por otro lado, la teoria muestra que un pico alto estd siempre “monta-
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do” sobre picos de menor amplitud y mayor escala y rodeado de otros picos
de amplitudes similares (agrupamiento de picos raros); los picos forman algo
asi como “cordilleras”. Por lo tanto, los picos altos tienden a estar en regiones
muy densas con alto grado de acumulamiento de vecinos, es decir un medio
ambiente rico. De este modo el colapso de un pico alto y raro estd acom-
panado del colapso de picos similares alrededor. Es de esperar entonces que
los picos altos impliquen el ensamblaje de halos oscuros masivos a través de
fusiones mayores coherentes en el tiempo. Como resultado, la galaxia que se
forma en los halos asociados a picos altos tendra en sus fases iniciales altas
TFE (brotes) inducidas por las fusiones.

Es muy probable que las llamadas galaxias sub-milimétricas (seccién 2.2.2)
sean justamente el producto del colapso de picos altos. Estas galaxias (1) son
una poblacién de objetos muy masivos a los altos z’s a los que se las observa
y (2) presentan intensos brotes de FE oscurecidos por el capullo de polvo que
las rodea. Luego de la fase violenta de fusiones y brotes oscurecidos de FE,
se especula que la galaxia puede pasar a la fase de cuasar, cuando la acrecion
sobre el hoyo negro supermasivo central produce gran cantidad de energia
capaz de sublimar el polvo y detener la ulterior acreciéon de gas. Cuando el
gas deja de alimentar al hoyo negro, el cuasar se apaga y lo que queda es
una galaxia eliptica masiva en evolucién pasiva. Las galaxias elipticas masi-
vas suelen encontrarse en las regiones centrales de cimulos y grupos, es decir
medios ambientes densos.

Dentro del esquema de FE de nuestro modelo, para simular el régimen de
FE violento en los picos altos tomaremos el pardmetro  de la ec. (3.20) como
una funcién £ = k(v, z.), que estard dada como:

log(k(v, z.)) = —3.96log(1 + z.)log(v) (3.36)

Recordemos que segun la ec. (3.20) un £ — oo implica una FE muy extendida
a lo largo de la vida del halo t(z) — t(z.), mientras que si K — 0 la FE se
concentra en un brote temprano.

La ec. (3.36) ha sido definida de tal forma que a z. = 5, picos raros con
v = 3 tengan una k ~ 1/30, es decir, que estos picos al ser extremadamen-
te masivos para su época concentran por un factor 30 su FE en el tiempo
igual a 1/30 su escala temporal dindmica, tg4,(z.), produciéndose asi un brote
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Figura 3.4: Pardmetro k segin la ec. 3.36 como funcién de z y de la altura del pico
asociada a v al momento del colapso. Mientras mayor es la altura del pico v, Kk — 0
més rapido con z (curvas sélidas progresivamente mds gruesas con el valor mas alto de v)
produciendo brotes concentrados. v = 1, kK = 1 (Iinea delgada horizontal) implican FE en
régimen normal. Siv < 1, kK > 1 y la FE en el halo es més extendida que en el caso normal
de v =1 (curvas segmentadas). Con la funcionalidad dada en la ec. 3.36 todas las curvas
convergen a k = 1 para z = 0.

temprano muy intenso. Sin embargo, diferentes consideraciones tanto tedricas
como observacionales nos hacen pensar que un brote de FE atn siendo muy
violento no puede ser infinitamente corto, esto es, el pico de FE no puede
ser infinitamente delgado. Se considera que tipicamente un brote de FE pue-
de tener una duracion minima de unos 100 Manos, de modo que esta escala
temporal es un limite inferior para el producto k(v, z.) X tgn(z.). Los picos
mas abundantes v = 1 tendran a todas las épocas una x “estandar” igual a 1.
Por otro lado picos de v < 1, es decir regiones sub-densas, tienen x’s mayores
a 1 lo que significa que retrasan su FE. Finalmente la funcién dada en la
ec. (3.36) también provoca que a z — 0 el valor de k tienda a 1 para todos
los valores de v (figura 3.4). Con esto se toma en cuenta el hecho de que las
galaxias con el tiempo decrecen su fraccién de gas en favor de estrellas. De
esta manera, si a z’s altos las fusiones que implican un halo de pico alto son
entre galaxias dominadas por gas, hacia épocas mas recientes las galaxias son
principalmente estelares, de tal forma que las fusiones son “secas” (sin gas) y
no pueden producir ya brotes intensos de FE.
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3.4.6. Retroalimentacién por nucleos activos galacticos

El tltimo ingrediente fisico a considerar que regula la forma de la p.(2)
es la retroalimentacién energética producida por el nicleo activo galactico,
mismo que es importante en las galaxias luminosas (masivas).

Un ntcleo activo galactico (NAG) es una regién ultra-compacta en el cen-
tro de una galaxia capaz de brillar con luminosidades incluso muy superiores
que todas las estrellas juntas de la galaxia en cuestion. Se cree que la fuente
energética de los NAG se produce en el disco de acrecién de gas hacia el hoyo
negro super-masivo en el centro de las galaxias. En este disco de acrecion el
gas es acelerado a altas velocidades y de una manera diferencial. La consi-
guiente diferencia de velocidades angulares en el disco produce choques que
liberan grandes cantidades de energia en longitudes de onda de rayos X y 7.
La radiacion energética se espera caliente el gas que rodea al NAG propician-
do la formacion de vientos galacticos que si superan la velocidad de escape del
sistema, saldran eyectados del mismo (outflows). Es también posible que el
mismo gas caliente del disco de acrecién salga eyectado pero ademas se coli-
ma por la presencia del mismo disco y de los campos magnéticos asociados.
Los potentes chorros de gas caliente arrastran mas gas de alrededor y pueden
extenderse a radios mucho mayores que el de la galaxia, superando algunas
veces los cientos de kpc y debilitandose paulatinamente a medida que inter-
actia con el medio intrahalo (radio jets). Estos chorros pueden (re)calentar
eficientemente el gas intrahalo.

El resultado para la galaxia es que, tanto por los vientos galacticos como
por los chorros en radio, ambos producidos por la retroalimentacion del NAG,
la disponibilidad de gas frio decrece, lo cual repercute en la actividad de FE.
Las galaxias con los NAGs mas potentes son los asi llamados cuasares, mis-
mos que alcanzan a tener luminosidades cientos o miles de veces mayores que
las galaxias estelares.

Se ha observado que las galaxias anfitrionas de los cuasares son muy ma-
sivas y abundan a altos corrimientos al rojo, siendo a z =~ 2 el apogeo de estos
objetos; para z’'s menores su abundancia decrece rapidamente, al punto que en
el universo local simplemente no existen cuasares. La abundancia de galaxias
con NAG maés débiles también decrece con el tiempo, aunque si se observa una
pequena fraccion de ellos en el Universo local, tendiendo a habitar siempre en
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galaxias luminosas. La idea general es que la luminosidad del NAG depende
de la masa del hoyo negro super-masivo M, y de la cantidad de gas disponible
para alimentarlo. Es sabido que M, correlaciona con la luminosidad (masa)
del esferoide estelar (bulbo o galaxia eliptica), de tal manera que los NAG
seran mas importantes en las galaxias tempranas mas masivas, mismas que
se ensamblaron relativamente temprano por procesos violentos de fusiones.
En estas épocas las galaxias cuentan atin con importantes reservorios de gas
que alimentan el hoyo negro, pero a medida que pasa el tiempo el mismo se
agota y posteriormente, incluso en galaxias donde M, es grande, el NAG se
debilita por falta de gas.

Nuestra forma de simular la presencia de un NAG en galaxias masivas es
simplemente reduciendo atin més para halos de masas mayores a 10'8M,
su fraccion bariénica antes reducida por el retraso por enfriamiento radiativo
(ec. 3.32). Las galaxias en halos de masas menores a =~ 10?Mg, por un lado
son ya de masas donde la presencia de los NAG se vuelve poco relevante.
Por otro lado, incluso si la retroalimentacion por NAG jugase algtin rol como
agente calentador del gas intra-halo, para estas masas empieza ya a dominar
el modo frio de acrecién (ver 3.4.2) de tal manera que la corona caliente de
gas recalentado por el colapso es posiblemente insignificante; la acreciéon a la
galaxia se da eficientemente a través de los filamentos oscuros. Por lo tanto, el
mismo limite inferior en M usado para el enfriamiento en la funcién ffo°!(M)
(ec. 3.32) descrita en la seccién 3.4.2 aplica para la retroalimentacién por
NAG. Pero para este ultimo caso introducimos ademés (1) una dependencia
més fuerte con la M que en el caso del retraso por enfriamiento y (2) que dicha
dependencia se incremente con el tiempo desde una época zyag. La fraccion
bariénica disminuida por el retraso en el enfriamiento y ahora ademas por la
retroalimentacién por NAG la escribimos asi:

M —[0.470+8(2)]
) (3.37)

sAN (M, 2) = 0.82fy (710121\4@

donde ((z) es una funcién lineal en z que describe la rapidez con la que
actia la retroalimentacion de energia por el NAG y que por tanto determina
la reduccion de la fraccién bariénica del halo al corrimiento al rojo dado.

Definimos:
B(z) = —0.011z + 0.033 (3.38)

si z < zyag = 3, en otro caso (3(z) = 0. Esta forma de la funcién asegura que
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a partir de zy ¢ hacia el presente la fraccion bariénica disponible del halo
comienza a menguar por el calentamiento/expulsién producido por el NAG.
También asegura que a z = 0 la fraccién bariénica de halos mayores a 103M,
es apenas 10 % de la universal y por tanto no forman estrellas activamente al
dia de hoy, hecho que estd en acuerdo con las observaciones de las galaxias
més masivas en el Universo local, todas ellas elipticas. El valor de zyaq = 3
lo hemos fijado con la idea de que en esa época la abundancia de NAG ya es
significativa y la fraccion de gas frio en los centros de las galaxias es todavia
considerable.

67



68



Capitulo 4

La historia de formacion estelar
cosmica: efectos de diferentes
procesos astrofisicos

En este Capitulo se presentaran los resultados del versatil MSA que hemos
implementado y descrito en el Capitulo 3 para calcular la H-DTFE césmica,
p«(z), en el contexto del escenario jerarquico ACDM. Asimismo se presen-
tard la H-DME, p.(z), y en ambos casos (H-DTFE y H-DME), se compararan
los resultados con las compilaciones mas recientes de los datos observacionales
(ver Capitulo 2).

Con el fin de explorar respuestas a las principales preguntas enunciadas en
la Introducciéon, se mostrard primero en la Seccion 4.1 una estimacion de la
historia de la densidad de tasa de agregacién de MO en los halos (siempre por
unidad de volumen comévil), misma que es el esqueleto de nuestro modelo.
Luego entran los ingredientes “gastrofisicos” responsables en si de la FE. En la
Seccién 4.2 se iran introduciendo secuencialmente estos ingredientes descritos
en el Capitulo 3 y mostrando sus efectos sobre p.(z) y ps«(2). Intentaremos
responder entonces a las preguntas de qué factor o ingrediente del modelo es
el principal en determinar la H-DTFE y cual es el rol sobre ella en diferentes
épocas de los diversos ingredientes astrofisicos.
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Figura 4.1: Historia de la tasa promedio de agregacién de materia oscura por unidad
de volumen comévil (linea continua gruesa) y su diseccién en tres intervalos de masas
especificados dentro del panel. Se muestra también el ajuste a las observaciones de la H-
DTFE de Hopkins & Beacom (2006) (p4(2), linea naranja de trazos cortos, ver fig. 2.4). La
ppum(z) decae por un factor ~ 10 a partir de z & 2 (hace ~ 10.2 Gafios) hasta el presente.
A z > 2 domina la tasa de agregacién global de los halos pequenos mientras que a z < 2
contribuyen maés los halos mas masivos.
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4.1. Tasa de agregaciéon de materia oscura

El MSA desarrollado en el Capitulo 3 para calcular p.(z) y p.(z) tiene
como primer ingrediente la abundancia en funcién de su masa M de halos
de MO formados en una época z. y sobrevivientes en una época posterior z.
Por lo tanto, es de interés conocer céomo es la tasa promedio de agregacion
de materia en estos halos por unidad de volumen comévil, ppys(z). Esta can-
tidad puede considerarse como el primer paso en la estimacion de la H-DTFE.

En el contexto de nuestro tratamiento de los halos oscuros, basado en
Sasaki (1994) (ver seccién 3.2.2), una estimacion de la tasa de agregacion se
puede hacer considerando que el halo de masa M formado a z. y observado en
= acret6 materia para su formacién con una tasa promedio < M (M, 2z, z,) >=
M/7, donde T = t(z) —t(z.) es la edad del halo en ese momento. Usando esta
estimacién en la ec. (3.24) en vez de Mg, se calcula entonces pp M (2). Debido
a que nuestro interés es conocer la tasa de agregacién de masa de los halos
galécticos, es decir aquellos que atraparan suficiente gas y formaran estrellas
en sus centros, el intervalo de masas considerado en el célculo de ppys(z) tiene
que ser el mismo que el que implica la introduccién de la astroféica del gas,
esto es basicamente de M,,;,(2) a 10MM.

En la figura 4.1 se muestra la densidad de tasa de agregacion de MO,
ppum, en funcién de z (linea sélida gruesa), calculada como se describié en el
parrafo anterior. Esta tasa es ligeramente decreciente desde altos z’s hasta
z ~ 4 —3. Luego decae mas rapido y desde z = 2 el decrecimiento hacia z = 0
es casi de un orden de magnitud. En otras palabras, el ritmo de ensamblaje
de los halos galacticos oscuros fue mucho més activo en épocas anteriores a
z ~ 2 que hacia el presente.

Con fines comparativos, se muestra también en la figura 4.1 el ajuste dado
por Hopkins & Beacom (2006) a su recopilacién y uniformizacion de los datos
observacionales relativos a la H-DTFE (linea naranja de segmentos cortos, ver
més detalles en el Capitulo 2).

