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Resumen

Usando los resultados de la conexión galaxia-halo del enfoque semi-empírico de

Rodríguez-Puebla et al. (2017) se “sembraron” galaxias centrales en halos de materia

oscura (MO) principales de la simulación cosmológica de N-cuerpos Bolshoi-P en

“instantáneas” desde z = 0 hasta z = 7. Se presentan: (1) varias relaciones de canti-

dades de la conexión galaxia-halo con con la masa virial, Mvir, y la masa estelar, Ms,

en diferentes épocas; (2) las trayectorias evolutivas medianas de estas cantidades para

los progenitores de galaxias/halos de diferentes masas, así como épocas característi-

cas de ensamblaje de las masas del halo y la galaxia; (3) las trayectorias evolutivas y

las distribuciones de las tasas de formación estelar específica (TFEe) y el parámetro

de natalidad estelar b en función de Ms a diferentes épocas, así como las fracciones

correspondientes de galaxias formadoras activas de estrellas, en proceso de apagado

y apagadas o retiradas. Se logra una descripción general y cuantitativa a nivel esta-

dístico (medianas y percentiles) de la evolución de galaxias y sus halos de MO, como

ser las eficiencias integral e instantánea de conversión a estrellas dada la masa y tasa

de acreción de masa de los halos, las TFEe, etc. Se distinguen las masas de gala-

xias/halos más y menos eficientes en convertir estrellas a diferentes épocas así como

la evolución de estas cantidades en galaxias/halos de acuerdo a su masa. Se discuten

las interpretaciones de los resultados a la luz del paradigma actual de formación y

evolución de galaxias así como algunas implicaciones que se desprenden de nuestros

resultados cuantitativos.
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Capítulo 1

Introducción

Las galaxias y las estructuras que ellas conforman son el producto de procesos

astrofísicos en un marco cosmológico del Universo como un todo. El escenario más

aceptado actualmente para describir la evolución de las galaxias es el así llamado

modelo Jerárquico de Materia Oscura Fría con Constante Cosmológica (MOF-Λ; ver

reseñas en [3, 48]). De acuerdo a este escenario, las estructuras cósmicas, dominadas

en composición por materia oscura fría, se originan de las fluctuaciones cuánticas del

vacío cuando éstas en un periodo temprano llamado inflacionario, se expanden expo-

nencialmente superando el horizonte de causalidad y convirtiéndose en perturbaciones

a la métrica del espacio-tiempo (perturbaciones clásicas). Posteriormente, primero las

perturbaciones más pequeñas y luego las más grandes, se conectan causalmente, es

decir cruzan el horizonte de partícula, para convertirse en perturbaciones en densidad

de materia. En el caso de la materia bariónica1, en las épocas del Universo caliente

de la Gran Explosión, ésta se encuentra acoplada a la radiación. En el caso de la

materia oscura, por definición ésta no interactúa con la radiación. Las perturbaciones

en densidad de bariones acoplados a la radiación entran en un régimen estable de

oscilaciones gravito-acústicas pero a medida que el espacio se expande y la radiación

se enfría, las oscilaciones se amortiguan por difusión fotónica (amortiguamiento de

Silk; [91]) borrándose hasta la época de la recombinación todas las perturbaciones
1Se suele llamar materia bariónica a todas las partículas del modelo Estándar de Partículas y

Campos debido a que los bariones dominan ampliamente en densidad de masa.

1
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de masas menores a algunos 1013 M⊙. Las perturbaciones de MOF, al no interactuar

ésta materia con el campo electromagnético, no sufren dichos procesos y sobreviven

en todas las escalas de interés astrofísico. La evolución gravitacional del campo de

perturbaciones en densidad de MOF continúa dando lugar a una compleja estructura

de esponja, con paredes, filamentos, nodos y enormes huecos. Los picos más densos

del campo de perturbaciones colapsan gravitacionalmente de manera jerárquica (de

lo chico a lo grande), originando estructuras autogravitantes y en equilibrio virial, los

halos de MOF.

La evolución del campo de perturbaciones en densidad de la MOF jalonéa gra-

vitacionalmente al gas de materia bariónica y eventualmente lo atrapa en los halos

oscuros, no sin antes propiciar su calentamiento por choques durante el colapso gra-

vitacional. A diferencia de la materia oscura, la materia bariónica puede enfriarse por

procesos radiativos, disipa energía y si el potencial del halo oscuro es suficiente, es

atraída gravitacionalmente hacia su centro para formar ahí una galaxia a través de

complejos procesos astrofísicos que incluyen, entre otros: la formación y evolución es-

telar, su retroalimentación energética y enriquecimiento químico al medio interestelar,

la formación de agujeros negros supermasivos y de núcleos galáticos activos que re-

troalimentan al gas circundante, las inestabilidades dinámicas de los discos galácticos

y las fusiones de galaxias.

El estudio de la formación y evolución de galaxias se ha realizado principalmente

a través del enfoque ab initio, es decir siguiendo temporalmente los procesos gravita-

cionales y astrofísicos de los halos de materia oscura y las galaxias que se forman en

su interior en un universo en expansión. Este enfoque ha sido desarrollado a través

de los así llamados Modelos Semianalíticos y las simulaciones hidrodinámicas en el

contexto cosmológico (ver una reseña al respecto en [94]). Más recientemente sur-

gió con fuerza un enfoque alternativo para estudiar la evolución de galaxias llamado

modelación semi-empírica. Este enfoque no busca modelar los procesos físicos de la

evolución de galaxias sino que más bien ofrecer restricciones a los mismos (ver una

reseña reciente del enfoque semi-empírico en [104]). Para ello, se establece una cone-

xión a nivel estadístico entre la población de los halos de materia oscura a una dada
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época en simulaciones cosmológicas de N-cuerpos y la población de galaxias observa-

das en catastros completos en la misma época. Esta conexión Galaxia-Halo realizada

en muchas épocas, considerando que en la simulación numérica se tienen las trayec-

torias evolutivas de los halos, permite trazar las trayectorias evolutivas promedio de

las galaxias asociadas por el método estadístico a los halos en cada época, como lo

mostraron los trabajos pioneros de Conroy et al. (2009; [30]) y Firmani & Avila-Reese

(2010; [45]).

En esta tesis se hará uso de resultados logrados con el enfoque semi-empírico a fin

de estudiar en detalle tanto las trayectorias evolutivas de las galaxias modeladas con

la conexión Galaxia-Halo, como las distribuciones poblacionales de varias propiedades

de las galaxias en diferentes épocas. El análisis realizado aquí se basa en un catálogo

semi-empírico de cientos de miles de halos de una simulación cosmológica de N cuerpos

y de galaxias sembradas en ellos a diferentes épocas con los resultados presentado

en Rodríguez-Puebla et al. (2017, [87]; en adelante RPAF17). En este trabajo, los

autores establecieron la conexión Galaxia-Halo para épocas (corrimientos al rojo z)

desde la actual, z ∼ 0, hasta aquellas en las que se han podido todavía lograr catastros

observacionales de galaxias, z ∼ 10.2

Aquí analizaremos sólo la población de halos principales a z = 0, en cuyos cen-

tros habitan las galaxias centrales. Excluiremos por lo tanto a los subhalos, es decir

halos contenidos dentro de los halos principales y que albergan a galaxias satélites.

En realidad, la mayoría de las galaxias en el universo actual son centrales [18, 111].

Para masas estelares arriba de ∼ 5 × 109 M⊙, el 70 % de las galaxias son centrales,

aumentando esta fracción para umbrales más altos en masa. Y hacia el pasado la

fracción de galaxias satélites se vuelve despreciable hacia épocas mayores que z ∼ 1.

La evolución gravitacional propicia con el tiempo la aglomeración paulatina de los

halos, quedando algunos atrapados como subhalos en el interior de halos más grandes

(principales), y por ende, propicia también el incremento de la fracción de galaxias sa-

télites en torno a las galaxias centrales. La evolución de las galaxias satélites, una vez
2Para el modelo cosmológico MOF-Λ con valores de sus parámetros cercanos a los constreñidos

por la misión Planck [79], z ∼ 10 corresponde a hace ∼ 13.3 Gaños atrás (1Gaño = 109 años, siendo
la edad actual del Universo, para ese modelo, 13.8 Gaños.
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que ellas adquieren esta categoría, se ve afectada por los efectos del medio ambiente

del halo al que caen como ser la interrupción de caída de gas (“starvation”), la pre-

sión hidrodinámica sobre su gas (ram pressure), el “acoso” por interacciones, fricción

dinámica, el desnudamiento de marea, etc. Nuestro objetivo es estudiar la evolución

de las galaxias sin estos efectos secundarios; por eso descartamos a las galaxias que se

han convertido en satélites en el catálogo semi-empírico de RPAF17 y nos centramos

en la galaxias centrales que habitan los centros de los halos principales. Como se dijo,

éstas siempre constituyen la mayoría, más aún en el pasado.

1.1. Objetivos

En RPAF17 se presentaron resultados generales sobre la inferencia semi-empírica

de las historias de formación estelar, crecimiento de masa estelar (por formación

estelar in situ o por agregación ex situ en fusiones) y ensamblaje estructural de las

galaxias. En esta tesis se hará uso de los resultados de RPAF17 para sembrar galaxias

en la simulación cosmológica de N cuerpos Bolshoi-P y así estudiar en detalle tanto

trayectorias evolutivas de los sistemas halo-galaxia como distribuciones a diferentes

épocas de la población de los progenitores de las galaxias centrales actuales. Este

segundo aspecto es al que se tiene acceso desde un punto de vista observacional, a

través de catastros de poblaciones de galaxias observadas a diferentes corrimientos

al rojo. De esta manera, el método semi-empírico permite la descripción de varias

relaciones de escala y sus dispersiones a diferentes épocas y, al mismo tiempo, la

obtención de las trayectorias temporales “individuales” promedio que conectan estas

relaciones.

Los objetivos de esta tesis son estudiar toda la población de galaxias centrales

definidas a z = 0 en lo que respecta a:

Sus trayectorias evolutivas en masas viriales de halo y estrellas, Mvir y Ms, en

tasa de acreción de masa virial Ṁh
3, tasa de formación estelar (TFE≡ Ṁs), tasa

de formación estelar específica (TFEs≡TFE/Ms), etc.;
3El punto significa derivada con relación al tiempo cósmico, d/dt.
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sus eficiencias instantáneas de formación estelar con relación a la tasa de acre-

ción de masa a diferentes épocas y así determinar las épocas de mayor o menor

eficiencia de formación estelar en el universo en función de la masa (estelar y

del halo);

algunas relaciones de escala (y sus dispersiones) de los progenitores a diferentes

épocas en el pasado;

la evaluación de las épocas en que los progenitores entran eventualmente en un

régimen de transición (llamado a veces valle verde) y luego al régimen pasivo

o de retiro (cuando cesa considerablemente la formación estelar) en función de

sus masas (estelar y virial) al día de hoy o al momento en que adquieren estos

regímenes;

la frecuencia en función de la masa estelar de las galaxias formadoras de estrellas,

en transición y retiradas a diferentes épocas.