Obviamente la DTFE es mucho menor que la densidad de tasa de agrega-
cién de MO en halos galacticos (la MO es mas abundante que la bariénica y
ésta, por un lado, es atrapada con baja eficiencia por los halos y, por otro la-
do, no todos los bariones atrapados se transforman en estrellas). No obstante,
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es notable la similitud en el comportamiento de ppys(2) v la p.(2) promedio
inferida de las observaciones desde z ~ 2 (hace 10.2 Ganos atras) hasta el
presente. Al parecer el fuerte decaimiento en la tasa global de agregacion de
MO (y por ende del gas barionico jaloneado gravitacionalmente por ésta) per-
manece impreso en la H-DTFFE a pesar de los procesos gastrofisicos existentes
de por medio. Tal decaimiento se debe principalmente a la reduccién en la
densidad del nimero de halos colapsados a z’s tardios. Esto es, un ntimero
mayor de halos de alta masa se ensambla en épocas tardias, pero es cada
vez menor el nimero de halos de baja masa ensamblandose a z — 0. Estos
halos constituyen por mucho la mayoria de objetos colapsados en cualquier
época y su reducciéon en favor de halos més masivos pero menos abundantes
conlleva al decaimiento sistematico de la tasa de agregacién de MO, mismo
que parece explicar en parte la inferencia observacional de que el Universo se
estd apagando por un factor mayor a 10 a partir del apogeo de FE acaecido
azn~2—3(fig. 2.4).

Una cuestién de sumo interés es conocer justamente la contribucién de di-
ferentes masas M a ppps(z). En la figura 4.1 se presenta también la descompo-
sicién de ppyr(z) en tres intervalos de masa, los mismos en cualquier épocal.
Los halos més masivos (M}, /Mg > 10'*3) dominan la tasa global a partir de
z ~ 2 hasta el presente, mientras que los halos pequenos (M, /Mg < 1013) 1o
hacen a su vez en épocas tempranas de z > 2. Los halos de masas intermedias
no dominan la tasa de agregacién en ninguna época, sin embargo siguen la
forma del total desde z = 0 hasta z ~ 3.5 — 4 donde tienen su méximo.

4.2. Contribucion de los diferentes ingredien-
tes astrofisicos

4.2.1. El caso simple

En el Capitulo anterior explicamos cémo se introdujeron diversos ingre-
dientes astrofisicos en la modelacién de la H-DTFE del Universo. El punto de
partida constituyé el modelo original propuesto por Choudhury & Srianand
(2002), modificando la funcién de masa de Press-Schechter (PS, ec. 3.11) por

La eleccién de los limites de estos tres intervalos de masa ser justificada en el Capitulo
5. Por el momento, el objetivo fue mostrar de una manera cualitativa y secuencial la
contribucién a ppar(z) de diferentes masas.
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una Sheth-Tormen (ST, ec. 3.14) y aumentando la eficiencia de FE local, e,
a 0.3 con respecto al valor de 0.1 usado en Choudhury & Srianand (2002).
Ademas usamos aqui valores de los parametros cosmologicos algo diferentes a
los de estos autores (Tabla 3.1). Con estas modificaciones hemos obtenido la
prediccién de p.(z) basada en el modelo ACDM y mostrada en el panel su-
perior de la figura 3.3 con linea continua gruesa. Nuestro resultado es similar
al reportado en Choudhury & Srianand (2002) después de tomar en cuenta
las diferencias mencionadas en los parametros del modelo.

En el caso de Choudhury & Srianand (2002) no se consideraron en detalle
los efectos en la p.(z) del fondo UV sobre el gas primigenio, del enfriamiento
radiativo del gas en los halos, de la retroalimentacién por FE y por los NAG.
Todos estos efectos reducen la TFFE, cada uno en intervalos de M vy a épo-
cas diferentes. A pesar de esto, Choudhury & Srianand (2002) dicen haber
obtenido un acuerdo aproximado con los datos observacionales hasta z ~ 4
usando un valor bajo para el pardmetro €s.. No obstante, incluso asi, la DT-
FE en su caso esta ya en desacuerdo con las observaciones para z 2> 4. Es de
notar las altas DTFE predichas para z’s desde 20 hasta 9 y el abrupto decre-
cimiento en esa ultima época, cuando se supuso que la reionizacion ocurre de
manera instantanea. Esto se debe a que en realidad, siguiendo Choudhury &
Srianand (2002), después de esta época la M,,;, pasa de la definida por una
temperatura minima del halo de 300 K a una mucho mas alta, equivalente a
halos con V. = 35 Km/s; esta iltima es una suposicién burda que se introduce
para tomar en cuenta la expulsién del gas en halos de masas menores por la
retroalimentacién de la FE (ver seccién 3.3).

Por otro lado, debido a esa altisima DTFE predicha en el caso simple
de FE en épocas remotas, ocurre una sobreproduccién de estrellas tal que la
DME que se acumula luego supera en mucho lo que muestran las inferencias
observacionales actuales (panel inferior de la figura 3.3, linea sélida). Ademas,
ya en més detalle, el decrecimiento de p.(z) desde z &~ 2 a z = 0 es més tenue
que el que sugieren en promedio las observaciones.

De esta manera, un modelo tan simplificado de la p.(z) como el de Choud-
hury & Srianand (2002) predice una H-DTFE y una H-DME alejadas de las
inferencias observacionales. Veremos a continuacién cémo se modifica la H-
DTFE con la introduccién de los ingredientes astrofisicos que se sabe son
relevantes en la formacion y evolucién de las galaxias.
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4.2.2. Captura y enfriamiento del gas

En las secciones 3.4.1 y 3.4.2 describimos dos de los procesos astrofisicos
mas inmediatos que actiian sobre el gas que posteriormente se transformara en
estrellas. El primero se refiriere a la captura del gas intergaldctico por parte
de los halos. Esta captura se ve limitada por el calentamiento y ionizacion
que producen las estrellas masivas de las galaxias jévenes, mismo que se ha-
ce patente a través del fondo de radiacién UV. Este fondo se establece por
completo justamente al finalizar la reionizacion. La presencia del fondo UV
provoca que se reduzca la cantidad de gas atrapado en los halos menores a
cierta masa de acuerdo a la época y por ende rebaja considerablemente la
TFE en ellos. Asi, en el modelo se ve considerablemente afectada la fracciéon
bariénica de halos de masas menores a M, en cada época z segin la ec. (3.27)
originalmente propuesta por Gnedin (2000) y modificada posteriormente por
Hoeft et al. (2006) para ajustar a sus propias simulaciones numéricas. Esta es
una funcién continua y creciente con el tiempo. El concepto de masa minima
después de la reionizacion introducido antes como un parametro libre cons-
tante (la masa correspondiente a V. = 35 Km/s) se evitard a partir de aqui;
las ec. (3.27), (3.28) y (3.29) establecen autoconsistentemente la masa por
debajo de la cual los bariones son capturados con baja eficiencia.

En el panel superior de la figura 4.2 vemos en linea continua gruesa la
prediccién de p.(z) incluyendo el proceso de captura del gas segin lo hemos
modelado. Lo primero que resalta es el suavizado de la transicién abrupta
que mostraba la funcion en el caso anterior en la época definida como la de
reionizacion, z.., = 9 (figura 3.3). Ahora la funcién presenta un maximo de
FE a z ~ 9 después del cual decae hasta el mismo valor a z = 0, el cual no
cambia con relacién al caso previo. El calentamiento (ionizacién) del gas por
parte del fondo UV en el Universo va afectando paulatinamente la fraccién
bariénica en funcion de M y z.

En el panel inferior de la misma figura se grafica p.(z) para el caso con
la modelacion de captura de gas mediante linea continua gruesa. Es claro
que la DME sigue siendo excesivamente alta a todas las épocas comparada
con las inferencias observacionales y esto es debido nuevamente a la enorme
produccion de estrellas en épocas tempranas predicha por el modelo. En este
caso el valor a z = 0 de la p,(z) es incluso ligeramente mayor que en el caso
sencillo que replica a Choudhury & Srianand (2002) debido a que alrededor
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Figura 4.2: Panel superior: H-DTFE predicha (a) con el mismo modelo de la figura 3.3
pero incluyendo el recalentamiento del gas primigenio por el fondo UV ionizante y sin el
criterio de masa minima correspondiente a V. = 35 km/s (linea continua gruesa) y (b)
incluyendo ademés de (a) el enfriaminto radiativo del gas atrapado por el halo (linea grue-
sa segmentada). Los puntos con barras de error corresponden a una serie de inferencias
observacionales (ver figura 2.4 para detalles) y la linea de trazos cortos es el ajuste a las
inferencias realizado por Hopkins & Beacom (2006). Panel inferior: H-DME correspondien-
tes a los dos modelos del panel superior. Los circulos con barras de error son las inferencias
observacionales basadas en funciones de luminosidad en el IR compiladas por Michatowski
et al. (2009). La linea de trazos cortos es la integral temporal del ajuste a las observaciones
de la DTFE del panel superior.
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de la época de reionizacién la DTFE es mas alta en el modelo que incluye
la presencia de gas ionizado por el fondo UV, ya que el criterio de captura
de este gas implica halos menos masivos que los correspondientes a 35 Km/s
usado en el caso sencillo. Este ligero exceso de estrellas contribuye entonces
sobre la DME total a partir de ese momento.

El segundo proceso astrofisico introducido es el enfriamiento del gas en los
halos masivos (3.4.2). Recordemos que los diversos ingredientes son agregados
a los anteriores por lo que el efecto en cada caso es agrgado a los previos. La
H-DTFE predicha para este nuevo caso se muestra en el panel superior de la
figura 4.2 con linea gruesa segmentada. Se puede constatar que a épocas tem-
pranas, anteriores a z ~ 4 el enfriamiento no tiene ningun efecto apreciable
sobre la p,(z). Por otro lado, para épocas con corrimientos al rojo menores
a z ~ 4 el enfriamiento empieza a mostrar sus efectos. La disminucién de la
DTFE a z = 0 es de un factor ~ 2.7 con respecto al modelo anterior, mismo
que no incluia el enfriamiento del gas en los halos masivos. El acuerdo con
las inferencias observacionales ha mejorado notablemente.

En lo anterior, dos hechos deben ser tomados en cuenta. Primero, el mode-
lo de captura del gas en presencia del fondo UV césmico no afecta de manera
importante a halos de masas mayores a la masa caracteristica de captura ine-
ficiente de gas M. (z), (ec. 3.28). Por otro lado el retraso de acrecién de gas frio
por enfriamiento en los halos masivos no afecta a los halos de masas menores
a 1011¥M. Podemos entonces deducir, a grandes rasgos por el momento, que
la DTFE a z’s > 4 esta dominada por la FE en halos poco masivos mientras
que a 2’s < 4 los halos de masas mayores a 10'*M, comienzan a contribuir
de manera importante a la DTFE césmica.

Desde el punto de vista de la DME, el panel inferior de la figura 4.2
muestra que la prediccién de la DME del modelo con enfriamiento (linea
punteada gruesa) no ha disminuido en la misma proporciéon que la DTFE a
z = 0 sino sélo por un factor ~ 1.27. Por lo tanto, la DME predicha sigue
estando muy por arriba de las inferencias observacionales. Este resultado se
debe a que la mayor parte de la masa estelar se ha ensamblado antes de que
el enfriamiento pueda jugar un papel importante. En efecto, de la figura 4.2
se ve que a z ~ 4 (hace 12 Ganos atras):

1. la DME ya acumula aproximadamente el 50 % de la DME actual y
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2. la DTFE predicha ya esta por encima de las inferencias observacionales,
acrecentandose mas la divergencia a z’s mayores.

Todo apunta nuevamente a que deben existir mas mecanismos astrofisicos
que limiten fuertemente la FE en épocas tempranas.

4.2.3. Eficiencias de formacion y retroalimentacion es-
telares

En la Seccion 3.3 se discutié ya sobre la naturaleza y valores del pardme-
tro de eficiencia de FE, €;.. Ahi mismo se planteé la necesidad de separar la
eficiencia de la FE al menos en dos regimenes asociados, uno a la poblacién
estelar muy temprana, identificada condicionalmente como Poplll, y otro a
las poblaciones estelares posteriores Popl/Popll. De la ec. (3.34) se ve que
en épocas tempranas, z > 12, la generaciéon de estrellas esta dominada por la
PoplII, cuya eficiencia de FE fijamos a un valor bajo, e{l' = 0.07, dado que
el proceso de FE es més dificil en un medio de nula o baja metalicidad y en
condiciones dindmicas e hidrodindmicas diferentes a las del medio intereste-
lar en galaxias evolucionadas. Naturalmente al introducir este valor, se espera
que la DTFE en esas épocas se reduzca con relacién al caso anterior, cosa que
se observa en el panel superior de la figura 4.3. El modelo con la distincion
de dos poblaciones estelares se muestra con linea continua gruesa. Vemos que
a z 2 12 la DTFE es mucho menor que en el caso anterior. Por otro lado,
para épocas mas tardias, z < 12 hasta z = 0, al dominar la generacion de
estrellas de Popl/II con eficiencia 0.3 no hay ningin cambio con respecto al
caso anterior donde €¢. = 0.3 se suponia en todas las épocas.

Como se observa en el panel inferior de la misma figura con linea continua
gruesa, la DME del modelo con poblaciones estelares diferenciadas ciertamen-
te ha decrecido a altos z’s, sin embargo, el valor a z = 0 apenas presenta una
diferencia del 10 % con respecto al modelo anterior. Esto es debido al corto
periodo de tiempo en el que la TFE estd asociada a la Poplll y a que, en
general, la Popl/II domina la FE en la mayor parte de la historia del Universo.