1.2. Contenido

El plan de esta tesis es como sigue. En el presente capítulo se plantearon los

antecedentes y la motivación de la investigación realizada.

En el Capítulo 2 se resume el método semi-empírico presentado en RPAF2017

y la metodología que se siguió para generar el catálogo sintético y medir en él las

cantidades relevantes.

El Capítulo 3 contiene los principales resultados poblacionales y evolutivos. En

la §§3.1 se presentan las relaciones de escala de la conexión galaxia-halo a diferentes

épocas (Ms/Mvir y TFE/Ṁvir en función de Mvir y Ms a diferentes z′s). Las tra-

yectorias evolutivas medianas por masa de éstas y otras cantidades de los sistemas

galaxia-halo se presentan en §§3.2, así como las épocas características de ensamble

del 50 % y 90 % de masa de las galaxias y los halos. En §§ 3.3 se presentan en las

trayectorias evolutivas medianas de la TFE específica y el parámetro de natalidad b

de las galaxias en función de su Ms, así como la clasificación de las galaxias de acuerdo
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a su nivel actividad de formación estelar. A manera de resumir la evolución de los

sistemas galaxia-halo inferidos con el método semi-empírico, en §§ 3.4 se presentan

diagramas con las eficiencias de conversión a estrellas de los halos de acuerdo a su

masa (y de acuerdo a la masa estelar de las galaxias) a lo largo de la historia cósmica,

así como las eficiencias de tasa formación estelar de las galaxias. Finalmente, en §§ 3.5

se discute la interpretación cualitativa de nuestros resultados a la luz del paradigma

actual de formación y evolución de galaxias, y las implicaciones que tienen nuestros

resultados cuantitativos para el entendimiento de la evolución de galaxias dentro de

los halos de MO.

En el Capítulo 4 se presentan las distribuciones poblacionales de las galaxias

centrales de acuerdo a su nivel de actividad de FE a diferentes épocas. De aquí se

infieren las fracciones de galaxias formadoras de estrellas, en proceso de apagado y

apagadas o retiradas en función de su masa estelar a diferentes épocas.

En el Capítulo 5 se presenta una muy preliminar comparación de historias de

ensamblaje de halos y galaxias con resultados de simulaciones hidrodinámicas cosmo-

lógicas.

El Capítulo 6 presenta un resumen de los resultados de esta tesis y las principales

conclusiones a las que se llega.



Capítulo 2

Metodología

En este capítulo se hará una descripción resumida del enfoque semi-empírico de

RPAF17 a través del cual se logró la conexión galaxia-(sub)halo1 usando varias si-

mulaciones cosmológicas de N cuerpos para así calcular trayectorias evolutivas de las

galaxias asociadas a los (sub)halos a diferentes corrimientos al rojo z (§§2.1). Luego,

en §§2.2 se describirán la estrategia y algunas definiciones y métodos usados en esta

tesis para realizar el análisis de resultados necesarios para los objetivos planteados.

2.1. La conexión galaxia-(sub)halo a través del tiem-

po cósmico

En RPAF17 se estableció la conexión galaxia-(sub)halo usando una extensa com-

pilación de datos de catastros observacionales de galaxias desde locales hasta corri-

mientos al rojo z ∼ 10. La información observacional (empírica) consistió de:

Funciones de masa estelar de las galaxias, ϕgobs(Ms; z), FMEG;

relaciones promedio de TFE vs. masa estelar, TFE(Ms; z), de todas las galaxias,

es decir formadoras de estrellas y pasivas; y
1De aquí en adelante, con el término (sub)halo me referiré genéricamente tanto al halo principal

como al subhalo. La masa genérica de halos y subhalos se simbolizará con Mvir.

7
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la Historia de Formación Estelar Cósmica, es decir la TFE por unidad de volu-

men comóvil a diferentes corrimientos al rojo, ρ̇∗,obs(z).

Cada uno de estos conjuntos de observaciones fueron adecuadamente homogeneizados

y se realizó un cuidadoso tratamiento para la estimación de errores sistemáticos y

aleatorios.

Para la parte teórica se usó el análisis de Rodriguez-Puebla et al. (2016; [85]) de

funciones de masa y de historias de ensamblaje de masa de halos/subhalos (llamadas

árboles de fusión o “merger trees”) de tres grandes simulaciones cosmológicas de N

cuerpos, Bolshoi-P[59, 14, 15, 85] SMDPL[59, 14, 15] y MDPL[59, 14, 15], todas con

los parámetros cosmológicos de la misión Planck 2013 [78]. Para la determinación de

los (sub)halos y sus historias de ensamblaje, Rodriguez-Puebla et al. (2016) hicieron

uso del código de detección y construcción de árboles de fusión ROCKSTAR [15].

Como producto del mencionado análisis, se lograron (1) ajustes a las medianas de las

historias de ensamblaje de masa de los halos y subhalos, y (2) ajustes a las funciones de

masa de los halos y subhalos a cualquier z, ϕh(Mh; z) = ϕvir(Mvir; z) + ϕsub(Mpeak; z),

donde

Mh = Mvir, halo principal

= Mpeak, subhalo
(2.1)

es decir, para los halos principales, su masa es la masa virial Mvir
2 y para los subhalos,

es la máxima masa virial que tuvo en su historia previa, la así llamada masa pico

Mpeak que se calcula del árbol de fusión. Cuando los halos se convierten en subhalos

su masa no solo deja de crecer, sino que generalmente disminuye por los efectos

de desnudamiento por marea que sufre dentro del halo principal. Cuánto disminuye

varía de caso en caso en función del tiempo en que fue acretado al halo principal, los

parámetros orbitales, el campo gravitacional del halo principal, etc. Usando Mpeak

2La masa virial es aquella contenida dentro del radio virial Rvir, el cual se define como el radio
donde la densidad promedio de la esfera en torno a un pico de densidad es ∆vir veces la densidad de
materia del universo ρm: < ρh(Rvir) >= ∆virρm = ∆virΩmρc, donde ρc es la densidad crítica. ∆vir

es la sobredensidad crítica de virialización y proviene del modelo del colapso de una esfera uniforme
[20]: ∆vir(z) = 18π2 + 82x − 39x2, donde x(z) = Ω(z) − 1 y Ωm(z) = ρm(z)/ρc(z). La masa virial
es entonces Mvir = 4πρm∆virR

3
vir/3.
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para los subhalos en vez de su masa contemporánea, se obtiene un mejor acuerdo

con las observaciones en lo que respecta al acumulamiento espacial de las galaxia

(centrales y satélites), es decir las funciones de correlación de dos puntos, como se

mostró por ej. en [86, 83]; ver también [104]. Este acuerdo es muy importante para

validar cualquier método de conexión galaxia-halo.

La idea básica del método de modelación semi-empírica desarrollado en RPAF17 es

lograr una conexión estadística a todos los tiempos entre las poblaciones de (sub)halos

de materia oscura de la simulación y de galaxias observadas en grandes catastros, ex-

plotando las trayectorias individuales de los (sub)halos en el caso de la simulación

para lograr también trayectorias en masa estelar de las galaxias asociadas a los mis-

mos. Con estas trayectorias se pueden calcular TFEs de las galaxias. De esta manera,

los parámetros de la funcionalidad propuesta para conectar masas de (sub)halos con

masas de galaxias, se constriñen ajustando el modelo de manera conjunta a múltiples

cuerpos de observaciones a diferentes épocas: ϕgobs(Ms; z), TFE(Ms; z) y ρ̇∗,obs(z).

Como resultado se obtienen poblaciones de galaxias a diferentes épocas cuyas distri-

buciones estadísticas están de acuerdo con las observaciones de catastros de galaxias

y cuyas trayectorias evolutivas promedio quedan determinadas. A continuación un

resumen de los pasos que se sigue en la metodología de RPAF17 (ver detalles ahí):

Suponer que la distribución condicional de Ms dada Mh, H(Ms|Mh; z), es una

lognormal con media µ = ⟨logMs(Mh; z)⟩ (la relación masa estelar-masa de

(sub)halo promedio) y con la desviación estándar (dispersión) del logaritmo

de la variable σh = 0.15 dex. Proponer entonces una función paramétrica que

describa la relación masa estelar-masa de (sub)halo promedio y su evolución

con z. Nótese que RPAF17 proponen una función universal que no diferencia

halos y subhalos y, por ende, no diferencia galaxias centrales y satélites.

Usar el así llamado empate de abundancias de (sub)halos [102, 31], generaliza-

do para incluir dispersión alrededor de la relación promedio, y conectar esta-

dísticamente de esta manera las funciones de masa estelar, ϕgobs(Ms; z), y de

(sub)halos, ϕh(Mh; z), tomando en cuenta además la dispersión observacional
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en ϕgobs(Ms) causada principalmente por la incertidumbre en la determinación

de Ms; dicha dispersión se supone descrita por una función lognormal, G, con

una desviación estándar del logaritmo de la variable σ∗ = 0.1+0.05z (ver [12]).

Como resultado, la ecuación integral que establece la conexión galaxia-halo es:

ϕgobs(Ms; z) =

∫
P (Ms|Mh; z)ϕh(Mh; z)d logMh, (2.2)

donde P = H ◦ G es la convolución de las dos funciones lognormales (normales

con el argumento en logaritmo) que describen la distribución de Ms dado Mh

y de la incertidumbre observacional de Ms; en ese caso entonces el producto de

la distribución es nuevamente una función normal del logaritmo de la variable:

P (Ms|Mh) =
1√
2πσ2

T

× exp

[
−(logMs − ⟨logMs(Mh)⟩)2

2σ2
T

]
, (2.3)

con la desviación estándar logarítmica (dispersión total) σ2
T = σ2

h + σ2
∗ indepen-

diente de Mh.

Usar la información evolutiva de los halos de materia oscura que proporciona la

simulación cosmológica Bolshoi para construir la evolución en masa estelar de

las galaxias sembradas en ellos a cada z. Dada la trayectoria de los progenitores

de un halo principal de masa Mvir,0 a z0, Mvir(z|z0) = Mvir(z|Mvir,0, z0), la

masa del progenitor a z + ∆z es Mvir(z + ∆z|Mvir,0, z0) mientras que a z es

Mvir(z|Mvir,0, z0). Usando ahora la relación masa estelar-masa de halo promedio

en función de z descrita arriba, la cantidad de masa estelar que crece una galaxia

entre z +∆z and z es:

∆Ms(z|Mvir,0, z0) = Ms [Mvir(z|Mvir,0, z0), z]−Ms [Mvir(z +∆z|Mvir,0, z0), z +∆z] .