El siguiente proceso astrofisico que introdujimos en el Capitulo 3 fue el
de la eyeccion de gas por retroalimentacion estelar debido a SN producidas
por cada poblacion estelar (Seccién 3.4.4). En la figura 4.3 (lineas segmen-
tadas gruesas) se muestran las predicciones de p.(z) y p.(z) del modelo con
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Figura 4.3: H-DTFE e H-DME. Como en la figura 4.2 pero incluyendo (a) la diferencia-
cién entre poblaciones estelares (linea continua gruesa en ambos paneles) y (b) ademds la
eyeccién de de gas por retroalimentaciéon de energia de SN (linea gruesa segmentada en
ambos paneles). El cambio con respecto al caso anterior sin diferenciacién en poblaciones
(figura 4.2, linea segmentada) es minimo y visible sélo a z > 11.5. El efecto de la retroali-
mentaciéon de SN, como es de esperarse, es considerable para masas pequenas, mismas que
en promedio se ensamblan més temprano. Para detalles sobre los datos observacionales ver
la figura 2.4.
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eyeccion de masa por retroalimentacion energética de SN. Como resultado de
dicha eyeccion, se aprecia una clara disminucion en la DTFE y cantidad de
estrellas formadas en épocas tempranas y hasta z ~ 2 — 3. La diferencia en la
DTFE con relacién al modelo anterior, donde no se consideraba la retroali-
mentacén por SN, es de hecho de més de dos érdenes de magnitud a z ~ 20,
de un factor ~ 3.6 a z = 5 y de ya apenas un factor ~ 1.3 a z = 0. En el caso
de la DME, mientras que a z = 5 la diferencia es de un factor =~ 8.3, a 2 =0
ya es sOlo de un factor ~ 2.3.

Como se aprecia en la figura 4.3, el efecto de eyeccion de gas por SN es
mucho mas importante que el efecto de captura del gas calentado por el fondo
UV, es decir que aunque los halos pequenos habrian capturado el gas caliente,
de todos modos en ellos la FE se ve fuertemente inhibida por la pérdida de
gas debido a la retroalimentacion de las primeras SN generadas. Por otro
lado, recordemos que en el modelo de eyeccion de gas que hemos introducido
(seccion 3.4.4), la tasa fraccional de gas expelido por la energia de las SN es
mayor mientras menos masivo es el sistema (ver ec. 3.35). Por lo tanto, el
resultado obtenido nos lleva a pensar una vez mas que a altos z’s la DTFE
estd dominada por halos de baja masa, en los que la pérdida de gas por
inyeccion de energia de SN es muy eficiente, mientras que en épocas tardias
dominan los halos de altas masas que no se ven gravemente afectados por este
fenémeno.

4.2.4. Influencia del entorno y la retroalimentacion de
nucleos activos galacticos

Hemos visto hasta ahora que los halos masivos practicamente no contribu-
yen a la DTFE en épocas tempranas. Sin embargo, como ya se describié en la
Seccién 3.4.5, éste podria no ser el caso, ya que halos masivos en estas épocas
a pesar de su reducido nimero (son picos altos, es decir desviaciones impor-
tantes del caso lo) podrian contribuir a la DTFE global considerablemente
debido a sus altas masas y al régimen de FE de brotes intensos que tendrian.
El efecto sobre la p,(2) de este fenémeno introducido en la forma de funcién
de la altura del pico v y la época (ec. 3.36) puede verse en el panel superior
de la figura 4.4 con linea gruesa continua.
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Figura 4.4: H-DTFE e H-DME. Como en la figura 4.3, pero incluyendo (1) la dependen-
cia de la escala temporal de FE & con la altura del pico v asociado al halo (linea gruesa
continua), y (2) ademds afiadiendo la retroalimentacion de energia por NAG (linea gruesa
segmentada). El resultado neto sobre la H-DTFE de introducir una dependencia de k con
v es minimo en todas las épocas. En cambio la retroalimentacién por NAG disminuye sis-
teméticamente la DTFE para z’s menores a 3. Para detalles sobre los datos observacionales
ver la figura 2.4.
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El efecto sobre p.(z) de nuestro modelo de brote intenso de FE en ha-
los cuya amplitud de pico v es alta y cuando las galaxias son muy gaseosas
sorpresivamente es insignificante. En general se ve una muy ligera tendencia
a incrementar muy poco la DTFE en épocas tempranas y disminuirla hacia
épocas mas tardias. El pico de la DTFE se desplazo de z ~ 3.5 a ~ 4.2 con
un imperceptible incremento para luego con el tiempo decrecer més rapido la
DTFE que en el caso sin brotes en funcion de v. En términos globales, pa-
receria que los brotes de FE intensos en épocas tempranas son compensados
por los fuertes decrecimientos posteriores, ademas de que tendiendo a z = 0,
en nuestro modelo el brote tiende a desaparecer (k — 1, ver figura 3.4) para
cualquier tipo de halo (pico) por la consideracién de que las galaxias son ya

poco gaseosas como para que las fusiones esperadas en picos altos produzcan
brotes de FE.

Como consecuencia del resultado mostrado, la inclusion de brotes de FE
en funcion de v produce, si acaso, valores de la DTFE ligeramente mas altos
en z ~ 4 — 6. Si estos brotes tempranos en galaxias masivas raras se asocian
a la TFE en el régimen obscurecido por polvo (galaxias sub-milimétricas),
nuestro resultado estaria mostrando que no es de esperar una contribucion
importante a la DTFE por parte de estas galaxias en un régimen ultra intenso
y corto de FE. De todos modos queda a la deriva la pregunta de qué halos
(masas y amplitud de sus picos v) son los que estdn dominando en el pico de
la H-DTFE, pregunta que responderemos en el Capitulo 5.

Al ser minimo el efecto de nuestro modelo de brotes en la H-DTFE, en-
tonces tampoco se produciran mayores cambios en la H-DME, tal como se
puede apreciar en el panel inferior de la figura 4.4 (linea continua gruesa).

El dltimo proceso astrofisico que consideramos en nuestro modelo es el de
la retroalimentacién energética de los NAG en las galaxias masivas (seccién
3.4.6), fenémeno que, de acuerdo a nuestra modelacién burda, actia eficien-
temente desde z = 3 y sélo en galaxias que habitan halos mas masivos que
101%® M. Las lineas segmentadas gruesas en la figura 4.4 muestran cémo
cambian la H-DTFE y la H-DME después de incluir este ingrediente. Al ser
un mecanismo inhibitorio de gas frio, obviamente produce una disminucion
en la DTFE y al ser los halos masivos los que mas comienzan a contribuir
en la DTFE global en épocas tardias, entonces se produce una disminucion
significativa de p.(z) desde z = 3 hacia el presente. El cambio en la DME es
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menos notable pues el grueso de las estrellas ya se habian formado en épocas
anteriores a la apariciéon del nicleo activo.

4.3.

Sintesis de resultados y comparaciones

En la figura 4.5 se grafican secuencialmente los resultados de la modelacion

de la H-DTFE presentada en la Secciéon 4.2. De arriba a abajo se grafica lo
siguiente:

= la densidad cosmica de la tasa de acrecion barionica cosmologica de

los halos de MO fria, py(z), (linea sélida delgada) calculada como la
misma densidad correspondiente a los halos oscuros (ver seccién 4.1 y
linea continua gruesa en la figura 4.1) pero multiplicada por la fraccién
bariénica universal: p,(2) = ppm(z) X fu, donde fy = Q/Qy, ~ 0.146;
py(2) refleja la historia de posible acrecién de gas primario (cosmoldgico)
en los halos galacticos por unidad de volumen comovil;

p«(z) correspondiente al modelo simplificado de Choudhury & Srianand
(2002) con nuestros parametros (linea en segmentos largos y cortos);
en este caso se impone una masa de halo minima M,,;, asociada a una
temperatura virial de 300 K antes de la reionizacién (z = 9) y asociada
a V. = 35 Km/s después; nétese que las formas de las curvas p,(z) y
p«(z) tienen cierta similitud, en particular el rapido decrecimiento de la
DTFE desde z ~ 3 hasta z = 0;

p«(z) correspondiente al modelo que incluye el calentamiento del gas
intergaldctico por el fondo UV (linea de puntos y segmentos largos);
en este caso se impone solo la M,,;, asociada a T' = 300 K mientras
que la masa caracteristica del halo que puede capturar el gas calentado
por el fondo UV en cada época se calcula de acuerdo a los resultados
de simulaciones numéricas; el maximo en la DTFE queda alrededor
de z ~ 9 y el cambio abrupto que se observaba en el caso anterior
desaparece pues el comportamiento de la masa caracteristica con z es
ahora suave (entre otras cosas, porque la reionizacién que produce el
fondo UV es modelada de manera continua y no abrupta);

p«(z) correspondiente al modelo que agrega el retraso por enfriamiento
de la acrecién de gas frio en halos masivos (linea de puntos y segmentos
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Figura 4.5: H-DTFE modelada para diferentes casos: el simplificado de FE (“Original
form”), con fondo UV (“Reionization”), enfriamiento radiativo en halos (“Cooling”), se-
paracién en dos poblaciones estelares (“Stellar populations”), con retroalimentacién de SN
(“SN feedback”), dependencia de x con v (k(v, z.)) y retroalimentacion por NAG (“AGN
feedback”). La linea continua delgada superior corresponde a la historia de tasa de acrecién
de bariones primigenios en los halos, gy(z). Ver Seccién 4.3 para més detalles.
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cortos); el efecto neto de este mecanismo es ir decreciendo més y mas
la DTFE desde z ~ 5 hasta el presente;

= p.(2) correspondiente al modelo que agrega una modificacién a la efi-
ciencia de FE de la poblacién estelar temprana (Poplll, linea de seg-
mentos largos); la DTFE en las épocas en que domina esta poblacién
(z 2 12) disminuye con relacién al caso anterior;

= p.(2) correspondiente al modelo que agrega la inclusién de eyeccién de
gas por la retroalimentacion energética de la FE via las SN (linea en
segmentos cortos); el efecto de la retroalimentaciéon por FE es bajar
la DTFE a todas las épocas pero sistematicamente mas hacia épocas
tempranas; al incluir este ingrediente astrofisico la FE en los halos me-
nos masivos, siendo su dominio cada vez mayor hacia el remoto pasado,
disminuye significativamente la DTFE césmica y desplaza su méximo
ahora a z ~ 3.5; este efecto es mucho mas importante que el de la ma-
sa minima de enfriamiento (T=300 K) y el de masa caracteristica de
captura del gas calentado por el fondo UV;

= p.(2) correspondiente al modelo que agrega el régimen de FE por brote
intenso en funcién de la altura del pico (entorno) asociado al halo en el
momento de su colapso (linea punteada); inesperadamente, el efecto de
incluir este régimen es poco significativo en la H-DTFE, incrementando
ligeramente la DTFE en z ~ 4 — 6 de tal manera que el pico de la
DTFE se desplaza a z ~ 4.2 y luego, para z's mas bajos, la DTFE es
algo menor que el caso sin este ingrediente;

= p.(2) correspondiente al modelo que agrega ademads el efecto de re-
troalimentacién energética por NAG en los halos masivos (linea sélida
gruesa); el efecto de este ingrediente astrofisico es disminuir la DTFE
sistematicamente con el tiempo desde z = 3; a z = 0 la DTFE resulta
~ 2 veces menor con la inclusién de este ingrediente.

De la secuencia presentada en la figura 4.5 se ve que los ingredientes as-
trofisicos que mas influyen sobre la H-DTFE son la retroalimentacion energéti-
ca de la FE, misma que suprime la FE en los halos menos masivos que do-
minan en épocas tempranas, y el retraso de acrecion de gas frio y retroali-
mentacion energética de los NAG en los halos mds masivos, procesos que
contribuyen a disminuir la TFE en éstos halos que comienzan a dominar en
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las épocas mas tardias.

Por otro lado, la figura 4.5 muestra que el “esqueleto” oscuro (pp(z)
ppu(z)) determina en grado importante el comportamiento de la H-DTFE
(y de la H-DME por ende), en particular en las épocas desde z < 3 —4 o
desde hace ~ 11 Ganos atras, siendo el rapido decrecimiento en la tasa de
agregacion de masa de los halos por unidad de volumen comovil predicho en el
escenario jerarquico AC'DM el factor determinante del fuerte decrecimiento
de la DTFE césmica desde esas épocas. A este punto, los parametros del
mismo modelo cosmoldgico podrian tener su influencia sobre la H-DTFE. En
efecto, el valor de la amplitud de las perturbaciones primigenias cuantificado
con el pardmetro og determina por ejemplo la normalizacién de ppys(z) y por
ende de p.(z): entre menor es og, menor es la DTFE (Nunez-Lépez 2007).
Otros pardmetros cosmolégicos como €2, y {2, tienen también su huella en
la H-DTFE (ver por ej. Choi & Nagamine 2009), algo que exploraremos con
nuestro método a futuro.

4.3.1. Comparacion con predicciones previas

El MSA desarrollado en esta tesis no es de caracter evolutivo, es decir
no considera la evolucion individual de cada una de las galaxias de toda la
poblacion. El modelo esta basado en un enfoque estadistico que determina las
poblaciones de halos sobrevivientes en cada época e introduce ciertas suposi-
ciones sobre la historia de FE dentro de estos halos; por otro lado, el modelo
permite calcular autoconsistentemente una serie de procesos astrofisicos que
afectan a la TFE propuesta. Gracias a la sencillez del enfoque es que se pue-
den explorar en detalle los efectos sobre las H-DTFE y H-DME césmicas de
diferentes ingredientes astrofisicos e incluso de los parametros cosmologicos.

La H-DTFE global ha sido también predicha con los MSA (ver Capitulo
2), mismos que siembran galaxias con una serie de recetas fisicas parametri-
zadas en la poblacién de halos/subhalos oscuros en evolucién identificados
en simulaciones de N cuerpos cosmolégicas. Los parametros de los MSA se
calibran generalmente para reproducir las propiedades, correlaciones y evo-
lucién de las galaxias. La prediccion de la H-DTFE césmica es por lo tanto
dependiente de como se hayan calibrado los pardmetros de las recetas. En
general, reciéntemente varios grupos que desarrollaron sus MSA, muestran
que la H-DTFE tiende a ser predicha con un decrecimiento desde z ~ 2 al
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presente, y para z 2 2 la DTFE es mas o menos constante para luego decrecer
lentamente hacia z’s 5 — 6, las maximas épocas que tipicamente reportan. Es-
te comportamiento y la normalizacién de la DTFE tienden a ser consistentes
con las observaciones, mostrando que en general la forma y amplitud de la
H-DTFE césmica es una prediccién genérica del escenario jerdrquico ACDM.

En muchos de los MSA han tenido que introducir una serie de recetas
astrofisicas a posteriori para lograr que sus predicciones de la H-DTFE sean
maés acordes con las observaciones. La mayoria de las predicciones de los MSA
tienden a mostrar, por ejemplo, que la DTFE desde z ~ 2 — 3 hasta z = 0
decrece no més de un factor 5-6 llegando a valores muy altos con relacién a
las observaciones a los 2’s tendientes a 0 (por ej. Cole et al. 2000; Somerville et
al. 2008). Sin embargo, el decrecimiento se hace mas pronunciado (un factor
10 o mas), lograndose mejor acuerdo con las observaciones, cuando se intro-
duce el proceso de retroalimentaciéon por NAG, capaz de extinguir la TFE
en los halos masivos (Bower et al. 2006; Somerville et al. 2008). Es el mismo
comportamiento que inferimos con nuestro modelo cuando introdujimos la
retroalimentacién de los NAG (seccién 3.4.6). Aunque en nuestro caso el de-
crecimiento ya era pronunciado sin introducir este ingrediente, con el mismo
la DTFE decrecié ain més hacia z = 0 (ver figura 4.4).

El otro enfoque que se ha usado para predecir la H-DTFE césmica es el
completamente numeérico, es decir simulaciones de volumenes grandes del Uni-
verso que incluyen la parte oscura (N cuerpos) y la bariénica (hidrodindmica,
FE, retroalimentacién). No obstante, con las capacidades computacionales
actuales es imposible resolver la fisica interna de las galaxias en volimenes
cosmoldgicos. Entonces se tienen que introducir también recetas (llamadas de
sub-malla) para calcular los procesos fisicos que no se resuelven en la simula-
cién.

Recientemente se ha llevado a cabo un proyecto de simulaciones numéri-
cas denominado OWLS (OverWhelmingly Large Simulations) el cual consiste
en explorar una vasta escala de parametros astrofisicos de las mencionadas
recetas sub-malla y determinar aquellos que regulan de manera dominante
la H-DTFE césmica. Esto lo logran variando un ingrediente a la vez de en-
tre mas de 10 posibles en mas de 50 simulaciones numéricas completas con
hidrodindmica (Schaye et al. 2009). Segun los resultados de este trabajo la H-
DTFE podria ser muy sensible a variaciones de los parametros cosmolégicos.
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Por otro lado, hablando de ingredientes astrofisicos, Schaye et al. (2009)
concluyen, a grandes rasgos, que en épocas tempranas la p,(z) estd domina-
da por galaxias formadas en halos cuya temperatura virial supera los 10* K,
ya que suponen que existe un fondo de radiacién en todas las épocas capaz
de destruir las moléculas que permitirian al gas enfriarse por debajo de esta
temperatura. En nuestro modelo, lo anterior equivale a establecer la M,,;,
de integracién como la correspondiente a 10* K y no 300 K, hecho que en
efecto disminuye significativamente la DTFE en épocas tempranas como lo
constatamos (ver también Nunez-Lépez 2007; Choudhury & Srianand 2002);
cabe notar que esta intensa produccion de estrellas a z’s altos derivara en un
valor excesivo de la DME acumulada a z’s menores.

Ademas de lo anterior, Schaye et al. (2009) incluyen un fondo uniforme
de radiacién debido a la reionizacion instantinea del hidrogeno en z,e;,. Los
resultados de sus simulaciones muestran que la aparicion de este fondo de
reionizacion es poco importante para la DTFE. En efecto, los resultados son
muy similares si z,.;, = 6, 9, 12 0 si no se enciende en absoluto. Este resultado
es similar al nuestro, donde incluso un modelo un poco més sofisticado que
una reionizacion instantanea tiene poca importancia para la DTFE en todas
las épocas. En nuestro caso, como en el de Schaye et al. (2009), el ingrediente
que realmente determina en épocas tempranas la DTFE es la temperatura
minima de enfriamiento del gas.

En las simulaciones de Schaye et al. (2009) las galaxias de masa inter-
media tienden a autorregular su FE y a ser poco sensibles a los procesos de
retroalimentacién estelar por SN y al proceso de enfriamiento del gas, ademas
del ya mencionado fondo UV. Estas galaxias mantienen una TFE practica-
mente constante, aumentando en un sentido un proceso que regula a otro.
Por ejemplo, si la eficiencia de FE es incrementada, las galaxias simplemente
reducen sus fracciones de gas, manteniendo su TFE. Veremos en el siguiente
Capitulo que en nuestro modelo las galaxias formadas en halos de masas in-
termedias también son poco sensibles a los diversos ingredientes astrofisicos
introducidos.

Finalmente para las galaxias masivas la retroalimentacién de SN se vuelve
poco eficiente. Este resultado es tal y como sugiere nuestro modelo, en el que
la retroalimentacién por FE no es importante a 2’s tardias, dominadas por ha-
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los masivos. En Schaye et al. (2009), los procesos relacionados con la acrecién
sobre el agujero negro supermasivo de estas galaxias son los encargados de
inyectar energia al medio interestelar. Sin embargo muestran los autores que
la cantidad de energia inyectada, y por tanto la H-DTFE, es independiente
de la eficiencia del NAG, ya que este proceso también se autorregula, mante-
niéndose constante. Por ejemplo, si por acrecion al agujero negro se inyecta
el doble de energia al medio por unidad de masa acretada, entonces la masa
del agujero solo alcanzara la mitad de la que hubiera alcanzado inyectando la
mitad de energia. Este ingrediente sin embargo es de suma importancia para
lograr una caida més abrupta de la p,(z) a partir de z ~ 2 como lo sugieren
las inferencias observacionales. Sin él, tal caida es dificil de reproducir. En
este sentido, si se permite por ejemplo un eficiente enfriamiento del gas por la
presencia de metales, tal caida no se recupera ya que la FE se ve aumentada
de forma importante en épocas tardias en galaxias masivas. Tal parece que
justo como sugiere nuestro modelo, el largo tiempo de enfriamiento requerido
por el gas atrapado por halos masivos, asi como la inyecciéon de energia por
el NAG que limita aun mas la disponibilidad de gas frio para formar estre-
llas, son los factores determinantes en acelerar la caida de la p.(z) en épocas
tardias, ya de por s impresa en el ensamblaje jerarquico de los halos oscuros.

Es de resaltar el buen acuerdo que en general presenta nuestro modelo
sencillo con otros estudios mucho més sofisticados y costosos como lo son
los MSA vy, en especial, las simulaciones numéricas. Hemos mostrado que
nuestras predicciones coinciden con las de estos enfoques incluso al nivel de
la influencia sobre la H-DTFE de ciertos ingredientes astrofisicos concretos,
en los pocos trabajos donde que presentan resultados parciales a este nivel.
En nuestro caso ha sido relativamente facil explorar dicha influencia, uno por
uno, de los ingredientes astrofisicos relevantes en el problema, cosa que resulta
mucho mas dificil usando los otros enfoques, razon por la que comunmente
no realizan o limitan dicha exploracion.

4.3.2. Comparacion con inferencias observacionales

H-DTFE césmica.- En cuanto a la comparacion de nuestra prediccién
con las observaciones, vemos que hay un acuerdo marginal a nivel global (ver
figura 4.4). Nuestro modelo predice valores de la DTFE menores al promedio
de las observaciones desde z ~ 2.5 hacia z = 0, mientras que a z’s més altas
(z 2 3) la DTFE predicha estd més bien en el limite superior de las infe-
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Figura 4.6: Inferencia alternativa de la H-DTFE. Figura tomada de Faucher-Giguere et
al. (2008) donde se grafican las recientes estimaciones de estos autores de la DTFE entre
z = 2y 4.2 (cuadros sélidos negros con barras de error), mismas que fueron inferidas
a partir de la emisividad de galaxias en Ly, calculada a través del bosque de Ly,. Se
incluyen también estimaciones de la DTFE basadas en las funciones de luminosidad en UV
de galaxias, corregidas por extincién y uniformizadas a la FIM SalA (circulos sélidos con
barras de error). La linea en trazos largos es el mejor ajuste a los datos de la compilacién
de Hopkins & Beacom (2006) mostrado también en las figuras de esta tesis, mientras que la
curva sélida negra es la prediccién analitica para p.(z) del trabajo de Springel & Hernquist
(2003). Nuestro resultado final de la H-DTFE estarfa en buen acuerdo con las DTFE a
z ~ 3 — 4 més altas que infierieron Faucher-Giguere et al. (2008).
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rencias observacionales, quedando el pico de p,(z) en ~ 4.5 en vez de ~ 2.5
como sugiere la recopilacién de observaciones de Hopkins & Beacom (2006).
En este sentido, pareceria que el modelo sobreestima la DTFE a altos z's y la
subestima a z's bajos.

Mientras que las estimaciones de la DTFE a corrimientos al rojo bajos son
relativamente robustas, para z 2 2 la situacion es més incierta y debatible. El
comportamiento de p.(z) inferido para estos z’s depende de muchos factores
inciertos, como son las correcciones a los sesgos por completez/sensibilidad de
las observaciones y la correccién por extincién del polvo (ver seccién 2.1.4).
Ademas esta la incertidumbre de la contribucion a la DTFE de las galaxias
sub-milimétricas, cosa que depende de la estimacion del z de estas fuentes.
Un aumento a la DTFE inferida con las observaciones en UV en reposo de al
menos un 20-30 % entre z = 3 y 6 podria ser factible; hay autores que infieren
aumentos de alrededor del 100 % o més (por ej. Blain et al. 1999; Dunne et
al. 2003) pero otros que estiman que dicha contribucién es muy baja (Mi-
chatowski et al. 2009). En resumen, la DTFE podria ser algo mayor que el
ajuste de Hopkins & Beacom (2006) hacia altos z’s. Sin embargo, es oportuno
mencionar que nuestro modelo, aunque con valores de la DTFE mas altas que
el ajuste de Hopkins & Beacom (2006) en z 2 4, no predice que haya una
contribucién importante a la DTFE por parte de los halos con brotes intensos
de FE (que se asociarian a la galaxias sub-milimétricas); su contribucién es
minima tal como se aprecia en la figura 4.4.

Algunas inferencias alternativas recientes de la DTFE césmica a altos z’s
tienden a mostrar que ésta no decrece después de z ~ 3 como lo indican las
inferencias directas usando el UV en reposo. Este es el caso de las inferencias
recientes usando por ejemplo los ERG (ver Seccién 2.2.4) o usando la evolu-
cién de las fuentes responsables de la emisividad intergalactica, misma que
es constreniida con las mediciones de la profundidad optica en Ly, de absor-
vedores en la linea de visién a cuasares. Faucher-Giguere et al. (2008) han
realizado este estudio usando 86 espectros de alta resolucién hacia cuasares
abarcando el intervalo de 2 < z < 4.2 para las nubes absorvedoras del bos-
que de Ly,. La tasa de fotoionizacion requerida para explicar sus resultados
observacionales implica que las fuentes (galaxias principalmente) deben estar
formando estrellas con una tasa por unidad de volumen comovil ligeramente
creciente con z en el intervalo explorado. Los autores concluyen que la p.(2)
inferida con sus restricciones es similar a la que reportan Hopkins & Beacom
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(2006) hasta z ~ 3 pero luego la de ellos sigue creciendo (por lo menos hasta
z = 4.2) mientras que en el caso de Hopkins & Beacom (2006) decrece (ver
la figura 4.6 reproducida de Faucher-Giguere et al. 2008).

Nuestra prediccién de p.(z) para z’s mayores a 3 (figura 4.4), estd in-
dudablemente en mejor acuerdo con el resultado observacional reciente de
Faucher-Giguere et al. (2008). De acuerdo a la discusién que se presenta en
este articulo (ver también Reddy et al. 2008), es posible que a altos z’s exista
una extensa poblacién de galaxias con FE muy débiles (menores a 0.1L},,
donde Lj;, es la luminosidad tipica en la banda UV de una época dada) que
se pierden incluso de los catastros mas profundos que tenemos, razén por la
que pasan inadvertidas de los estudios profundos de emisién en UV en reposo.
De existir esta poblacion, la pendiente de la parte débil de las funciones de
luminosidad en UV, que tipicamente se supone seria mayor, implicaria una
DTFE algo mayor que la reportada para esas épocas.

A este punto, una pregunta natural que surge para el modelo es cudnto
contribuyen las galaxias pequenas (halos poco masivos) a la DTFE hacia 2’s
altos. ;Serd su contribucién a z’s 4—6 tal que justamente explique el aparente
exceso de DTFE de nuestro modelo con relaciéon a las inferencias basadas en
observaciones de emisiéon en UV en reposo? Y en general, jcomo es la con-
tribucién de diferentes masas a las DTFE en diferentes épocas? Esta es la
pregunta que abordaremos en el Capitulo 5.

H-DME césmica.- En cuanto a la cantidad integral, es decir la DME, el
modelo predice valores algo mas altos, en especial a z > 1 que lo que se infiere
como promedio de las observaciones basadas en las funciones de luminosidad
en IR a diferentes épocas (ver figura 2.6). No obstante, hay una inconsistencia
entre las mismas observaciones en el sentido de que la DME inferida de in-
tegrar la H-DTFE de las observaciones (corrigiendo por el factor de reciclaje
de gas) es sisteméticamente mayor a la DME medida directamente con las
funciones de luminosidad, siendo més agudo el problema hacia épocas ante-
riores a z ~ 1. Este problema fue notado por ejemplo en Hopkins & Beacom
(2006) y analizado a fondo en Davé (2008); Wilkins et al. (2008); Reddy &
Steidel (2009).