(2.4)

Debido a que las galaxias reales crecen en masa estelar tanto por formación

estelar in-situ como por procesos ex situ como son las fusiones, se introduce una

corrección para diferenciar estos dos canales (donde el dominante es casi siempre
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el in-situ), suponiendo que en el periodo de tiempo ∆t = t(z)− t(z+∆z), ∆Ms

puede ser separado en:

∆Ms(z|Mvir,0, z0) = ∆Mmerger(z|Mvir,0, z0) + ∆MTFE(z|Mvir,0, z0), (2.5)

o lo que es equivalente,
∆MTFE

∆t
=

∆Ms

∆t
fin situ, (2.6)

donde se omitieron los términos entre paréntesis por sencillez y se definió

fin situ = 1− fex situ = 1− ∆Mmerger

∆Ms

. (2.7)

Aquí, fex situ es la fracción de masa adquirida por fusiones. La fracción fin situ

depende de Mvir y z. RPAF17 propusieron una función paramétrica para fin situ,

y sus parámetros se constriñen a la par de los de la relación masa estelar-masa

de halo promedio. La TFE es entonces calculada como

TFE(z|Mvir,0, z0) =
fin situ

1−R(z(t))

[
∆Ms(z|Mvir,0, z0)

t(z)− t(z +∆z)

]
. (2.8)

Donde R es la fracción de masa perdida por las poblaciones estelares por vientos

estelares y supernovas; entonces 1 − R es la fracción de masa estelar que se

mantiene al tiempo t. RPAF17 usaron un ajuste a R(t) dado en [13] y corregido

por un error tipográfico. La escala temporal ∆t = t(z)− t(z+∆z) fue fijada en

100 M-años pues es la escala de TFE que traza aproximadamente la luminosidad

en ultravioleta o en infrarrojo, mismas que mayormente se miden en los catastros

a zˇ0.1, aquellos que se usaron para estimar la relación TFE(Ms, z).

Usar las historias de TFE del punto anterior para calcular la relación TFE(Ms, z)

promedio, confrontarla con las observaciones y así lograr una mejor restricción

de los parámetros de la función paramétrica propuesta para describir la relación

masa estelar-masa de halo promedio en función de z, es decir ⟨logMs(Mh; z)⟩.

Para ello, se establece la conexión entre la distibución de TFE dado Ms, S∗(TFE|Ms, z)
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y la distribución de TFE dado Mvir, Sh(TFE|Mh, z), a través de la distribución

de Mvir dado Ms, misma que es la inversa de la que se quiere constreñir con el

método (se conectan a través del teorema de Bayes). Suponiendo una función

lognormal para Sh(TFE|Mh, z), RPAF17 muestran que:

S∗(TFE|Ms, z) =
1

ϕg(Ms, z)

∫
Sh(TFE|Mh, z)×H(Ms|Mh, z)×ϕh(Mh, z)d logMh,

(2.9)

donde la media en logaritmo de la distribución Sh(TFE|Mh, z) es:

⟨logTFE(Mh, z)⟩ =
∫

Sh(TFE|Mh, z) logTFEd logTFE, (2.10)

y la media en logaritmo de la distribución S∗(TFE|Ms, z) es:

⟨logTFE(Ms, z)⟩ = ϕ−1
g (Ms, z)

∫
⟨logTFE(Mh, z)⟩×

H(Ms|Mh, z)× ϕh(Mh, z)d logMh. (2.11)

Esta última relación de TFE-Ms promedio en función de z se puede ahora usar

para ajustar a las observaciones y ayudar a constreñir así los parámetros del

modelo.

Finalmente, usar las las historias de TFE para calcular la historia de TFE cósmi-

ca, ρ̇∗(z), confrontarla con las observaciones y así lograr una mejor restricción de

los parámetros del modelo. Esta es una cantidad integral. Observacionalmente,

ρ̇∗,obs(z) =

∫
TFE(z)× ϕSFR,obs(TFE, z)× d logTFE, (2.12)

donde ϕSFR,obs(TFE; z) es el número de densidad comóvil observado de galaxias

con TFEs entre logTFE ± d logTFE/2 a la época z, y

ϕSFR,obs(TFE; z) =
∫

S∗,obs(TFE|Ms; z)ϕgobs(Ms; z)d logMs, (2.13)

haciendo uso de la ec. (2.9) e introduciendo un procedimiento para tomar en
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cuenta los sistemáticos observacionales en la FME, ϕgobs(Ms; z), mismos que son

relevantes a altos z′s, RPAF17 calculan ρ̇∗,obs(z) en términos de las propiedades

de los halos como:

ρ̇∗,obs(z) =

∫
⟨TFE(Mh; z)⟩Θ(Mh; z)ϕh(Mh; z)d logMh, (2.14)

donde la relación promedio TFE-Mh está dada por la ec. (2.11) y Θ(Mh; z) es

una función que toma en cuenta los errores observacionales en FME y ϕgobs(Ms; z).

La TFE cósmica predicha por el modelo se pueda ahora usar para ajustar a las

observaciones y ayudar así a constreñir los parámetros del modelo.

El modelo contiene 18 parámetros libres: 15 entran en la relación promedio masa

estelar–masa (sub)halo y su evolución y 3 entran en la fracción que corresponde al

crecimiento de masa estelar in-situ, fin situ. El conjunto de datos observacionales que

se busca ajustar para constreñir los parámetros consiste, como se mencionó antes,

de las FME ϕgobs(Ms; z), las relaciones TFE(Ms; z) de todas las galaxias en diferen-

tes épocas y la historia de TFE cósmica ϕSFR,obs(TFE; z). Los datos observacionales

provenientes de catastros de galaxias cosmológicos están dados en realidad para in-

tervalos anchos de corrimiento al rojo, ∆z, y no así para un dado z. Las diferentes

funciones y relaciones dadas por el modelo se promedian entonces en los intervalos

∆z de las observaciones para que los ajustes correspondan de manera correcta con las

observaciones. En RPAF17 se aplicaron también convoluciones para tomar en cuenta

las incertidumbres observacionales en la determinación de Ms y TFE. Para lograr los

mejores parámetros de ajuste que maximizan la función de verosimilitud L ∝ e−χ2/2,

RPAF17 usaron un método de Monte Carlo Markov Chain descrito en detalle en [84].

El χ2 total se calcula como la suma de los χ2 de cada uno de los conjunto de datos

observacionales:

χ2 = χ2
FME + χ2

TFE + χ2
TFEcos (2.15)

La población de galaxias obtenida con esta metodología semi-empírica está descrita

por las siguientes cantidades primarias a cada época z:
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1. Masa del halo principal Mvir,

2. tasa de agregación de masa del halo Ṁvir (TAM), compuesta por las tasas de

acrecimiento y de fusiones,

3. masa estelar Ms y

4. tasa de crecimiento de masa estelar, Ṁs compuesta de la TFE in-situ y la tasa

de crecimiento ex situ (por fusiones).

2.2. Análisis del catálogo semi-empírico

Como se mencionó en la Sección previa, RPAF17 aplicaron su método semi-

empírico para lograr la conexión galaxia-halo. Dichos resultados se pueden usar ahora

para sembrar galaxias en los (sub)halos a cada época (“snapshot”) en una de las tres

simulaciones usadas en su análisis. En esta tesis se hace uso de dicho sembrado en

la simulación cosmológica de N cuerpos Bolshoi-P, Klypin et al. (2016; [59]). La

cosmología usada en esta simulación, así como en las otras dos (MDPL y SMDPL),

corresponde al modelo MOF-Λ con los parámetros de la misión Planck 2013 [78]

que son muy similares a las de Planck 2015: Ωm = 0.307, Ωb = 0.048, ΩΛ = 0.678,

h = 0.678. La simulación contiene 20483 partículas de materia oscura, cada una con

una masa de 1.3×108 h−1 M⊙ contenidas en un volumen cúbico periódico de 250 h−1

Mpc por lado, con longitud de suavizamiento gravitacional equivalente a Plummer

ϵ = 1.0 h−1 Kpc.

Los halos oscuros y sus propiedades en la simulación fueron determinados en [85]

con el código “ROCKSTAR” (Robust Overdensity Calculation using K-Space To-

pologically Adaptive Refinement; [15]). ROCKSTAR utiliza un algoritmo adaptivo

jerárquico refinado de FOF (“friend of friends”) en un espacio fase de seis dimen-

siones más una temporal. Asimismo, las masas correspondientes a estos halos fueron

determinadas utilizando sobredensidades esféricas (incluyendo su sub-estructura, ver

§§2.1) y sus propiedades ajustando sus perfiles de masa al perfil Navarro-Frenk-White

(NWF, [73]). Una vez detectados los picos de densidad y definidos los halos alrededor
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de ellos, se calculan sus respectivas propiedades en cada uno de los 178 corrimientos

al rojo (“snapshots” o “instantáneas”) que quedaron guardados como producto de la

simulación. El código “CONSISTENT TREES” [15] se usa para ligar la evolución

dinámica de cada uno de los halos y sus entornos, creando así un catalogo de halos y

sus historias de fusión (“merger trees” o árboles de fusión) asegurando la conservación

de masa entre cada intervalo temporal. La información obtenida por el procesamiento

de las partículas de Bolshoi vía CONSISTENT TREES se encuentra distribuida en

125 archivos3, los cuales dividen en cubos de 50 h−1Mpc por lado el volumen total

de la simulación.

2.2.1. Propiedades de los halos calculadas por ROCKSTAR

Aparte de la determinación de los picos de densidad, los radios y masas viriales,

Rvir y Mvir, alrededor de ellos, el código ROCKSTAR calcula una serie de propiedades

de los halos/subhalos que se reportan para la simulación Bolshoi y que eventualmente

se usarán en nuestro análisis:

Parámetros del ajuste al perfil NFW:

El perfil de densidad de los halos en equilibrio se ajusta relativamente bien al así

llamado perfil radial NFW, [73]:

ρNFW (r) =
4ρs

(r/Rs)(1 + r/Rs)2
, (2.16)

donde la densidad característica (ρs) y el radio de escala (Rs) son los dos parámetros

que definen el perfil. El radio de escala y el radio virial definen el parámetro de

concentración del halo:

Cvir = Rvir/Rs, (2.17)
3https://slac.stanford.edu/~behroozi/BPlanck_Trees/

https://slac.stanford.edu/~behroozi/BPlanck_Trees/
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mismo que calcula ROCKSTAR. El perfil de masa correspondiente al perfil de densi-

dad NFW es:

M(r) = 4π

∫ r

0

ρNFW (r′)r′2dr′ = 16πρsR
3
s

[
ln(1 + x)− x

1 + x

]
, (2.18)

donde x = r/Rs. La densidad característica puede ser escrita entonces como:

ρs =
Mvir

16πR3
s[ln(1 + Cvir)− Cvir/(1 + Cvir)]

. (2.19)

De esta manera, el perfil de densidad NFW queda definido con dos nuevos parámetros,

Mvir y Cvir. Ambos son parámetros que se reporta para todos los halos principales en

cada época de la simulación Bolshoi.

Perfil de velocidad circular:

La velocidad circular a un radio fijo está determinada por medio del perfil de

masa: V (r) =
√

G(M(< r)/r, donde G es la constante universal de la gravedad. De

aquí se puede calcular el máximo del perfil de velocidad circular Vmax y su respectivo

radio máximo Rmax, así como la velocidad circular al radio virial, Vvir. Para el perfil

NFW, Rmax = 2.1626Rs.

2.2.2. Propiedades evolutivas de los halos y sus galaxias

En este trabajo el análisis de los halos de materia oscura provenientes de CONSI-

TENT TREES está limitado a aquellos que presenten propiedades constreñidas por

diversas observaciones y/o catálogos, por lo tanto se restringe el análisis a halos con

masa virial a z ≃ 0 superior a ∼ 1011 h−1M⊙.

Es indispensable obtener parámetros derivados de la simulación, como son: his-

torias de crecimiento de halos, tasas de acreción de materia oscura, perfiles de masa

(utilizando un perfil de densidad Navarro-Frenk-White. Para obtener cada uno de es-

tos parámetros (estelares y oscuros) es necesario utilizar la rama principal de la masa

de los halos de la simulación. Cabe destacar que el análisis y los resultados mostrados



CAPÍTULO 2. METODOLOGÍA 17

en este trabajo fueron obtenidos utilizando únicamente los “merger trees” los cuales,

a z = 0 son halos centrales.

Historia de crecimiento del halo

Para obtener la historia de crecimiento de masa virial del halo, Mvir(z), se trans-

forma el ordenamiento preestablecido por la lista de halos (BFS) a la secuencia en

corrimiento al rojo de los halos mas masivos (DFS) de cada rama principal del “mer-

ger tree”, distinguiendo historias de crecimiento de halos individuales por medio de

su número de progenitores y corrimiento al rojo, así mismo se restringe el número de

elementos de las historias de crecimiento del halo a 154, correspondiente a un rango

en corrimiento al rojo de 0 ≲ z ≳ 7 y se procesan solo los halos centrales (PID = −1)

los cuales a z = 0 tengan una masa virial dentro de los bines de masa utilizados.

Tasa de agregación de masa del halo

La tasa de agregación de masa virial del halo (TAM), Ṁvir(z), es el resultado de

tomar la diferencia de la historia de crecimiento de masa en una ventana temporal

constante de 108 años (100 M-años): tomando la interpolación cúbica del arreglo

de historias de crecimiento de halo se realiza iterativamente la diferencia de masas

viriales con separación temporal de 100 M-años a partir de z = 0.1, siendo que esta

diferencia es dividida por el intervalo temporal: TAM:=
∆(Mvir)|100Myr

100Myr
. Cabe destacar

que a corrimientos al rojo muy elevados, dicha ventana temporal puede estar fuera

del rango de las “instantáneas” (“snapshots”) de la simulación; en estas situaciones,

la TAM se obtiene por medio del cociente: TAM|100Myr>∆(z) :=
Mvir|z
100Myr

.

Como se mencionó anteriormente, el enfoque permite dividir la TAM de los halos

en una componente de acreción suave y otra por fusiones.

Tasa de formación estelar

En la Sección 2.1 se describió cómo se calcula la TFE a partir del incremento

en masa estelar ∆Ms, mismo que se divide en la contribuciones de TFE in situ
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y agregación por fusiones (ex situ). En esta tesis se usará un intervalo de tiempo

∆t = 100 Myr para las estimaciones de la TFE.

2.2.3. Métodos de ordenamiento en simulaciones cosmológicas

La manera de presentar de forma concreta y estructurada la información relevante

de halos y grupos FOF dependiente del tiempo, arrojada por simulaciones cosmológi-

cas, es ordenarla en “merger trees” los cuales son conjuntos de propiedades, parámetros

o partículas de los halos o grupos denominados nodos, estructurados de manera je-

rárquica que determina, como su nombre lo indica, las relaciones de fusiones de halos

o grupos de manera evolutiva. Partiendo de un identificador numérico asignado uní-

vocamente a cada nodo y reglas pre-establecidas de correlación entre estos, es posible

la reconstrucción de la evolución temporal de cada nodo, dichas reglas de correlación

se conocen como pre-ordenamientos, los cuales son usualmente determinados por la

masa asignada a cada nodo, caracterizando el acomodo y estructura de los elemen-

tos contenidos en los diagramas de árbol de los “merger trees”, siendo de particular

importancia la denominada rama principal, la cual es el conjunto de nodos con un

pre-ordenamiento particular, directamente relacionados con un elemento en un nivel

particular (usualmente determinado a z = 0). el cual sintetiza la evolución de dicha

rama en un solo nodo. De la misma manera en la que el conjunto de nodos determina

la estructura de los “merger trees”, el conjunto de “merger trees” compone los datos

de las simulaciones cosmológicas, existiendo dos principales tipos de ordenamientos

para el acomodo y lectura de los “merger trees” (ver Fig. 2.1).

El acomodo denominado “Depth-First Seach” (DFS) prioriza el recorrido del árbol

en profundidad de cada rama, antes de presentar la información de ramas adyacentes,

lo cual, dependiendo del pre-ordenamiento asignado permite la caracterización de la

rama principal de cada “merger trees”, sin ser necesaria la lectura de nodos ajenos a

los contenidos en la rama principal.

En contraste al ordenamiento DFS, el “Breadth-First Seach” (BFS) prioriza el

recorrido por nivel, caracterizando la lectura del “merger tree” en base al número de

nodos contenidos a un “snapshot” (nivel) dado, con esto es posible caracterizar la
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Figura 2.1: Tipos de ordenamiento utilizados en simulaciones, presentados con pre-
ordenamiento lateral izquierdo, cada circulo numerado representa un nodo (halo o
grupo FOF), las lineas rectas que ligan a los nodos representan la evolución temporal
o fusiones. A la izquierda se presenta la lectura del ordenamiento “Depth-First Seach”
caracterizado por recorrer el “merger tree” en profundidad hasta agotar los nodos
de cierta rama, pasando a recorrer nodos de niveles superiores de ramas adyacentes
no caracterizados previamente e iterando el proceso, el nodo numero 2, el cual es
el resultado de la fusión del nodo 3 y 5. A la derecha se presenta la lectura tipo
“Breadth-First Seach” el cual caracteriza cada nodo desde el nivel superior al inferior,
siguiendo el pre-ordenamiendo establecido. el nodo numero 4 es el resultado de la
evolución temporal del nodo 7. La rama principal está determinada por el conjunto
de nodos 1, 2, 3, 4 y 1, 2, 4, 7 para los ordenamientos DFS y BFS respectivamente.

información de los halos o grupos progenitores de uno o varios nodos a un “snapshot”

dado.



Capítulo 3

Resultados e implicaciones

En este capítulo, para un catálogo sintético de halos/galaxias a diferentes épocas

se presentan diferentes relaciones entre cantidades de las galaxias y sus halos, la

demografía medida a diferentes épocas (corrimientos al rojo z) y las trayectorias

evolutivas medianas de las galaxias y sus respectivos halos en función de la masa. El

catálogo sintético fue creado en la simulación cosmológica de N cuerpos Bolshoi-P

[59] como se describió en Capítulo anterior, haciendo uso de la conexión-galaxia halo

de RPAF17 descrita en §§ 2.1. Al final de este capítulo se discutirán las implicaciones

de nuestros resultados y su interpretación a la luz de la teoría actual de formación y

evolución de galaxias.

El análisis presentado en esta tesis se refiere solo a los halos principales (“distinct”)

y sus respectivas galaxias centrales. Como ya se mencionó en la Introducción, en el

Universo local ∼ 70% de las galaxias son centrales, siendo mayor esta fracción para

umbrales más altos en masa. Además, la fracción de galaxias satélites decrece hacia

el pasado, haciéndose despreciable para épocas mayores que z ∼ 1. La evolución de

las galaxias satélites, una vez que ellas adquieren esta característica se ve afectada

gradualmente por procesos ambientales complejos que hay que estudiar por separado

y que salen del objetivo de esta tesis.

Desde un punto de vista operacional, el análisis evolutivo se realiza seleccionan-

do halos de una dada masa (intervalo de masas, en realidad) en la “instantánea”

“snapshot” correspondiente a z = 0 y siguiendo la evolución hacia atrás de sus ramas

20
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principales. De esta manera, para halos/galaxias etiquetados por su masa final a z = 0

se miden sus masas, tasas de crecimiento y formación estelar, radios, etc. a diferentes

corrimientos al rojo en el pasado, es decir se determinan sus trayectorias evolutivas.

Debido a que estudiamos solo halos principales (y por ende galaxias centrales), la

masa a z = 0 que se usa para seleccionar a los halos y sus galaxias es la masa virial,

Mvir. Por otro lado, en cada “instantánea” z de la simulación se cuenta con la lista

de halos/galaxias que al día de hoy son principales/centrales y para ellos se puede

determinar su demografía y relaciones de escala en cada una las épocas.

3.1. Conexión galaxia–halo a diferentes épocas

Para la población de halos principales (y sus respectivas galaxias centrales) en la

“instantánea” z = 0, así como para las poblaciones de sus progenitores en “instan-

táneas” previas, se calculan las medianas de diferentes cantidades en intervalos de

masa virial o estelar correspondientes a cada época z. En la Figura 3.1 se presentan

las medianas de los cocientes Ms/Mvir, TFE/Ṁvir y TFE ×Mvir/Ṁvir ×Ms calcula-

dos en las épocas z (indicadas en el panel izquierdo inferior) en función de las masas

viriales y estelares en el z correspondiente, Mvir(z) y Ms(z), paneles izquierdos y dere-

chos respectivamente. Las barras de error indican los percentiles 16–84 para la época

z = 0.11 (para una distribución gaussiana esto equivale al 1-σ). La tasa de formación

estelar TFE se calcula de acuerdo a lo descrito en §§2.1 y se refiere a la variación en

un dado intervalo de tiempo (100 M-años) de la masa estelar acumulada in-situ (es

decir, excluyendo la fracción de masa añadida por fusiones o ex-situ y considerando

la pérdida de masa por evolución estelar). Note entonces que TFE ̸= Ṁs (ver ec.