Una soluciéon “mundana” —como lo dicen los propios autores— es que dicha
inconsistencia se deba justamente a una gran poblacién de galaxias sub-L* a
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altos z’'s, misma que hace méas empinada que lo supuesto la funcién de lumi-
nosidad en el lado de las bajas luminosidades (Reddy et al. 2008). Siendo ast,
habria entonces mas DME a altos z’s que no se estd considerando. La DTFE
también subiria como se explicé en un parrafo anterior, pero el efecto es mas
relevante sobre la DME. Con nuestro modelo podremos explorar cudl es la
contribucion fraccional a las DTFE y DME respectivamente de las galaxias
de baja masa hacia z’s entre ~ 3 y 6 a fin de comprobar si la contribucién es
mayor para la DME que para la DTFE.

Si la inconsistencia mencionada entre las observaciones se mantiene, en-
tonces la explicacién astrofisica que se ha propuesto es que la FIM de las
estrellas tiende a estar sesgada hacia una mayor fraccion de estrellas masivas
en el pasado (Davé 2008; Wilkins et al. 2008).
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Capitulo 5

Disecciones de la historia de
formacion estelar cosmica

En este Capitulo se procedera a mostrar las contribuciones a p.(z) y p«(2)
de diferentes masas (diseccién en masa, Seccién 5.1) y de los dos regimenes de
FE (tranquilo/autorregulado y de brote/violento) asociados en nuestro mo-
delo a la altura de los picos de los que emergen los halos y por ende, al medio
ambiente (Seccién 5.2). Estas disecciones, en particular por masa, abren una
dimensién importante de entendimiento en el problema que ayuda mucho a
interpretar el resultado de las predicciones tedricas y permite una confronta-
cién mas profunda con las observaciones.

En la seccion previa hemos mostrado cémo contribuye cada ingrediente
fisico en dar forma a la H-DTFE césmica (y la H-DME por ende). La compa-
racion con la gran cantidad de inferencias observacionales muestra un acuerdo
razonable, aunque a z’s bajos, donde las inferencias son més precisas, la DT-
FE predicha tiende a estar en el limite inferior de las mismas.

Sin embargo, es importante notar que la DTFE césmica es una cantidad
global en cada época. Una comparacién mucho mas profunda e instructiva
con las inferencias observacionales seria tomando en cuenta la contribucion
de diferentes intervalos de masas a la DTFE en diferentes épocas (diseccién
de p.(z) en masa). Desde el punto de vista observacional esto se ha logrado
s6lo recientemente y de manera limitada (en un intervalo limitado de masas
estelares y hasta z ~ 2; ver Juneau et al. 2005; Zheng et al. 2007; Panter et
al. 2007; Mobasher et al. 2009).
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En el Capitulo anterior inferimos someramente por los efectos que produ-
cen los ingredientes astrofisicos, qué tanto contribuyen a la DTFE global los
halos mas masivos y los menos masivos en diferentes épocas. En esta seccion
mostraremos explicitamente cémo contribuyen a p,.(z) diferentes intervalos
de masas de halo M;,. En particular consideraremos tres intervalos de masa,
los mismos para todas las épocas. Estos intervalos son los siguientes!:

1. Mpin(ze) < My, /Mg < 1013 halos pequenos
2. 1013 < Mj, /Mg < 1023 halos intermedios

3. 10'%3 < M, /Mg < 10 halos masivos

Nétese que con la definicién de los mismos intervalos de masa para cualquier
época, la descomposicion en masa que estamos haciendo se refiere a la de la
poblacién de halos (galaxias) en su época; es asi como se procede desde el
punto de vista observacional: para un dado intervalo de z’s se identifica la
contribucién a la p.(z) de esa época por parte de varios intervalos de masa
estelar, intervalos que son iguales en cualquier época.

Con los intervalos mencionados pretendemos muestrear, al menos aproxi-
madamente, los intervalos de masa de halos que corresponderian a galaxias
enanas, normales y gigantes respectivamente. Si usamos la relacién entre ma-
sa estelar M, y masa de halo M), inferida semi-empiricamente para diferentes
2's (por ej. Moster et al. 2010), se tiene que los intervalos mencionados corres-
ponden en z ~ (0 a masas estelares de:

1. Mppin(ze) < My/Mg < 1094 galaxias enanas

2. 10%* < M, /Mg < 1007 galaxias normales

3. 10197 < M, /Mg < 106 galaxias gigantes
y a z = 2 corresponden a:

1. Myn(2e) < M, /My < 108%

2. 1052 < M, /M, < 101015

3. 101095 < M, /M, < 10112

'En este Capitulo hacemos la distincién entre masa de halo, M},, v masa estelar, M. En
anteriores capitulos la masa de los halos siempre se representé mediante M, sin subindice.
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Figura 5.1: Diseccion en masa de la H-DTFE predicha con el modelo simplificado de
Choudhury & Srianand (2002) con las modificaciones explicadas en el texto. La DTFE to-
tal se grafica con linea gruesa continua y las contribuciones de tres intervalos de masa con
las lineas delgadas de acuerdo a como se indica con leyendas en el panel. Notese la enorme
contribucién a la DTFE global en épocas tardias por parte de los halos masivos. En épocas
muy tempranas la DTFE estd dominada totalmente por halos pequenos hasta z ~ 7. Este
comportamiento es heredado por el ensamblaje de halos oscuros en el escenario jerarquico
ACDM (ver figura 4.1). La curva en segmentos cortos es el ajuste a la compilacién obser-
vacional de la DTFE de Hopkins & Beacom (2006) y se muestra por comparacién. Esta
curva aparecera en las figuras 5.2, 5.3, 5.6, 5.8 y 5.10 de este Capitulo.
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5.1. Diseccién por masa de la historia de for-
macion estelar cosmica

En la figura 5.1 se muestra la diseccién de p.(z) en los intervalos de M,
mencionados para el modelo mas sencillo estudiado en este trabajo, el corres-
pondiente a las suposiciones presentadas en Choudhury & Srianand (2002),
pero con eficiencia de FE de 0.3 y funcién de masa de halos de ST. Esta
diseccién muestra similitud con la presentada para la historia de la densidad
de tasa de acrecién de masa de los halos oscuros (figura 4.1): mientras que a
altos z’s domina de por mucho la contribucién de FE en los halos de bajas
masas (a z ~ 5 p.(z) estd completamente dominado por la contribucién de
los halos de masa < 103 M), a 2’s bajos domina en la DTFE la contribu-
cién de los halos mas masivos (a z = 0 contribuyen en un 80 % a la DTFE
global). Es incluso remarcable que en ambos casos las contribuciones de los
tres intervalos de masa de halo alrededor de z = 2 se hacen iguales. En otras
palabras, la TFE en este modelo es practicamente proporcional a la tasa de
acrecion de gas del halo. Por lo tanto, ya que en el caso del modelo ACDM
los halos mas masivos se ensamblan més tardiamente, es de esperar que la
TFE en ellos se haga mas importante hacia z’s tendiendo a 0. Segun el modelo
considerado, hacia z = 0 la contribucién a la DTFE por parte de los halos del
intervalo méas masivo es un orden de magnitud mayor a las de los halos del
intervalo menos masivo, algo que esta en total desacuerdo con las inferencias
observacionales (ver Seccién 2.3 y figura 2.5).

En el Capitulo anterior vimos que después de introducir ingredientes as-
trofisicos de importancia en el proceso de formacién y evolucion de galaxias,
p«(z) sufre considerables modificaciones. Estos ingredientes actian cada uno
con preferencia en ciertas épocas y sobre ciertos intervalos de masas.

La figura 5.2 presenta la diseccién en masa del modelo que incluye el gas
intergalactico ionizado por el fondo UV, el retraso en la caida del gas por
el tiempo de enfriamiento, la division en poblaciones estelares, la eyeccion
de gas por retroalimetacién energética de SN y la dependencia de la forma
de la historia de TFE (extendida o de brote concentrado) con la altura del
pico asociado a los halos (medio ambiente). Observamos que es en el intervalo
inferior de masas de halos donde se dio la fuerte inhibicién de FE hacia altos
corrimientos al rojo. No obstante los halos de este intervalo de bajas masas
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Figura 5.2: Diseccién en masa de la H-DTFE predicha con el modelo que incluye el gas
intergaldctico ionizado por el fondo UV, el retraso en la caida del gas por el tiempo de
enfriamiento, la divisién en poblaciones estelares, la eyeccién de gas por retroalimetacion
energética de SN y la dependencia de la forma de la TFE con la altura del pico asociado a
los halos. Es notable que el intervalo de masas de halo intermedias practicamente no se han
visto afectadas en su DTFE por la introducciéon de los diferentes ingredientes astrofisicos.
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dominan por completo la DTFE desde z = 20 hasta z ~ 5. Un poco después
la DTFE producida en halos de este intervalo de masas llega a su maximo y a
partir de entonces comienza a decrecer, siendo superada su contribucién por
la del intervalo intermedio de masas que va aumentando dicha contribucion
hasta z ~ 3.5 donde alcanza su maximo y comienza a decrecer luego, aunque
siempre estando por arriba de la contribucién de las masas menores.

Hacia z = 3 la DTFE del intervalo de los halos mas masivos llega a su
maximo, cuando los halos de masas intermedias todavia dominan en la DTFE.
A z =1 ya dominan los halos més masivos y a z = 0, este intervalo de masas
que identificamos con las galaxias més luminosas (gigantes) contribuye segiin
el modelo un 55% a la DTFE global. Con relacién al modelo simplificado,
la DTFE de los halos masivos bajé significativamente para z entre 0 y ~ 3,
basicamente por el efecto de retraso de la acrecién de gas por el enfriamiento.

La figura 5.3 corresponde al modelo méas completo que hemos desarrollado
y en la misma se ve con claridad cémo queda la diseccion en intervalos de masa
de halo después de introducir todos los ingredientes astrofisicos considerados.
La introduccién de la retroalimentacion por NAG ha afectado, como es de
esperar, s6lo a los halos mas masivos, reduciendo ain mas su contribucién a
la DTFE desde z = 3 hasta z = 0, de tal manera que en ningiin momento son
los que dominan en la DTFE. Su contribucién a la misma en z = 0 es ~ 40 %.

Un aspecto interesante a notar es que el intervalo intermedio de masas
(que asociamos a las galaxias normales) practicamente no se vio afectado
por la introduccion de los diferentes ingredientes astrofisicos. Podriamos de-
cir que halos en este intervalo de masas son poco suceptibles, por un lado, a
los efectos del fondo UV y la retroalimetacion de las SN (que afectan a las
masas menores), y por otro, a los efectos del retraso de acrecion de gas por el
enfriamiento, la retroalimentacion por NAG, asi como los brotes de FE (que
afectan mds a las masas mayores). Una serie de evidencias observacionales
muestran en efecto que la eficiencia de FE en las galaxias tiene un maximo
alrededor de Mj, = 5 x 10! — 2 x 10" M, por lo menos hasta z ~ 2 (ver por
ej. Behroozi et al. 2010; Moster et al. 2010).

En las figuras 5.4 y 5.5 se presentan respectivamente las distribuciones
diferencial y acumulativa de g,(M},) a diferentes épocas (z = 0.00, 0.51, 1.08,
2.02, 5.02). La anchura de los intervalos de M}, es de 1 dex siendo el valor
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Figura 5.3: Disecciéon en masa de la H-DTFE predicha con el modelo que incluye la retro-
alimentacién de energia por NAG. La DTFE ha sido reducida en halos masivos, haciendo
que este intervalo no domine la DTFE global en ninguna época. Este hecho tiende a estar
en mejor acuerdo con las observaciones, no asi el hecho de la poca contribucién de halos
pequenos a la DTFE global hacia z — 0.
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Figura 5.4: Distribucién de la DTFE en funcién de la masa del halo (en intervalos de 1
dex) para 5 diferentes corrimientos al rojo, indicados dentro del panel. En todas las épocas
la contribucién dominante a la DTFE global proviene de masas en el intervalo de 10!
a 10'2Mg. Las curvas p(M},) practicamente no cambian de forma con z, sino solamente
aumentan su amplitud, tal como se espera del crecimiento mostrado por p.«(z). S6lo hasta
z = 5.02 la contribucién de halos de masas mayores a 10!2M, ha decaido ya fuertemente
con respecto a la global.
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Figura 5.5: Distribucién acumultiva de la DTFE en funcién de la masa del halo y nor-
malizada al valor de la DTFE total de la época correspondiente para los mismos casos
mostrados en la figura 5.4. Hasta z = 2 las masas menores a 101°M contribuyen a la
DTFE global no més de ~ 1% mientras que las masas mayores a 1012M, contribuyen con
més del 50%. En contraste, a z = 5 la contribucién de masas menores a 101°Mg, ya es
superior al 10 % y de masas mayores a 102Mg, cay6 por debajo del 5 %.
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de p.(My) reportado el promedio en cada intervalo indicado con la barra de
error en la figura 5.4. Estos graficos cuantifican de manera clara lo que ya se
vefa en la figura 5.3. La distribuciéon de la DTFE en funciéon de My, a z =0
tiene su pico en 101t —10!2 M, decreciendo lentamente hacia masas mayores
y rapidamente hacia masas menores. Esta distribucion se mantiene aproxima-
damente similar hacia las épocas z = 0.5, 1.0 y 2.0, creciendo solamente en
su amplitud; en realidad hay un muy ligero decrecimiento de la contribucion
de las masas mas grandes a medida que z crece, cosa que se aprecia mejor
en la grafica acumulativa (figura 5.5). No obstante el maximo de la DTFE en
cualquiera de estas épocas permanece en el intervalo 10 — 1012 Mo. A 2 =5
ya se aprecia un cambio significativo en la distribucion habiéndose despla-
zado hacia las masas menores y cayendo rapidamente la contribucion de las
masas grandes. Sin embargo, aiin en esta época el maximo de contribuciéon a
la DTFE césmica sigue estando en el intervalo 101! — 102 M.