2.8). Para el cálculo de la TAM, Ṁvir, ver §§2.1. Como chequeo de consistencia, en

el panel superior izquierdo de la Figura 3.1 se grafica lo que se obtiene de usar los

ajustes analíticos continuos a las relaciones Ms(Mvir;z), TFE(Mvir;z) y Ṁvir(Mvir;z)

dados en RPAF17 [87] para toda la población de galaxias, es decir incluyendo subhalos
1El corrimiento al rojo z = 0.1 corresponde a un promedio de los diversos catastros observacionales

de galaxias locales que se usaron para realizar el empate de abundancias en RPAF17.
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y galaxias satélites (líneas segmentadas). El acuerdo es muy bueno, mostrando que

la inclusión de subhalos/satélites tiene un efecto menor en las relaciones Ms–Mvir a

todas las épocas.

Mientras que el cociente Ms/Mvir se puede considerar como la eficiencia integral

(acumulativa) de conversión a estrellas de un halo hasta una época dada, el cociente

TFE/Ṁvir es la eficiencia diferencial (instantánea)2 de formación estelar en una épo-

ca dada. Recordemos que las relaciones de la Figura 3.1 a cada época provienen de la

conexión semi-empírica de observaciones demográficas a diferentes z′s con las FMH,

ϕh(Mvir), de la simulación cosmológica de N-cuerpos Bolshoi-P. Los resultados del

primer panel, a nivel cualitativo, son ampliamente aceptados como lo evidencia la re-

seña de Wechsler & Tinker (2018, [104]). En el detalle, nuestra relación Ms/Mvir–Mvir

es de las que menos evolución muestra, en particular en el lado de las altas masas

(comparar por ejemplo con los resultados de Behroozi et al. (2013,2019; [13, 10]) o

Moster et al. (2013,2020; [67, 68]). La forma y cambio con z de este lado depende de

la parte de altas masas de las FME de las galaxias, ϕgobs .

De acuerdo a la Figura 3.1, los halos de masas alrededor de 1− 2× 1012 M⊙ son

los más eficientes en haber convertido estrellas en toda época, al menos hasta z ∼ 4.

En mayor detalle, para las relaciones Ms/Mvir–Mvir se ve que la masa Mvir al pico

ligeramente se incrementa con z, es decir la Mvir más eficiente en haber convertido

estrellas hasta una dada época va ligeramente decreciendo con el tiempo cósmico: las

masas al pico son Mvir ≳ 2× 1012 M⊙ para z > 2 y Mvir ∼ 1012 M⊙ a z = 0.1. Esto

traducido a la masa estelar Ms al pico del cociente Mvir/Ms (panel derecho superior)

muestra un incremento proporcional aún menor e incluso se estanca o revierte para

z > 2. De z ∼ 2 a z = 0.1, Ms al pico va de ∼ 4× 1010 M⊙ a ∼ 2.5× 1010 M⊙. Este

comportamiento corresponde, al menos en dirección, a una de las manifestaciones
2En realidad se trata de un promedio en 100 M-años, el intervalo de tiempo que se usa para

calcular tanto la TFE como la TAM. Para las escalas cosmológicas, 100 M-años es un periodo muy
pequeño, cuasi-instantáneo.
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Figura 3.1: Paneles superiores: Cociente Ms/Mvir vs. Mvir (panel izq.) y Ms (panel
der.) a diferentes corrimientos al rojo z. La dispersión de la relación se muestra con
barras de error para z = 0.1. En el panel derecho las líneas punteadas son trayectorias
evolutivas medianas que terminan con diferentes masas estelares a z = 0.1. Paneles
intermedios: Cociente TFE/Ṁvir vs. Mvir (panel izq.) y Ms (panel der.) a diferentes z.
Paneles inferiores: Cociente de los paneles intermedios entre los superiores, es decir
la eficiencia específica de conversión a estrellas, la cual incluye también la capacidad
de retener al gas bariónico.
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del así llamado “achicamiento” (downsizing), es decir las galaxias más masivas se

ensamblaron más temprano que las menos masivas; ver p. ej. [47, 6] y más citas ahí.

Por otro lado, la amplitud del pico de la eficiencia integral de conversión a estrellas,

Ms/Mvir, va creciendo hacia z′s más bajos, por un factor de ∼ 3 desde z = 5 hasta

z = 0.5 y luego se mantiene casi igual. Esto muestra que hasta z ∼ 0.5 la eficiencia

integral de conversión a estrellas fue creciendo para luego estancarse o saturarse.

No obstante esto es estrictamente válido sólo para las galaxias en halos de masas

alrededor de Mvir = 1− 2× 1012 M⊙ (masas estelares de 2− 3× 1010 M⊙) a cualquier

época. Mientras mayores son las masas a éstas, se ve que más y más temprano dejó

de incrementar por completo la relación Ms/Mvir–Mvir. Para masas menores se ve

algo similar aunque no tan drástico. En general, la relación Ms/Mvir–Mvir muestra

una tendencia a decrecer con z, especialmente en el intervalo de masas entre 1011 y

5× 1012 M⊙. Para masas menores y mayores, esta relación muestra poco cambio con

z, sobre todo para z < 2.

Es importante notar que el cociente Ms/Mvir de las galaxias centrales está muy

por debajo de la así llamada fracción bariónica universal3, fbar ≡ Ωbar/Ωm, incluso en

su máximo pico histórico, mismo que se da a z = 0.1. Para la cosmología usada aquí,

fbar = 0.156 (línea segmentada horizontal en la Fig. 3.1), valor que es ∼ 6.5 veces

mayor al máximo histórico promedio de Ms/Mvir. En las galaxias, los bariones no sólo

están en forma de estrellas sino que también de gas, principalmente gas frío atómico y

molecular. En las galaxias centrales locales de masas ∼ 2− 3× 1010 M⊙, los cocientes

de masa de gas frío a masa estelar son ∼ 0.3 en promedio (ver por ej. [22, 23]), lo

que daría un pico de ∼ 0.033 en el cociente Mg,bar/Mvir a z = 0.1 (Mg,bar es la masa

bariónica de la galaxia), un factor ∼ 5 aún menor al de la fracción bariónica universal.

Definitivamente, las eficiencias de conversión a estrellas, así como, en general, la de

captura y retención de bariones en las galaxias, son muy bajas. El grueso de los

bariones del Universo no están en las galaxias y no han sido convertidos en estrellas.

Las líneas punteadas que conectan diferentes épocas en el panel superior derecho
3Esta es una cantidad global, de tipo cosmológica y relacionada con la determinación de los

parámetros cosmológicos Ωm, Ωcdm y Ωbar, donde Ωm = Ωcdm +Ωbar.
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de la Figura 3.1 son las trazas evolutivas promedio de las galaxias, mismas que se es-

tudiarán con más detalle en §§3.2. Como se aprecia, galaxias que terminan en la curva

de z = 0.1 con masas Ms ∼ 2.5 × 1010 y menores, en promedio siempre han estado

aumentando su eficiencia de formación estelar acumulativa (cociente Ms/Mvir). Ga-

laxias de masas mayores alcanzaron un máximo en el cociente Ms/Mvir en el pasado,

más temprano mientras más masivas son, decreciendo luego mucho (ver también Fi-

gura 3.3 más adelante), es decir que mientras Ms crece muy poco para estas galaxias

desde épocas muy en el pasado, Mvir continúa creciendo bastante.

De mayor novedad son los paneles intermedios de la Figura 3.1, mismos que mues-

tran la eficiencia instantánea de formación estelar (con relación a la tasa de acreci-

miento de materia de los halos, TAM). Conceptualmente, la integración en el tiempo

de esta eficiencia instantánea de formación estelar (restando la pérdida de masa de las

estrellas por vientos y supernovas) es la que conduce a la eficiencia integral analizada

arriba. A todas las épocas (z′s), TFE/TAM presenta una distribución de campana

en función de Mvir, con un pico de eficiencia que disminuye desde Mvir ∼ 2 × 1012

M⊙ a z ∼ 4 hasta Mvir ∼ 4 × 1011 M⊙ a z = 0.1. En masas estelares, los picos van

de Ms ∼ 2 × 1010 M⊙ hasta Ms ∼ 1010 M⊙, evidenciando el proceso de “downsi-

zing” mencionado arriba. No obstante, recordemos que los halos tan o más masivos

que ∼ 1012 M⊙ muy en el pasado eran extremadamente raros, razón por la que las

galaxias eficientes en formar estrellas en esas épocas fueron también muy raras. El

comportamiento de eficiencia de formación estelar instantánea, TFE/TAM, a masas

intermedias (7 × 109 ≲ (Ms/M⊙) ≲ 5 × 1010) es tal que aumenta con el tiempo, a

excepción del intervalo entre z = 0.5 y z = 0.1 donde se ve un muy ligero decrecimien-

to. Esto implica que estas galaxias empiezan con muy bajas eficiencias pero luego se

incrementan muy rápido para, cercano a z ∼ 0.5, frenar o revertir ese crecimiento.

Las galaxias menos masivas muestran un incremento más lento y constante. Es justa-

mente lo que muestran las trayectorias evolutivas en el panel derecho inferior (líneas

punteadas) pero se verá esto en más detalle abajo, en la Fig. 3.3. Por el contrario,

en el lado de las altas masas, la relación TFE/TAM vs. Mvir o Ms ha disminuido

sistemáticamente a medida que z es menor, alcanzando un menor nivel a z = 0.1.
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Esto se traduce en trayectorias de eficiencia de formación estelar instantánea (líneas

punteadas) que fueron relativamente altas en épocas tempranas, crecieron más y hacia

z′s menores llegaron a su máximo para luego decrecer muy rápidamente (“apagado”

o “quenching”), primero las más masivas.

Finalmente, los paneles inferiores de la Figura 3.3 muestran el cociente de los

paneles del medio entre los paneles superiores: (TFE/Ṁvir)/(Ms/Mvir) que se pue-

de expresar también como (TFE/Ms)/(Ṁvir/Mvir)≡TFEe/TAMe, donde TFEe es la

TFE específica y TAMe es la TAM específica. Por lo tanto, éste es el cociente de

las tasas de FE y de acreción de masa del halo específicos. Las inversas de estas

cantidades son tiempos característicos, tgal y thalo que se pueden interpretar respecti-

vamente como los tiempos en que la masa estelar de una galaxia y la masa virial de

su halo se duplicarían manteniendo constantes las respectivas TFE y TAM en curso.

Por lo tanto, el cociente tgal/thalo evalúa el tiempo característico de crecimiento por

formación estelar de una galaxia con relación al tiempo característico de crecimiento

de la masa virial de su halo. Es interesante que para masas Mvir > 2 × 1012 M⊙ o

Ms > 4× 1010 M⊙ a z = 0.1, incrementando estos límites cuando z > 0, tgal/thalo > 1

(o TFEe/TAMe< 1), con valores más y más grandes a medida que la masa es mayor.

Entonces, en estas galaxias el tiempo característico de crecimiento por formación este-

lar en una dada época es más lento que el tiempo característico de crecimiento de sus

halos (y por ende de incorporación de bariones). Además con el tiempo se incrementa

esta diferencia en tiempos, mostrando que las galaxias formadas en halos masivos

muy pronto se vuelven lugares poco eficientes para atrapar los bariones acretados en

el halo (que sigue creciendo eficientemente) y formar consecuentemente estrellas; ver

también las líneas punteadas en el panel derecho, mismas que indican las trayectorias

evolutivas.

Por otro lado, a medida que Mvir y Ms son menores que las masas mencionadas

arriba, mayor es la capacidad de capturar bariones y transformarlos en estrellas con

relación a la disponibilidad de materia incorporada en los halos, misma que disminuye

con el tiempo. Como se aprecia en los paneles inferiores de la Figura 3.3, en halos

menores a ∼ 3−5×1011 M⊙ (Ms ≲ 1−2×1010 M⊙) las TFEe son 4-8 veces mayores que
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las TAMe (aunque para masas muy bajas y z ≳ 2, las diferencias son algo menores).

Las galaxias en estos halos de baja masa crecen tardíamente por formación estelar

con una mayor eficiencia que la del crecimiento de los propios halos, crecimiento que

se ralentiza con el tiempo a medida que Mvir es menor.

Tasas de formación estelar específicas en función de la masa

En la Figura 3.2 se presenta el cociente TFE/Ms de las galaxias en función de

Mvir(z) y Ms(z) a diferentes z, paneles izquierdos y derechos respectivamente. Como se

mencionó arriba, el cociente TFE/Ms es la tasa de formación estelar específica (TFEe)

y caracteriza el nivel de actividad de formación estelar de las galaxias con relación a

su pasado, dado que Ms es justamente la TFE integrada hasta la época en cuestión

y corregida por la pérdida de masa estelar (ver ec. 3.1 más abajo). La inversa de la

TFEe es un tiempo característico que se puede interpretar como aquel que le tomará

a la galaxia de masa Ms(z) en duplicar esa masa si mantiene la TFE(z) en curso.

Es importante recordar que las TFEe a diferentes z′s en función de Ms compiladas y

homogeneizadas de la literatura fueron restricciones observacionales que se usaron en

el modelo semi-empírico de RPAF17. Por lo tanto, los resultados presentados en el

panel derecho son un ajuste razonable a las observaciones. Las galaxias en promedio

forman estrellas en escalas de tiempo más cortas hacia el pasado, con diferencias

alrededor de un factor 30 entre z = 0.1 y z = 5. Por otro lado, en cada época, hay

una masa característica a partir de la cual las galaxias más masivas incrementan

notablemente esa escala de formación estelar. La masa característica, por ejemplo en

Ms, disminuye con el tiempo. Esto es otra manifestación del “downsizing”: masas cada

vez más chicas frenan con el tiempo su actividad de formación estelar con relación al

pasado.

Lo mencionado anteriormente se puede apreciar con más claridad en las trayec-

torias evolutivas promedio mostradas en el panel derecho de la Figura 3.2 (líneas
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Figura 3.2: Medianas de la TFE específica en función de Mvir y Ms a diferentes épocas
z. Las barras de error muestran la dispersión de la relación a z = 0.1. En el panel
derecho se muestran algunas las trayectorias evolutivas medianas, línea punteada.

punteadas), algo que el método semi-empírico permite calcular. En general, para ma-

sas estelares arriba de algunos 109 M⊙, a medida que la Ms de las galaxias es mayor,

las TFEe’s son menores pero hay una época en que el decrecimiento se torna muy

rápido, más temprano mientras más masiva es la galaxia. Es decir las galaxias más

masivas claramente sufrieron un proceso de rápida declinación de su formación es-

telar, mientras que las menos masivas aún no entraron en ese proceso de apagado o

“quenching”. En §§3.3 se discutirán en mayor detalle estas cuestiones. Note que para

masas menores a algunos 109 M⊙, las relaciones TFEe–Ms son planas o ligeramen-

te decrecientes hacia masas menores, es decir el comportamiento de altas masas se

revierte a las bajas masas. Las implicaciones de esto se discutirán en §§3.2.1.
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3.2. Evolución de las galaxias versus evolución de los

halos

En esta sección, haciendo uso de los árboles de fusiones de la simulación de N-

cuerpos Bolshoi-P, se presentarán las trayectorias evolutivas promedio (en realidad

medianas) correspondientes a las ramas principales de los halos seleccionados a z = 0

y las galaxias centrales sembradas en ellos con el método semi-empírico de RPAF17

en cada “instantánea” de la simulación. Se toman en cuenta, en cualquier época,

sólo halos resueltos con más de 100 partículas, lo cual implica una masa mínima de

Mvir = 2.2 × 1010 M⊙. Seleccionamos a z = 0 nueve intervalos delgados de Mvir,

con un ancho de ±0.05 dex alrededor de log(Mvir/M⊙) = 10.5, 11.00, ..., 14.5. Para

los halos que caen en cada uno de estos delgados intervalos a z = 0 y para sus

galaxias asociadas se calculan las medianas y percentiles de las trayectorias evolutivas

de diferentes propiedades. En la Figura 3.3 se presentan las trayectorias medianas de

varias de estas propiedades en función de (1+z), donde el factor de escala a = (1+z)−1

es la unidad de tiempo natural de las simulaciones. En lo que sigue, se discutirán los

resultados presentados en esta figura.
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Figura 3.3: Trayectorias evolutivas medianas de los progenitores de halos/galaxias
definidos a z = 0 en 9 intervalos estrechos de masa virial. Paneles superiores: Trayec-
torias de la masa virial (izq.) y estelar (der.). Paneles del medio: Trayectorias de la
tasa de acreción de masa virial (izq.) y de la tasa de formación estelar (der.). Paneles
inferiores: Trayectorias evolutivas de las eficiencias de conversión a estrellas integral
(izq.) y diferencial (der.).
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3.2.1. Historias de crecimiento de masa del halo y de masa

estelar de la galaxia

Los paneles superiores de la Figura 3.3 muestran las historias medianas de creci-

miento de masa de los halos Mvir(z), izquierda, y de sus galaxias centrales asociadas

Ms(z), derecha. En el panel izquierdo se indican a qué Mvir(z = 0) corresponde cada

color. Las líneas punteadas son los ajustes analíticos que RPAF17 reportaron para

Mvir(z) y Ms(Mvir;z) para todos los halos/galaxias. Dichos ajustes son una buena

descripción de las historias de crecimiento de halos principales y galaxias centrales.

Los paneles centrales muestran las historias correspondientes de la tasa de acreción

de los halos, Ṁvir, y de formación estelar in situ de las galaxias, TFE; recordamos

que este último no es igual a Ṁs, ver ec. (2.8). Nuestras trayectorias se cortan cuando

a una dada época se cae por debajo del 70 % del total de progenitores; esto ocurre

cuando un dado halo está resuelto con menos de 100 partículas. Las medianas usando

solo los progenitores bien resueltos tienden a ser cada vez más sesgadas hacia altos

z′s por lo que ya no son atendibles. Parte de ese sesgo se alcanza a ver hacia altos

z′s, más altos mientras más masivos son los halos, incluso cuando usamos el criterio

del 70 %.

Comparando los paneles izquierdo y derecho de arriba observamos la conocida

diferencia en las formas de las historias de crecimiento de masa del halo y su galaxia

albergada (ver por ej., [30, 45, 11, 69]), algo que a veces se ha mencionado como un

ensamblaje jerárquico o “upsizing” en el caso de los halos y anti-jerárquico o “down-

sizing” en el caso de sus galaxias: Los halos de MO ensamblan sus masas más tardía-

mente mientras más masivos son (de lo chico a la grande, jerárquicamente), mientras

las galaxias ensamblan sus masas estelares más temprano mientras más masivas son

(de lo grande a lo chico). Como se discute en [45, 6, 33], hay un desacoplamiento

sistemático entre las historias de crecimiento de masa de los halos y sus galaxias. Es

para los halos con Mvir(z = 0)∼ 2− 5× 1012 M⊙ (Ms(z = 0)∼ 3− 6× 1010 M⊙) para

los que el desacoplamiento es menor, al menos desde z ∼ 1, es decir el crecimiento de

Ms de la galaxia sigue aproximadamente el crecimiento de su halo en los últimos 7−8
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G-años (ver también la evolución de los cocientes Ms/Mvir). Para masas mayores, la

galaxia frena su crecimiento mientras el halo crece aceleradamente, incrementándose

esta diferencia mientras más masivos son los halos. Para masas menores, mientras el

crecimiento del halo se frenó tempranamente (se formó temprano), la galaxia crece

tardíamente.

En los paneles inferiores de la Fig. 3.3 se aprecia también cómo las tasas de acreción

de masa de halos y de formación estelar de galaxias difieren, siendo justamente los

mecanismos físicos de calentamiento/enfriamiento del gas y de retroalimentación por

parte de la galaxia los que los desacoplan. Esto complementa la discusión en §§3.1

con relación a los páneles intermedios de la Fig. 3.1.

Épocas características de ensamblaje de masa de halo y galaxia

Otra manera de apreciar y cuantificar las tendencias opuestas con la masa en

cuanto al ensamblaje de los halos y de las galaxias es midiendo la época en que

halos y galaxias ensamblaron una dada fracción de sus masas actuales, por ejemplo,

el 50 % y el 90 %. La Figura 3.4 presenta las medianas del corrimiento al rojo (z50%,

paneles superiores) o del tiempo regresivo (T50%, paneles inferiores) en que las galaxias

(líneas azules continuas) y los halos (líneas grises continua) alcanzaron el 50 % de sus

masas correspondientes, en función de Ms(z = 0), paneles izquierdos, o de Mvir(z =

0), paneles derechos. Las áreas sombreadas corresponden a los percentiles 16–84.

Se calculó también el z50% o T50% usando las trayectorias medianas de Mvir y Ms

presentadas en la Figura 3.3 (líneas punto-segmentadas). La coincidencia entre la

mediana de z50% o T50% de las trayectorias y el z50% o T50% de las trayectorias

medianas es muy buena.



CAPÍTULO 3. RESULTADOS E IMPLICACIONES 33

0.4

0.6

0.8

1.0

1.2

1.4

1.6

1.8

2.0

2.2

Z 5
0%

Median & percentiles of z50% of:
Ms|z = 0
Mvir|z = 0

z50% of Med(Mx(z)
RP+17 Fit

109 1010 1011

Ms|z = 0 [M ]
3

4

5

6

7

8

9

10

LB
T 5

0%
 [G

yr]

1011 1012 1013 1014

Mvir|z = 0 [M ]
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muestran z o LBT en función de la masa estelar y los derechos, de la masa virial,
ambas a z = 0.