5.1.1. El efecto evolutivo de los halos

En realidad, la masa de las galaxias (y sus halos) estdn cambiando con
z, casi siempre decreciendo hacia el pasado. Entonces cuando definimos un
intervalo de masas a una época dada (por ej. z = 0), esos halos en un pasado
seran menos masivos sistematicamente. Una cuestién de interés es conocer la
contribucién a p.(z) en diferentes épocas de los mismos halos en su proceso
evolutivo. Por ejemplo, si definimos un intervalo de masas de halos a z = 0,
podemos calcular cuénto aportan a p.(z = 0) y preguntarnos cuél serd la con-
tribucién de esos mismos halos a otros z’s. Para esto, tenemos que conocer
cuales seran las masas de estos halos en las otras épocas.

Diferentes enfoques ofrecen la posibilidad de calcular las Historias de Agre-
gacion de Masa (HAM) promedio de los halos en funcién de su masa a z = 0
(por ej. Avila-Reese et al. 1998; Bullock et al. 2001; van den Bosch 2002;
Wechsler et al. 2002; McBride et al. 2009). Diversos métodos dan general-
mente resultados cualitativemente similares que se han comparado con los
de simulaciones numéricas. El ajuste a estos resultados (las HAM promedio
en funcién de la masa) no es trivial. Por sencillez y dado el caracter aproxi-
mativo de nuestro enfoque, usaremos aqui la férmula sencilla bi-paramétrica
propuesta en McBride et al. (2009):

My(2) = My(1 + 2)Pe? (5.1)
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Figura 5.6: Diseccién de la H-DTFE en intervalos de masa evolutivos. Los intervalos de
masa son los mismos definidos al inicio de este Capitulo (y mostrados en el panel en esta
figura) para halos solamente a z = 0 y considerando la ulterior evolucién de estos intervalos
obedeciendo a las historia de agregacién de masa parametrizadas dadas por la ec. (5.1). El
intervalo correspondiente a halos masivos en z = 0 domina la DTFE global en el pasado,
desde z ~ 1.5; la contribucién de los halos menores al dia de hoy es relativamente baja,
ma&s aun hacia el pasado.
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donde M, es la masa del halo a 2 = 0; = 0.10 y v = 0.69 son los valores
promedios de estos parametros que mejor ajustan las HAM de todos los halos
en la simulacién cosmoldgica de N cuerpos del Milenio (Springel et al. 2005).

Con la ec. (5.1) se puede calcular el valor promedio de M},(z) a cualquier z
para un halo que al dia de hoy tiene una masa M,. El resultado de la diseccion
en los mismos intervalos de masa definidos al inicio de este Capitulo (fijados
a z = 0) pero que evolucionan de acuerdo a la ec. (5.1) se muestra en la figura
5.6. Vemos que el intervalo de halos masivos (galaxias gigantes) al dia de hoy
aumenta considerablemente su contribucién a la DTFE global hacia el pasa-
do, dominando completamente ésta a partir de z ~ 1.5. Entre 2 =0y 1.5 el
intervalo de halos de masa intermedia (galaxias normales) supera en contri-
bucién a los masivos en un 10 % aproximadamente en todas estas épocas. Por
otro lado, el intervalo de halos poco masivos (galaxias enanas) no domina ya
nunca la DTFE global. Su contribucién se ha reducido fuertemente en favor
de los halos més masivos.

Nuestro resultado sugiere entonces que lo que conocemos como las gala-
xias normales en el Universo local son las que mas han contribuido a la DTFE
coésmica desde z ~ 1.5. Las galaxias gigantes contribuyen también significa-
tivamente y llegan a dominar en la DTFE hacia z’s mayores a ~ 2, mientras
que la contribucion de las galaxias hoy enanas es menor en todas las épocas
aunque hacia z = 0 su contribucion relativa va en aumento; pero no lo sufi-
ciente como veremos lo sugieren las observaciones.

Otro resultado importante de esta diseccién es que los picos de las curvas
correspondientes a los tres intervalos de masa de halos (galaxias) definidos en
el presente se encuentran muy cercanos entre si, alrededor de z = 4.5 donde
ocurre el pico de la H-DTFE global, siendo el intervalo de masas menores
(galaxias enanas) el que ocurre primero en z ~ 5.3, luego el del intervalo
intermedio (galaxias normales) en z ~ 4.6 y finalmente el del intervalo de
halos masivos (galaxias gigantes) en z & 4, posteriormente para z < 4 los tres
intervalos comienzan a caer fuertemente, en especial el de los halos masivos
debido al retraso por enfriamiento y a la retroalimentacion por NAG.
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5.1.2. Comparacion con predicciones previas

Practicamente no han habido trabajos con modelos MSA y/o simulaciones
numéricas que hagan predicciones sobre la disecciéon en masa de la H-DTFE
por razones ya discutidas anteriormente. Muy recientemente, simulaciones
numéricas con hidrodinamica que se enfocan en resimular diferentes voliime-
nes tomados de la simulacién del Milenio (Springel et al. 2005) han permitido
realizar disecciones en masa de la H-DTFE. Los resultados presentados en
Crain et al. (2009) muestran que la diseccién de la H-DTFE es cualitativa-
mente andloga a la obtenida en esta tesis. En la figura 5.7 mostramos los
resultados de sus disecciones en intervalos de masa de halo correspondien-
tes a halos de grupos de galaxias (M;, > 5 x 10247 'M), halos galdcticos
(5x10MA™ M, < M}, < 5x102h~'M,) y halos enanos (M, < 5x101A71M,,)
que corresponden a grandes rasgos con los definidos por nosotros como halos
masivos, intermedios y pequenos respectivamente. El panel de la izquierda
muestra el resultado de su diseccién en intervalos de masa constantes en to-
das las épocas. El intervalo de halos enanos domina la DTFE en épocas muy
tempranas y hasta z ~ 3.5, para luego ser dominada por el intervalo de halos
galacticos hasta z ~ 1. Entre 2 = 0 y z ~ 1 el intervalo de halos de grupo es
el que mas contribuye a la DTFE global.

Este resultado puede ser comparado con el de nuestro modelo presentado
en la figura 5.2 antes de introducir la retroalimentacion de NAG, ya que en
la simulacién de Crain et al. (2009) no se incluyé ninguna modelacién de este
ingrediente. Aunque la escala para el corrimiento al rojo en la figura 5.7 es
lineal, mientras que en nuestro caso es logaritmica, los resultados de ambos
enfoques presentan un muy buen acuerdo cualitativo que es de resaltar. Como
ya se dijo, en Crain et al. (2009) los halos de grupo dominan la DTFE desde
z = 0 hasta z ~ 1, e igualmente en nuestro modelo de la figura 5.2, donde
el intervalo de halos masivos domina hasta log(1 + z) ~ 0.3, es decir hasta
z ~ 1. Segun nuestro modelo entre z ~ 1 y z ~ 4 el intervalo de masas in-
termedias es el que mas contribuye a la DTFE global, mientras que en Crain
et al. (2009) los halos intermedios o galdcticos dominan en el intervalo z ~ 1
y z ~ 3.5. Para z's mayores a 4 los halos mas pequenos dominan la DTFE
en ambos modelos. La comparacién no puede extenderse méas alla de z =6 o
log(1+ z) =0.84.

El panel de la derecha en la figura 5.7 muestra la diseccién de la p.(z) en
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Figura 5.7: Panel izquierdo: diseccién por masa de la H-DTFE en intervalos de masa
constantes en todas las épocas. Los halos enanos dominan la DTFE global en épocas
tempranas y los halos de grupo hacen lo propio en épocas tardias, tal como se espera de
un escenario jerarquico de ensamblaje de estructuras césmicas. Panel derecho: diseccion
por masa de la p.(z) en intervalos de masa definidos al dia de hoy pero debidos a la
evolucién por fusiones o acreciéon de masa de sus progenitores. En la simulacion la historia
de agregacién de masa de los halos existentes al dia de hoy puede ser seguida rastreando
las fusiones y acreciones de sus halos progenitores. En este caso, el intervalo de halos de
grupo domina la DTFE global en todas las épocas implicando que la FE en el Universo se
ha llevado a cabo en su mayor parte en halos en los que hoy existen los grupos de galaxias.
Figura tomada de Crain et al. (2009).
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los mismos intervalos de masa al dia de hoy pero debido a los progenitores de
dichos halos, es decir, dado que en la simulacién numérica es posible seguir la
historia de cada halo individualmente entonces es posible determinar su con-
tribucion a la DTFE en cada época. Este proceder es equivalente en nuestro
modelo al introducir la evolucién del intervalo de masa de diseccién segun las
HAM parametrizadas de los halos.

El resultado de la simulacion muestra nuevamente un acuerdo cualitativo
con el de nuestro modelo presentado en la figura 5.6. En Crain et al. (2009)
el intervalo de halos definidos al dia de hoy como de grupo (los més masi-
vos) domina la DTFE global en todas las épocas, mientras que el intervalo
de halos galacticos (masas intermedias) le secunda mostrando una H-DTFE
relativamente plana; la contribucién de los halos enanos es baja a todas las
épocas. En otras palabras, la grafica demuestra que la FE en el Universo se
llevé a cabo en su mayor parte en los halos mas masivos en los que hoy existen
los grupos/cimulos de galaxias.

La discrepancia en épocas tardias, entre z = 0 y 1-1.5 entre nuestra
prediccién y la simulacién de Crain et al. (2009), se debe a la inclusién en
nuestro modelo del NAG, lo cual resulta en un decaimiento mayor en nuestro
caso de la contribucion a la DTFE global en estas épocas de los halos masivos
y que ésta contribucion sea superada por la del intervalo de masas intermedias
(figura 5.6). En nuestro caso aproximadamente un 40 % de las estrellas que
existen a z = 0 se han formado en halos muy masivos mismos que albergan
a las galaxias gigantes, mientras que otro 45 % se formé en halos intermedios
que albergan a las galaxias normales en el presente.

5.1.3. Comparacion con inferencias observacionales

Como ya se mencion6 en el Capitulo 2, desde el punto de vista observacio-
nal, la descomposicién de la DTFE césmica en intervalos de masas (estelares)
o tipos morfolégicos ha sido posible solamente en estudios recientes y hasta
corrimientos al rojo no muy altos (z ~ 1). La diseccién de la DTFE en dife-
rentes intervalos de masa a diferentes épocas puede hacerse con mediciones
directas a cada época o con una reconstruccién “arqueolégica” (inductiva) de
galaxias en el Universo local.

En el primer caso se definen intervalos de masa estelar y se mide la con-
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Figura 5.8: Comparacién entre la diseccién observacional de Mobasher et al. (2009) y la de
nuestro modelo final en los mismos intervalos de masa de halos. Los simbolos con barra de
error son los mismos de la figura 2.5, donde el tipo de linea de la barra de error corresponde
al intervalo de masa mostrado en la figura (esquina superior izquierda). La prediccién para
los halos masivos estd en buen acuerdo con la observacional, pero para las masas menores
a 10*2Mg la prediccién es totalmente opuesta a la obtenida de las observaciones. Aqui se
revela el problema del “downsizing” en TFE que enfrentan los modelos basados en el
escenario jerarquico ACDM.
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tribucion a la DTFE de galaxias en estos intervalos en diferentes intervalos
de corrimiento al rojo (Juneau et al. 2005; Zheng et al. 2007; Mobasher et al.
2009). Estas cantidades se obtienen de amplios catastros observacionales que
miden la luminosidad UV + CIR en reposo y/o lineas espectrales trazadoras
de TFE de las fuentes. Ya en la figura 2.5 del Capitulo 2 mostramos una
de estas descomposiciones presentada en Mobasher et al. (2009). Podemos
comparar los resultados de nuestro trabajo con la diseccién de Mobasher et
al. (2009) simplemente adoptando los intervalos que ellos han usado para su
diseccion (en realidad convertimos sus intervalos de masa estelar a masa de
halo mediante la funcién M, — M), de Moster et al. (2010)).

La figura 5.8 muestra la comparacion de ambas disecciones. La H-DTFE
global de Mobasher et al. (2009)) (barras sélidas negras) en el intervalo
0.3 < z < 1.0 esta en buen acuerdo con previas inferencias (ver por ej. el
ajuste a la recopilacion de Hopkins & Beacom (2006)). Nuestra prediccién
(linea solida negra), como ya se discutid, cae en el limite inferior de las ob-
servaciones. La diseccién en masas nos permite ahora hacer una comparacion
mas completa. Lo primero que vemos es que, para el intervalo de halos ma-
sivos (M), Z 10'2My,), el acuerdo entre observaciones y nuestra prediccién es
bueno. Esto es debido principalmente a la introduccion en el modelo tanto del
retraso por el enfriamiento del gas como por la retroalimentacion de energia
del NAG, de otra manera la DTFE de halos masivos en épocas tardias seria
cerca de un orden de magnitud mayor. Esto podria significar que los proce-
sos astrofisicos importantes en halos masivos han sido tomados en cuenta de
manera fisicamente correcta.

Por otro lado, de la figura 5.8 vemos que a medida que la masa es me-
nor, mayor es la diferencia entre prediccion y observaciones: en el primer caso
la DTFE se hace menor para masas menores, en el segundo caso ocurre lo
opuesto. Entonces el modelo predice valores bajos de la DTFE en épocas
desde z ~ 1 debido principalmente al decrecimiento de la TFE en los ha-
los menos masivos. Esto a su vez se debe al caracter jerarquico el escenario
donde la abundancia de halos menos masivos decrece con el tiempo. Para
lograr acuerdo con las observaciones, sin abandonar el escenario jerarquico
ACDM se requeriria de mecanismos astrofisicos capaces de retrasar y/o le-
vantar tardiamente la TFE, m&ds mientras menos masivo es el halo. Este es
un problema (“downsizing” en TFE) que se ha revelado recientemente entre
modelos y observaciones en otros contextos mas (ver por ej. Fontanot et al.
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Figura 5.9: H-DTFE de galaxias en diferentes intervalos de masas estelares. Las historias
de FE fueron reconstruidas por Panter et al. (2007) usando MSPE de forma que reproducen
las propiedades locales de las galaxias observadas por el sondeo SDSS. Es claro que las
galaxias mas masivas (M, > 10'1Mg)) se han ensamblado més temprano y en la actualidad
su DTFE es casi nula, mientras que las galaxias menos masivas (M; < 10*'M) mantienen
una DTFE sélo ligeramente creciente hasta z ~ 4. Figura tomada de Panter et al. (2007).