La tendencia mostrada en la Figura 3.4 para los halos es clara: mientras más

masivos son ellos (o más masivas son las galaxias que albergan), más tardíamente

se alcanza el 50 % de sus masas actuales. Para las masas más chicas, por ejemplo

Mvir ∼ 1011 M⊙, las medianas y los valores correspondientes a los percentiles 16− 84

(arriba y abajo) son: z50% = 1.472.110.85 y T50% = 9.4410.707.30 G-años. Para las masas más

altas, Mvir ∼ 1014 M⊙, z50% = 0.670.970.38 y T50% = 6.307.804.23 G-años. Por el contrario, la

tendencia para las galaxias es inversa: mientras más masivas son ellas o los halos que
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las albergan, más temprano ensamblaron el 50 % de sus masas actuales, al menos en

el intervalo de masas actuales de Ms ∼ 5× 109 − 2× 1011 M⊙ (Mvir ∼ 3× 1011 − 1014

M⊙); para masas mayores parece revertirse un poco esta tendencia (ver abajo una

discusión del porqué). Para Ms = 5 × 109 M⊙, z50% = 0.520.680.31 y T50% = 5.366.393.58 G-

años, mientras que para Ms = 2×1011 M⊙, z50% = 1.682.011.33 y T50% = 9.9310.549.06 G-años.

Es para halos con Mvir ∼ 2×1012 M⊙ (galaxias con Ms ∼ 5×1010 M⊙) que las épocas

de ensamblaje de mitad de la masa virial y mitad de la masa estelar coinciden, con

valores z50% ∼ 1.07 y T50% ∼ 8.22 G-años. Como ya se mencionó arriba, son para

estas masas de halos o galaxias que sus trayectorias de ensamblaje de masa tienden

a seguirse una a otra desde z ∼ 1. Para masas mayores o menores, divergen unas de

otras.
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La Figura 3.5 presenta resultados similares a la Figura 3.4 pero para las épocas en

que se ensambla el 90 % de la masa del halo y de la galaxia. Obviamente dichas épocas

son más tardías que para el 50 %. Incluso para estas fases tardías del ensamblaje de

los halos y sus galaxias, persisten de manera clara las tendencias contrarias entre

ensamblaje de halo y galaxia discutidas arriba.
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Figura 3.6: Mediana y percentiles del corrimiento al rojo (sup.) y tiempo regresivo
(inf.) donde se alcanza el 50 % y 90 % de la masa estelar a z = 0, en función de la
masa estelar (izq.) y virial (der.) a z = 0. En el panel inferior izquierdo se muestran
los resultados arqueológicos de [75] usando el SDSS; las medianas y percentiles 16−84
se indican con líneas punteadas y áreas sombreadas respectivamente.

En la Figura 3.6 se comparan las medianas y percentiles 16-84 de las épocas cuando

la masa estelar de las galaxias alcanzó el 50 % (color azul) y el 90 % (color rojo) de
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las masas actuales, tanto en función de Ms como Mvir. Las diferencias en tiempo

entre las épocas en que se alcanzó el 50 % y 90 % de la masa estelar son en promedio

∼ 3 − 3.5 G-años para masas de Ms ∼ 5 × 109 − 1011 M⊙. Para masas mayores, el

90 % se alcanza en promedio 4.0-4.5 G-años después del 50 %. Las galaxias centrales

con masas Ms ≈ 2 × 1011 M⊙ tienen medianas y percentiles 16 − 84 de ensamblaje

del 50 % de su masa de z50% = 1.682.011.33 y T50% = 9.9310.549.06 G-años, como se dijo. Para

masas mayores a éstas, z50% o T50% resultan de manera sorpresiva algo menores. No

obstante, dicho comportamiento de inversión en la tendencia no se ve para épocas

cuando se ensambló, por ejemplo, solo el 25 % de Ms de las galaxias actuales; las

galaxias más masivas que Ms ≈ 2 × 1011 M⊙ ensamblaron el 25 % de sus masas

más temprano que las menos masivas. ¿Pero por qué las galaxias, por ejemplo, de

Ms ≈ 3×1011 M⊙ ensamblaron luego el 50 % de su masa actual más tardíamente que

las de Ms ≈ 2× 1011 M⊙?

Para explorar en más detalle el ensamblaje de Ms de las galaxias, especialmente las

más masivas, en la Figura 3.7 reproducimos el panel superior derecho de la Figura 3.3,

es decir las historias de crecimiento de Ms, pero normalizando las historias a su masa a

z = 0 correspondiente. Las líneas segmentadas indican las fracciones 0.90, 0.50 y 0.25

de la masa al presente. En la figura añadimos una trayectoria más, correspondiente a

Ms ≈ 2×1011 M⊙ (línea verde clara) que es donde se ve que en promedio z50% o T50%

alcanzan un máximo en las figuras 3.4 o 3.6. Como se aprecia, las galaxias actuales

con Ms ≈ 3× 1011 M⊙ (línea celeste; las más masivas consideradas aquí) ensamblan

en promedio el 25 % de su masa antes que las de Ms ≈ 2 × 1011 M⊙, pero luego el

50 % lo ensamblan ligeramente después, y pasado un cierto tiempo, incluso se retrasan

en su ensamblaje relativo de las galaxias de masas actuales de Ms ≈ 1011 M⊙ (línea

gris). Esto es porque las historias de ensamblaje de masa estelar de las galaxias más

masivas están regidas por una fase temprana de rápido crecimiento in situ, luego una

fase de poco crecimiento in situ pues la eficiencia de formación estelar cae muy rápido,

seguramente por los fenómenos abruptos de apagado que sufren (ver §§3.2.2 y Figura

3.3), y finalmente una fase de nuevamente crecimiento eficiente de masa estelar por

fusiones secas (ex situ). Este crecimiento por fusiones es mayor mientras más masivas
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son las galaxias, lo cual explica que las trayectorias de ensamblaje de Ms normalizadas

de las más masivas se desplacen a z′s menores, en un intervalo intermedio de z′s, con

relación a las trayectorias de galaxias algo menos masivas, como se aprecia en la 3.7.
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Figura 3.7: Historias medianas de crecimiento de masa estelar normalizadas a su masa
a z = 0, utilizando los mismos intervalos de la Figura 3.3 con la adición de un intervalo
extra: log(Mvir/M⊙) = 11.25±0.05. Las líneas sólidas negras representan el 25 %, 50 %
y 90 % de la masa normalizada.

En el otro extremo, el de las masas bajas, en la Figura 3.6 se observa que para

Ms < 5 × 109 M⊙ (Mvir ≲ 3 × 1011 M⊙), se revierte la tendencia de épocas de

ensamblaje de más tardías mientras menos masivas son las galaxias, en especial para

z50% o T50% (líneas azules). En otras palabras, nuestros resultados sugieren que las

galaxias centrales de muy bajas masas, y posiblemente las galaxias enanas, no se

formaron en promedio tan tardíamente como implicaría el resultado de extrapolar a
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bajas masas la tendencia de z50% o T50% con Ms que se observa para galaxias más

masivas que 5 × 109 M⊙. De hecho, si hacemos esa extrapolación a bajas masas,

manteniendo la curvatura de la relación T50% − Ms, para galaxias de Ms ∼ 108 Ms

se obtendría que ensamblaron el 50 % de su masa apenas hace ∼ 3 G-años atrás en

promedio (cuando nuestros, resultados ligeramente extrapolados, dan 6.5 G-años).

Las inferencias observacionales de Weisz et al. (2014; [106]) para la muestra de

galaxias enanas cercanas más extensa, obtenida con el telescopio espacial Hubble, han

mostrado que más del ∼ 30% de la masa estelar de ellas está contenida en poblaciones

estelares muy viejas, con edades mayores a 10–11 G-años. Muy pocas enanas (de tipo

Irregular) tienen una fracción importante de su masa en poblaciones más jóvenes que

5 G-años. De manera indirecta, este tipo de estudios detallados de las poblaciones

estelares de galaxias enanas (< 109 M⊙), concuerdan con nuestros resultados de que

galaxias de muy bajas masas no pueden tener épocas de formación del 50 % de su

masa estelar tan tardías como hace ∼ 3 G-años atrás, lo cual implica que la relación

T50% −Ms a bajas masas (Ms ≲ 5× 109 M⊙) tiene que revertirse, es decir no seguir

decreciendo en T50% hacia bajas masas sino que aumentar. A través de un estudio

diferente al nuestro, Leitner 2012 [62], obtuvo un resultado similar.

Es interesante notar que nuestro resultado está parcialmente asociado al compor-

tamiento de las relaciones observacionales TFEe–Ms que se usaron para constreñir

el modelo semi-empírico. Dichas relaciones, en particular hacia z ∼ 0 son planas o

ligeramente decrecientes hacia masas más bajas que algunos 109 M⊙. En Rodriguez-

Puebla et al. (2020; [82]), de una extensa compilación de la literatura de funciones

de luminosidad desde el UV hasta el lejano infrarrojo, se obtuvieron las TFEes de

galaxias hasta Ms ∼ 108 M⊙ y se mostró que la misma definitivamente se revierte

hacia masas bajas (ver también [93, 65]). Esto implica que las épocas características

de formación estelar activa (el inverso de TFEe es un tiempo característico de forma-

ción estelar, ver más abajo) de galaxias de baja masa tienden a ser más tempranos

mientras menos masivas son, tal como sugieren nuestros resultados.

Finalmente, en la Figura 3.6 se reproducen resultados de las relaciones T50% y

T90% con Ms obtenidas con el método del registro fósil o arqueológico para galaxias
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del catastro de galaxias locales SDSS por Pacifici et al. (2016a; [75]), líneas punteadas

verde y durazno y sus respectivas áreas sombreadas mostrando las medianas y per-

centiles 16-84 respectivamente. En general, el acuerdo entre los resultados del método

semi-empírico y del registro fósil aplicado a galaxias locales es bueno. Note que a

las masas más altas, el T50% sigue creciendo. A este punto, es importante mencionar

que el registro fósil calcula edades de las poblaciones estelares y no así las épocas de

ensamblaje de la masa estelar. Las galaxias más masivas ensamblaron una fracción

de su masa tardíamente por fusiones, tal como lo muestra el método semi-empírico

(ver RPAF17) pero las estrellas acretadas ex situ pueden ser muy viejas, de tal ma-

nera que si se calcula la época en que se formaron el 50 % de las estrellas más viejas,

dicha época será más vieja que la del ensamblaje del 50 % de la masa. Por otro lado,

el método del registro fósil muestra menos dispersión en las relaciones hacia masas

menores a ∼ 3× 1010 M⊙.

No obstante, lo más relevante es que en los resultados de Pacifici et al. (2016a) no se

ve la inversión en z50% o T50% a masas menores que Ms ∼ 5×109 M⊙ que reportamos

aquí, aunque si es claro el fuerte cambio de pendiente, en la misma dirección que

nuestros resultados. Un aspecto a tomar en cuenta en los resultados de Pacifici et al.