2009, y més referencias ahi).

La segunda manera de abordar observacionalmente el problema de la di-
seccion de la DTFE es el que hemos denominado “arqueoldgico”. Este méto-
do consiste en constrenir mediante los MSPE las historias de FE de galaxias
observadas localmente por unidad de volumen, por ejemplo en extensos ca-
tastros como el SDSS (Panter et al. 2007). El procedimiento es denominado
“arqueoldgico” ya que parte de los “fésiles” de galaxias observadas al dia de
hoy y reconstruye las propiedades que debieron tener en el pasado (ver Sec-
cién 2.2.5). En este caso se puede estimar la contribucién a la DTFE en el
pasado por parte de las galaxias locales divididas en diferentes intervalos de
masa (ver la figura 5.9 reproducida de Panter et al. 2007). La comparacion
con los modelos en este caso debe ser con aquellos donde se usaron las HAM
para determinar los intervalos de masa en diferentes épocas correspondientes
a los halos definidos en el presente.

Las H-DTFE de galaxias observadas en diferentes intervalos de masa ob-
tenidas de esta manera muestran nuevamente que aquellas de masa estelar
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menor a 10''M, dominan la DTFE al dia de hoy y ademds mantienen una
DTFE practicamente constante hacia altos z’s, mientras que las mas masivas
tienen claramente una tendencia a aumentar su DTFE hacia el pasado, lo
que implica que se ensamblaron hace mucho tiempo y al dia de hoy su DTFE
es practicamente nula, en acuerdo con el resultado observacional directo. Los
modelos con intervalos de masa de halos evolutivos, muestran también que
para las galaxias gigantes al dia de hoy, su DTFE crece rapidamente hacia
el pasado, por cerca de un factor 30 hasta z ~ 3. En el caso de las galaxias
menos masivas al dia de hoy, la diferencia es notoria con la inferencia ob-
servacional pues el modelo muestra que su contribucién a la DTFE también
decrece con el tiempo mientras que la inferencia presenta una contribucion
ligeramente decreciente o plana desde z ~ 3.

Recientemente Fontanot et al. (2009); Firmani et al. (2010); Firmani &
Avila-Reese (2010) han realizado un recuento de las diversas manifestaciones
del asi llamado problema del “downsizing”. Firmani & Avila-Reese (2010)
remarcan principalmente dos manifestaciones:

1. “downsizing” arqueolégico o de poblacién, mismo que evidencia que
las galaxias mds masivas formaron/ensamblaron sus estrellas muy tem-
prano (z 2 2) habiendo estancado su crecimiento, y con el paso del tiem-
po galaxias menos masivas van llegando a esa época de estancamiento
(de activas pasan a pasivas), de tal manera que el pico de abundancia de
la poblacién de galaxias pasivas (rojas, tempranas) se va desplazando a
masas mas pequenas con el tiempo.

2. “downsizing” en TFE, mismo que evidencia que las galaxias menos ma-
sivas incluso al dia de hoy estan en su fase activa de FE y mientras
menos masiva la galaxia, més activa es la TFE (sus TFE especificas
son mayores que las de galaxias mas masivas), es decir aparentemente
iniciaron su ensamblaje estelar mas tardiamente mientras menos masiva
la galaxia.

Nuestro resultado aqui muestra que el “downsizing” en poblacién (refe-
rente a las galaxias masivas) estd en accién, bajando considerablemente la
contribucién a p.(z) por parte de galaxias masivas hacia z — 0. Esta supre-
sién en la TFE de las galaxias masivas (estancamiento) se debe al retraso en
la acrecion de gas por enfriamiento y la retroalimentacion por NAG.
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Por otro lado, el “downsizing” en TFE (referente a las galaxias menos
masivas) no estd presente en nuestro modelo, lo cual se evidencia por el hecho
de que hacia z — 0 la contribucién a la p.(z) disminuye mientras menos
masivos son los halos. Una posible manera de invertir el comportamiento del
modelo y lograr “downsizing” en TFE es introduciento un tiempo de “retraso”
en el ensamblaje de galaxias, mayor mientras menos masiva la galaxia. Esta
posibilidad sera estudiada en el futuro mediante nuestro modelo.

5.2. Diseccién por régimen de formacién es-
telar y el rol de la altura de los picos
asociada a los halos colapsantes

Una serie de evidencias observacionales muestran que la FE de gran escala
en las galaxias se da al menos en dos regimenes (ver Capitulo 1) que llamamos
genéricamente autorregulado/pausado y de brotes/violento. Nuestro modelo
para calcular la DTFE césmica no predice el tipo de régimen de FE de gran
escala. La forma funcional para la historia de TFE dentro de los halos que
introdujimos (ley de Sandage, ver ec. (3.20) y (3.23)) puede de manera muy
somera describir el comportamiento promedio de esta historia en funcién de
un unico parametro, la escala temporal tipica de FE de gran escala, misma
que nosotros asociamos al tiempo dinamico del halo al momento de colapsar.
Introdujimos un parametro extra, x, con el cual se puede concentrar o exten-
der el tiempo de FE tipico. De esta manera se puede, por ejemplo, considerar
el caso de la historia de TFE de galaxias elipticas, historia que generalmente
se infiere consistio de un brote inicial muy intenso y un fuerte decaimiento
posterior al punto que al dia de hoy no hay practicamente FE en estas gala-
xias. Por otro lado, se sabe que las galaxias tempranas ensamblaron su masa
estelar muy en el pasado, lo cual indica que los halos en que emergieron estan
asociados a picos altos y raros, los cuales se acumulan, es decir que son varios
picos altos alrededor unos de otros lo cual implica un colapso a través de
fusiones mayores (ver detalles de este escenario en Hopkins et al. 2008, y mas
referencias ahi).

Teniendo en mente el bosquejo conceptual mencionado, asociamos el va-
lor del parametro x a la altura del pico v, buscando que mientras mas alto
el pico, menor el valor de £ (més concentrada en el tiempo e intensa en su
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picos asociada a los halos colapsantes
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Figura 5.10: Diseccién de la H-DTFE en régimen de FE autorregulado y violento para
nuestro modelo final. La curva continua gruesa es la predicciéon del modelo final ara la
H-DTFE. Definimos el fegimen violento como aquel que se produce en halos con v > 2 en
cualquier época (curva en trazos largos). El autorregulado es el caso de halos con v < 2
(curva punteada). El régimen violento tiene su pico entre z ~ 4— 5y domina la p.(z) hasta
z o~ 2.
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méximo es la TFE), pero por otro lado que K — 1 con z — 0 pues por mas
fusiones que hayan si el gas ya se agoté en las galaxias, no habra un brote
intenso de FE. Podemos ahora evaluar la contribucién a la DTFE césmica
en diferentes épocas por parte de los halos asociados a los picos altos (p. €j.
v > 2) considerando en ellos el régimen global de un brote intenso inicial con
el consecuente casi apagado de la FE?2.

El resultado se muestra en la figura 5.10. Se observa que la TFE en ha-
los asociados a picos altos y raros (muy masivos para su época) domina por
completo en la DTFE césmica desde z = 20 hasta z ~ 4, mientras que los
halos asociados a picos mas normales, comienzan a dominar por completo la
DTFE desde z =~ 1, teniendo su maximo en z ~ 2. El computo muestra que
~ 55 % de las estrellas a z = 0 se formaron en los halos con v > 2 y el resto
en los halos mads comunes.

Antes de analizar a fondo el resultado que obtuvimos, respondamos a la
pregunta de qué tan importante ha sido el régimen de brotes/violento introdu-
cido sobre la p,(z). En realidad en la subseccién 4.2.4 del Capitulo anterior se
mostré que la introduccion de la dependencia de k en funcién de v alteré muy
poco p.(2). En otras palabras, el que la DTFE césmica se vea dominada en el
pasado por la TFE en halos asociados a picos altos no se debe principalmente
al régimen de brote/violento que introdujimos; lo més que hizo esto fue des-
plazar un poco y levantar ligeramente el pico de la DTFE global hacia un z
mas alto. La contribucion dominante a la DTFFE global en épocas tempranas
por parte de los halos asociados a picos altos se da cast de igual manera con
o sin la inclusion del régimen de brotes intensos iniciales. Desde el punto de
vista estadistico y global, aparentemente este régimen compensa su contribu-
cion levantando mucho la DTFE de los halos recientemente colapsados pero
bajando mucho la DTFE posteriormente.

Regresemos ahora a la cuestién de por qué los halos con v > 2 dominan
en la DTFE global a altos 2's y, en general, al dia de hoy ~ 55% de las
estrellas se formaron en estos halos mas bien raros para su época. La figura
5.11 resulta muy ilustrativa en este sentido. En ella se grafica la evolucién en z

2Nétese que para la ley sencilla de historia de TFE que usamos, no se considera la
posibilidad de un régimen mixto de historia de FE, es decir FE autorregulada/pausada
combinada con fases de brotes de FE.
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5.2. Diseccién por régimen de formacion estelar y el rol de la altura de los
picos asociada a los halos colapsantes
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Figura 5.11: Comparacién entre masas relevantes en el calculo de la H-DTFE. Las lineas
continuas corresponden a las masas de halos con picos de v =1, 1.5, 2 y 3 ¢ de abajo hacia
arriba respectivamente. La recta en trazos corresponde a la masa minima determinada por
una temperatura virial del halo de 300 K antes de la reionizacién supuesta como instantanea
a z = 9. Esta recta en trazos muestra un salto abrupto justo a z = 9, época después de
la cual la masa minima estd determinada por el criterio de V, = 35 Kms~!. La curva con
linea punto-segmentada corresponde a la masa caracteristica de halos, debajo de la cual
los mismos capturan el gas calentado por el fondo UV con muy baja eficiencia (ec. 3.28).
En épocas tempranas sélo los halos raros y masivos (picos altos) son capaces de tener una

FE eficiente.
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Capitulo 5. Disecciones de la historia de formacion estelar césmica

de las masas de los halos que al momento de colapsar gravitacionalmente estan
asociados a picos 1, 1.5, 2 y 3 g, es decir cuando (M) x v = §.(0)/D(z) (ver
ec. 3.12) para el modelo cosmoldgico adoptado en esta tesis (lineas continuas).
Se grafican también ciertas masas caracteristicas de halos correspondientes a:

s T, = 300 K antes de la reionizacién; halos por debajo de esta masa se
estima no pueden capturar gas y mucho menos albergar FE;

= la masa caracteristica debajo de la cual el gas calentado por el fondo
UV es capturado con muy baja eficiencia y

s V. =35 Km/s después de la reionizacién; como estimacion burda se con-
siderd en nuestro modelo inicial que los efectos de la retroalimentacion
por FE expelen el gas evitando la FE en los halos de masas menores a
este criterio.

De la figura 5.11 se aprecia que a muy altos corrimientos al rojo (z = 10)
los halos 1o estan muy por debajo de la masa minima de esas épocas, siendo
halos con v 2 1.5 los que contribuirdn a la DTFE césmica; en épocas ante-
riores a z ~ 14 seran sélo los halos mas raros, v > 2 los que puedan albergar
FE. Durante la época de la reionizacién y en especial después del fin de ella
y hasta z ~ 3, la masa caracateristica de captura de gas supera la de los
halos 1. Pero, como se aprecia en la figura, el criterio de eyeccién de gas por
retroalimentacién de la FE, inhibe atin méas la FE en halos 1o. De hecho, la
modelacién mas completa de la eyeccién de gas que realizamos con nuestro
enfoque, incluyendo épocas antes de la reionizacion, mostraria una curva mas
alta que la correspondientes a V, = 35 Km/s después de la reonizacién y mu-
cho mas alta que la correspondiente a T' = 300 K antes, con una transiciéon
no tan abrupta.

Concluimos entonces que los procesos inhibitorios, entre los cuales domina
el de la eyeccién del gas por retroalimentacién de SN (FE) evitan que los
halos més comunes de las épocas tempranas (z 2 4) contribuyan a la DTFE
global. En esas épocas solo los halos mas masivos y raros para su tiempo
(v > 2) son los que no se verian afectados por los procesos inhibitorios. Por
eso la DTFE global en nuestro modelo esta dominada por halos v > 2 para
z 2 4. En épocas posteriores las masas de los halos mas comunes ya alcanzan
valores tales que los procesos inhibitorios no son capaces de evitar la captura
y retencion eficiente del gas, por lo que la TFE en ellos no es afectada. Domina
entonces en la DTFE global la contribucion de los halos con v < 2.
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Capitulo 6

Sumario y conclusiones

En esta tesis se implementé un modelo versatil para calcular la H-DTFE
césmica y la consiguiente H-DME dentro del contexto del escenario jerdrqui-
co ACDM. Nuestro enfoque no es evolutivo, es decir no sigue los procesos
evolutivos de cada sistema halo/galaxia individual e integra las TFE ins-
tantaneas de toda la poblacién por unidad de volumen comoévil. El modelo
implementado aqui se basa en:

1. un enfoque de caracter estadistico en lo que concierne al célculo de la
formacién y supervivencia de los halos por unidad de volumen comévil,

2. una ley universal para la evolucion de la TFE de las galaxias dentro de
los halos cuyo tnico parametro se asocia a las propiedades del halo en
cuestion,

3. una serie de recetas para tomar en cuenta los procesos (g)astrofisicos
relacionados con la captura y pérdida del gas del que se formaran las
estrellas.

La virtud del enfoque desarrollado en esta tesis es que permite: (a) ana-
lizar y experimentar de manera muy econdémica el efecto sobre la historia de
FE cosmica de diferentes ingredientes astrofisicos y condiciones iniciales cos-
moldgicas, (b) abarcar un enorme intervalo temporal y de masas de halos en
el calculo de la historia de FE césmica, y, siendo la tultima la mas relevante,
(¢) descomponer dicha historia en las contribuciones de varios intervalos de
masa o de distintos regimenes de FE.
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Usando un modelo cosmolégico de concordancia (€2, = 0.3, Qy = 0.7, h =
0.7, og = 0.8), procedimos a calcular la H-DTFE (y la H-DME) anadiendo,
paso a paso, diferentes ingredientes y luego realizamos disecciones por masa
y régimen de FE. A continuacién se enumeran estas partes del procedimiento
y se resumen los correspondientes resultados:

Considerando que la tasa de acrecion promedio de materia de un halo
a una época z es My, /(t(z) — t(z.)), donde z. es la época de colapso del
halo, calculamos la historia de la densidad de tasa de acreciéon de MO,
ppum(z), misma que es siempre creciente hacia el pasado y de naturaleza
jerarquica: con el pasar del tiempo la mayor contribucién a la densidad
va transitando de las masas menores a las mayores (figuras 4.1y 4.5). La
correspondiente densidad de tasa de acrecién de gas primigenio, ppa(2),
se calcula multiplicando ppys(z) por la fraccién bariénica universal, fi .

Un primer resultado para el calculo de la H-DTFE se obtuvo usando fy
para calcular el gas disponible en los halos para formar estrellas, una
masa minima de halos que capturan, enfrian y mantienen el gas corres-
pondiente a T' = 300 K antes de la reionizacion, z,..;, = 9 y correspon-
diente a V, = 35Km s~ ! después de la reionizacién. La H-DTFE, p,(2),
obtenida es casi 2 6rdenes de magnitud menor pero proporcional a la
densidad pp(2) acunada por los halos, en especial desde z ~ 2 — 3, e
igualmente las contribuciones en intervalos de masa son proporcionales
a las de los halos (figuras 4.1 y 5.1).

Con el efecto del fondo UV (producido por la reionizacién) que afecta
a las bajas masas y del retraso de acrecién de gas por el enfriamiento
radiativo que afecta a las masas grandes, la H-DTFE se reduce consi-
derablemente en épocas tardias, y sélo un poco en épocas tempranas,
donde se suaviza la transicién discontinua del caso anterior con Zeio
abrupto (figura 4.2).

Después de introducir la retroalimentacién energética por FE (SN) con
dos poblaciones estelares diferenciadas, la H-DTFE se reduce conside-
rablemente, en especial hacia las épocas tempranas (z > 4) cuando
dominan halos menos masivos (figura 4.3). Esto reduce la DME al dia
de hoy al limitar la sobreproduccion de estrellas que velamos en los
modelos anteriores (figuras 3.3 y 4.2).
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= Después de introducir un esquema para el régimen de FE violento en
halos asociados a picos altos, encontramos que esto practicamente no
afecta la p.(z) global; si acaso, el pico de la DTFE global se corre
ligeramente a una época algo més temprana (figura 4.4).

= La retroalimentacién por NAG en halos masivos reduce la fracciéon ba-
riénica disponible de dichos halos, limitando més su FE. La H-DTFE del
modelo final cae en el limite inferior de la inferencias observacionales en
épocas tardias, el pico ocurre en una época mas temprana y después de
éste la prediccion estd en el limite superior de las observaciones (figura
4.4).

= Cuando se realiza la disecciéon de la H-DTFE en intervalos de masa
fijos para todas las epocas se ve con claridad que la retroalimentacién
por SN reduce la FE en los halos menos masivos en épocas tempranas
mientras que el enfriamiento y la retroalimentacion de NAG lo hacen
en épocas tardias sobre los halos mas masivos (figuras 5.2 y 5.3) Desde
z = 0 hasta ~ 4 los halos que mas contribuyen a la DTFE césmica
estdn en el intervalo de masas entre 10* y 10*? M, disminuyendo con z
la contribucién de los halos mas masivos y aumentando la de los menos
masivos (figura 5.4).

= Cuando se realiza la diseccion de la H-TDFE global en intervalos de
masa fijos a z = 0 y que evolucionan siguiendo las HAM de los halos
(figura 5.6), el intervalo de masas mayores domina la DTFE a partir
de z ~ 1.5 hacia el pasado y su contribuciéon hacia el dia de hoy decae
debido a la introduccién de procesos inhibitorios. La mayor parte de la
FE en el Universo se dié en halos cuya masa al dia de hoy es > 10*-3M,.
Sélamente un ~ 15 % de las estrellas se han formado en halos que al dia
de hoy tienen una masa menor a 10-3M.

= Cuando se realiza la diseccion de la H-DTFE por régimen de FE aso-
ciada a la altura de picos de los halos colapsantes, encontramos que en
épocas tempranas sélo los picos raros para su época albergan FE debido
a los diferentes procesos inhibitorios. Hacia el dia de hoy las masas de
picos comunes superan las masas minimas de estos procesos y por ende
dominan la DTFE debido a su mayor nimero (figura 5.10).

En base a la exploracion realizada y a los resultados obtenidos,
las principales conclusiones que extraemos son:
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La forma general de la H-DTFE, p.(z), hereda en gran medida la forma
de la historia de densidad de tasa de acreciéon de materia de los halos os-
curos, ppar(z), desde z ~ 4 (=~ 12.3 Ganos atrés, figuras 4.1 y 4.5), época
alrededor de la cual p.(z) tiene su maximo para luego decrecer hacia
z's menores. Los procesos de retraso en la acrecién de gas por el enfria-
miento radiativo y la retroalimentacion por NAG, mismos que afectan
a los halos masivos (M 2 10 M), incrementan el decrecimiento de la
DTFE a z’'s menores de 2-3 (figuras 4.4 y 5.3). Los procesos astrofisicos
de captura del gas calentado por el fondo UV y de retroalimentacién
por FE inhiben fuertemente la TFE en los halos menos masivos que
dominan por completo en épocas tempranas (z > 4, figuras 4.3 y 5.2),
produciendo esto un fuerte alejamiento de la H-DTFE con relacién a
la de la tasa de acrecién de los halos; la primera decrece rapidamente
hacia el pasado, mientras que la segunda sigue aumentando.

La distribucién de g, (M;) en cada época tiene una forma de campana
asimétrica (figura 5.4). En z = 0 la distribucién es considerablemente
oblicua (exceso) hacia altos valores en el lado de las altas masas estan-
do el pico de la distribucién cerca de M, = 102 My. A z's mayores
la oblicuidad en las altas masas decrece y el pico se desplaza ligera-
mente hacia masas menores, evidenciando la naturaleza jerdrquica del
proceso de ensamblado de los halos, aunque atenuado por los procesos
astrofisicos. A z ~ 5, dicho pico aun no se desplazé a masas menores
de 10 Mg, pero la oblicuidad hacia valores altos ya se invirtié hacia el
lado de las bajas masas. Es notable que la forma de la distribucién de
p«(M),) cambia relativamente poco con z permaneciendo el maximo en
el intervalo 101 — 10 M, hasta altos 2’s. Entre z = 0 y 2, galaxias en
halos mds masivos que M = 10'2M,, contribuyen respectivamente con
el 52 y el 55% a la DTFE global; a z = 5 esa contribucién decde a sélo
el 5% (figura 5.5).

La diseccién de p.(z) en intervalos de halo definidos al dia de hoy y
que evolucionan de acuerdo a la parametrizacién de la HAM de halos
ACDM es diferente a la diseccion en el caso de intervalos iguales en
todas las épocas. En el caso evolutivo el intervalo de masas mayores
domina la DTFE global casi en todas las épocas y desde z ~ 1.5 hasta
el dia de hoy estéd por debajo de la contribucion de las masas intermedias
solo por un 10 % aproximadamente. Los halos poco masivos al dia de
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hoy contribuyen poco a la DTFE en cualquier época. El 85 % de las
estrellas que hoy existen se han formado en halos que en el presente
albergan galaxias normales o gigantes (figura 5.6).

La H-DTFE césmica predicha con nuestro modelo més completo se sitia
marginalmente dentro del amplio intervalo de las estimaciones observa-
cionales que llegan hasta z ~ 7 — 8: decrece con relacién al promedio
desde z ~ 2.5 hasta z = 0 y estd por encima del promedio para z 2 3
(figura 4.4). Mientras que el pico del promedio de las observaciones
estd en z ~ 2.4, el predicho estd en z &~ 4.3. Las inferencias observacio-
nales a z’s mayores a 2 son inciertas y estimaciones indirectas recientes
apuntan a valores de la DTFE maés altos que el ajuste de Hopkins &
Beacom (2006) usado aqui, en mejor acuerdo con nuestra prediccién.
Las inferencias recopiladas por Hopkins & Beacom (2006) a z’s bajos
son mas robustas y es factible que el modelo en efecto predice valores
de la DTFE menores a estas inferencias.

La diseccién en masa de p.(z) muestra que la DTFE correspondiente a
los halos masivos decae fuertemente hacia z = 0 y lo hace mas réapido
que ppr(z), después de introducir el retraso en la acrecién por enfria-
miento del gas y la retroalimentaciéon por NAG (figuras 5.2 y 5.3). No
obstante, comparando con las inferencias observacionales que han logra-
do hacer también esta diseccion hasta z ~ 1, nuestra prediccién estd en
buen acuerdo a nivel de galaxias masivas (M; = 10'2M) pero con va-
lores mucho més bajos mientras menor es la masa (figura 5.8). Por lo
tanto, el que la DTFE global predicha caiga por debajo del promedio
de las inferencias observacionales desde z ~ 2.5 se debe a las diferencias
a nivel de galaxias de baja masa: en el escenario jerarquico mientras
menos masiva sea la galaxia, mas inactivo es su ensamblaje estelar con
el tiempo, algo que parece contrastar fuertemente con las observaciones
que muestran que mientras menos masiva sea la galaxia mas tardia es
su fase activa de FE (“downsizing” en TFE).

La H-DME predicha con nuestro modelo mas completo muestra un rapi-
do crecimiento hasta z ~ 4 y luego un aumento lento donde el retraso
de acrecion del gas por enfriamiento y la retroalimentacion por NAG
contribuyen a hacer més lento dicho aumento (figuras 4.2 y 4.4, péneles
inferiores). La prediccién se sitia en el borde superior de las inferencias

121



Capitulo 6. Sumario y conclusiones

observacionales directas de la DME basadas en funciones de luminosi-
dad en el IR. La diferencia es menor para z's bajos (z < 1) y mayor
a altos z’s. Es importante notar que entre las mismas inferencias ob-
servacionales hay una aparente tension: la integracion en el tiempo de
p«(z) con la correspondiente correccién por reciclaje esta por encima del
promedio de p,(z) inferido de la evolucién de la funcién de luminosidad
(figura 2.6). Este es un problema abierto que se analizard en trabajos
futuros con nuestro enfoque.

Con nuestro modelo calculamos las H-DTFE y H-DME césmicas hasta
épocas mucho mas remotas que lo que actualmente permiten constrenir
las observaciones. Hacia z's mayores que ~ 5 la DTFE decrece alcan-
zando el valor actual (z = 0) a z = 12.5. La densidad de tasa de acrecién
bariénica (proporcional a la oscura) en un escenario jerarquico en reali-
dad sigue creciendo hacia el pasado (figura 4.1), cuando los abundantes
halos pequenos estan en su fase activa de formacién. No obstante, al ser
estos halos de masas bajas, la eyeccion de gas por la retroalimentacién
energética de SN es muy eficiente, evitando que en ellos se de la FE,
razon por la que la DTFE decrece fuertemente con z desde z ~ 5 — 6
(figura 5.2). La poca DTFE que se da en esas épocas ocurre sélo en los
halos raros mas masivos (asociados a picos altos) de cada época (figura
5.10).

Desde z ~ 2.5 hacia el pasado son los halos asociados a los picos muy
altos (v > 2) los que més contribuyen a la DTFE (figura 5.10). Esto se
debe a que los procesos inhibitorios, principalmente la eyeccion de gas
por retroalimentacién de FE, evitan que la TFE prospere en los halos
de bajas masas, mismos que son los mas abundantes hacia el pasado.
Es en los halos més masivos de esas épocas donde la FE puede darse
de manera eficiente, pero estos halos asociados a picos altos son muy
raros, y por ende poco abundantes.

Los picos altos son a su vez altamente acumulados. Esto sugiere que
la formacién galactica y estelar en halos de v grande sera a través de
fusiones violentas. Modelando la TFE en estos casos como fuertemente
concentrada y amplificada hacia la época de colapso del halo, encontra-
mos que la H-DTFE global cambia muy poco. Esto se debe a (1) un
efecto de compensacién en el sentido de que la TFE crece fuertemente
cerca de la época de colapso del halo raro pero posteriormente decrece a
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valores insignificantes de tal manera que en suma y a diferentes épocas,
el efecto neto en la H-DTFE es pequeno; y (2) a que los halos masi-
vos con Vs altos a z's 2-5 que podrian incrementar la DTFE global,
sufren ya del retraso en acrecion de gas por el enfriamiento radiativo,
quedando menos gas frio para la FE.

En conclusion, el versatil enfoque desarrollado en esta tesis para estudiar
la H-DTFE y la H-DME césmicas en el contexto del escenario jerarquico
ACDM nos ha permitido explorar en detalle el rol de diferentes ingredientes
sobre estas cantidades asi como identificar los aciertos y posibles problemas
del escenario a la luz de la comparacion con las observaciones.

Hemos identificado como el principal problema a resolver el de la ba-
ja DTFE producida en los halos menos masivos hacia corrimientos al rojo
tendiendo a 0. El comportamiento predicho es una huella de la naturaleza
jeraquica del ensamblaje de los halos ACDM. Mecanismos astrofisicos que
retrasen sistematicamente el inicio de la fase activa de FE mientras menos
masivo es el halo, provocando que la TFE en dichos halos se incremente hacia
z = 0 resolverian el conflicto. El relajamiento de ciertas suposiciones, como
son la universalidad de la FIM de las estrellas, y la suposicién de que su
variacién ocurre de cierta forma muy peculiar, ayudaria también a resolver
el conflicto. De no ser viables los mecanismos (g)astrofisicos mencionados o
de ser descabellada la FIM propuesta desde un punto de vista de otras evi-
dencias astrondmicas, entonces habria que pensar en variantes al escenario
cosmologico ACDM en general como puede ser la introduccion de MO tibia
en vez de fria.
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