(2016a) es que para Ms ≲ 109 M⊙, el SDSS deja de ser completo en volumen por lo

que la muestra tiene fuertes sesgos. Uno de ellos es el sesgo hacia las galaxias más

brillantes en óptico a paridad de Ms y distancia lo cual implica que las medianas

están sesgadas hacia dichas galaxias, mismas que corresponden a galaxias con activa

formación estelar y por ende con épocas de ensamblaje de Ms más tardías que las

galaxias menos brillantes.

Desacoplamiento de los ensamblajes de masa de halos y galaxias

El comportamiento de desacoplamiento galaxia-halo que nos proporciona el en-

foque semi-empírico discutido anteriormente conduce a tres preguntas importantes

relacionadas con la física de las galaxias formadas en los halos de MO:

1. ¿Qué provoca el “downsizing” de las galaxias en halos más masivos que Mvir ∼

1012 M⊙ (Ms ≳ 3× 1010 M⊙), es decir, el hecho de que mientras más masiva la
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galaxia más temprano se ensambla, contrariamente a lo que ocurre con su halo?

2. Para el intervalo de masas viriales Mvir ∼ 0.3− 1× 1012 M⊙ o masas estelares

Ms ∼ 5 × 109 − 3 × 1010 M⊙ ¿Qué provoca el retraso en el crecimiento de la

masa estelar (formación estelar) de las galaxias con relación a sus halos, más

mientras menos masivas son?

3. ¿Qué provoca la inversión del comportamiento mencionado arriba para masas

más pequeñas que Mvir ∼ 3× 1011 M⊙ o Ms ∼ 5× 109 M⊙?

Relacionado a estas preguntas, mayores restricciones dan las trayectorias evolu-

tivas de la tasa de agregación de masa de los halos, Ṁvir(z), y de la TFE in situ,

TFE(z), paneles centrales de la Figura 3.3. El primero confirma lo dicho anterior-

mente con relación al ensamblaje jerárquico de MO. La tasa de crecimiento se sigue

incrementando en el presente en los halos más masivos y mientras menos masivos,

dicha tasa llega a un máximo y decrece, más en el pasado mientras menos masivo el

halo. Por lo contrario, la TFE, por la que crecen las galaxias, aumentó rápidamente

en el pasado, llegó a un máximo y decreció bastante, desde épocas más tempranas

mientras más masivo es el halo (o la galaxia).

El resultado del enfoque semi-empírico nos lleva a plantear las importantes pre-

guntas arriba mencionadas. Las respuestas las dan los modelos teóricos, ya sean simu-

laciones hidrodinámicas o modelos semi-analíticos, al intentar reproducir este tipo de

resultado modulando los parámetros de los procesos físicos introducidos para lograr

esta reproducción. En §§3.5 se discutirán a fondo las interpretaciones e implicaciones

de nuestros resultados a la luz de los modelos teóricos.
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3.2.2. Historias de eficiencia galáctica de formación estelar in-

tegral e instantánea
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Figura 3.8: Trayectorias evolutivas medianas de Ms/Mh,bar y TFE/Ṁh,bar de los pro-
genitores de halos/galaxias definidos a z = 0 en 9 intervalos estrechos de masa virial.
El panel izquierdo representa las historias de eficiencia integral de conversión a estre-
llas considerando la masa bariónica en vez de la virial (Mh,bar = Mvir×fbar), mientras
que el panel derecho representa las respectivas historias de eficiencia diferencial (ins-
tantánea) de conversión a estrellas.

Los paneles inferiores de la Figura 3.3 se muestran en la Figura 3.8 usando Mh,bar

y Ṁh,bar en vez de Mvir y Ṁvir. Esta figura muestra entonces la evolución de las

medianas de los cocientes Ms/Mh,bar y TFE/Ṁh,bar, donde Mh,bar=Mvir×(Ωbar/Ωm)

y Ṁh,bar = Ṁvir × (Ωbar/Ωm); Ωbar/Ωm es la fracción bariónica universal, fbar, y

es constante (igual a 0.156 para la cosmología usada aquí). Estos cocientes son las

eficiencias de conversión a estrellas integral e instantánea de las galaxias discutidas

en la sección previa, solo que en este caso se toma en cuenta la masa bariónica dentro

del halo, Mh,bar, en vez de la masa total Mvir. La eficiencia instantánea (en intervalos

de 100 M-años, en realidad) es tal que muestra cierto incremento con el tiempo, luego

el incremento se acelera, llega a un máximo y finalmente TFE/Ṁh,bar decrece. Este

comportamiento es marcado para los progenitores de halos actuales más masivos que
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Mvir ≈ 0.5−1×1012 M⊙, siendo el máximo más temprano mientras más masivo el halo,

así como el decrecimiento más pronunciado para los halos más masivos. Los resultados

mencionados sugieren que las galaxias en los halos más masivos han tenido eficiencias

de conversión estelar tales que crecieron rápido pero decrecieron también rápido.

Galaxias progenitoras formadas en halos de masas menores a Mvir ≈ 0.5 − 1 × 1012

M⊙ muestran historias de TFE/Ṁh,bar más constantes y, las menos masivas, todavía

están creciendo activamente por formación estelar en épocas actuales.

En realidad, son las galaxias en halos que terminan hoy con masas Mvir ∼ 1012

M⊙ las que en promedio muestran una mayor eficiencia histórica en formar estrellas

con relación a la tasa de acrecimiento bariónico; la amplitud de TFE/Ṁh,bar en su

pico (z ≈ 0.8) para estas galaxias es la más alta en promedio con relación a otras

galaxias, alcanzando una media de TFE/Ṁh,bar ≈ 0.8. Esta es la razón por la que las

galaxias formadas en halos con masas Mvir ∼ 1012 M⊙ resultan ser las más eficientes

acumulativamente en promedio en haber formado estrellas, es decir, son las que están

en el pico de la relación Ms/Mvir–Mvir hacia z ∼ 0, ver Figura 3.1.

3.3. Historias de TFE específica de las galaxias

En la Figura 3.9 se presentan las trayectorias evolutivas medianas de la TFE

específica, TFEe, para las galaxias seleccionadas a z = 0 en intervalos de ±0.05 dex

alrededor de las masas Mvir de sus halos, y las correspondientes masas estelares Ms,

indicadas dentro del panel. La TFEe se define como:

TFEe(z(t)) ≡ TFE(z(t))
Ms(z(t))

=
TFE(t)∫ t

0
TFE(t′)[1−R(t− t′)]dt′

= [1/t], (3.1)

donde TFE se calcula como la masa estelar adquirida in situ en un intervalo temporal

dado dividido por ese intervalo (ver Eq. 2.8) y R(t− t′) es la fracción de masa estelar

perdida hasta el tiempo t de una población estelar formada al tiempo t′. Como ya

se mencionó anteriormente, la dimensionalidad de TFEe es el inverso de un tiempo,

interpretado como el tiempo que toma duplicar la masa estelar dada con la TFE en
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curso. Note que la masa estelar pudo haber crecido tanto por formación estelar in

situ como por fusiones (ex situ). En general, domina el primer modo.

En promedio, las TFEes de todas las galaxias decrecen con el tiempo, pero es im-

portante mencionar que a nivel individual las historias de TFE, y por ende de TFEe,

suelen ser fluctuantes. En épocas muy tempranas, z > 5 (edades menores a ∼ 1.2

G-años), los progenitores de las galaxias sobre todos las masivas, tenían TFEe’s simi-

lares y muy altas. Las galaxias estaban en sus etapas iniciales de pleno crecimiento,

duplicando sus masas estelares en periodos de tiempo muy cortos, alrededor de ∼ 100

M-años. Aunque es difícil de apreciar, hay una ligera tendencia a que los progenitores

de galaxias más masivas fueron más activas formando estrellas en el remoto pasado,

pero también muestran un decrecimiento más vertiginoso de TFE/Ms, más temprano

mientras más masivas, lo que significa que sufren procesos de apagado (“quenching”);

para las masas estelares que llegan a acumular rápidamente, sus TFEs resultan pronto

muy bajas.

Desde z ≈ 3 − 2 hasta z ∼ 0 se ve que el decrecimiento de TFE/Ms es más

abrupto para los progenitores de las galaxias más masivas (mayor apagado). Por otro

lado, para galaxias en halos más masivos que Mvir ≈ 3 × 1011 M⊙, se ve que sus

trayectorias de TFE/Ms antes de decrecer rápido tienen una fase de aplanamiento, es

decir un periodo en el que las galaxias (re)activan relativamente su formación estelar

para luego decrecer rápido en TFE/Ms, mostrando una “rodilla” en la trayectoria

de TFE/Ms. Mientras menos masivas las galaxias (hasta Mvir ≈ 3 × 1011 M⊙), más

tardíamente y con mayor eficiencia se dan estas fases de (re)activación y la ulterior

“rodilla” en TFE/Ms. Para los progenitores de galaxias en halos menos masivos que

Mvir ≈ 3× 1011 M⊙ a z = 0 (Ms ∼ 5× 109 M⊙), el decrecimiento en general es más

lento que el caso de galaxias más masivas y no se observa esa fase de “rodilla”.
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Figura 3.9: Trayectorias evolutivas medianas de la TFEe calculadas en 9 intervalos
estrechos de la masa virial a z = 0. El valor central de logMvir(z = 0) de cada inter-
valo y su respectiva línea se indican dentro del panel, seguido por el valor promedio
de logMs de cada intervalo. Las líneas segmentadas azul y roja corresponden a los
criterios dependientes del tiempo para galaxias formadoras de estrellas (SF; las que
están arriba de esta línea) y retiradas (R; las que están por debajo de esta línea),
respectivamente. Las galaxias en medio de estas líneas las definimos como en proceso
de apagado o transitorias (Q).

Los comportamientos promedio de las historias de TFEe de las galaxias centrales

obtenidos con el método semi-empírico restringen la física y evolución de las galaxias

en sus halos de MO. La explicación de estos comportamientos tienen que ver con

el proceso de ensamblaje de los halos de MO y con la física bariónica (enfriamien-
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to/calentamiento del gas dentro de los halos, formación estelar y de hoyos negros

supermasivos y sus efectos de retroalimentación, fusiones). Son justamente estos pro-

cesos los que deben explicar las tres preguntas formuladas al final de la Sección 3.2.

Al respecto se discutirá en la §§3.4 a la luz de todos nuestros resultados.

3.3.1. Nivel de actividad de formación estelar en función de

la masa y el tiempo

El régimen de actividad de formación estelar de las galaxias se caracteriza justa-

mente con la TFEe. Galaxias con altas TFEe se denominan formadoras de estrellas

(“star-forming”) mientras que galaxias con muy bajas TFEes se denominan apagadas

(“quenched ” / “quiescent”), pasivas o retiradas. Siguiendo varios trabajos en la litera-

tura (v.gr. [45, 74]), vamos a establecer criterios cuantitativos para definir el régimen

de actividad de formación estelar de las galaxias en base a sus TFEes comparadas

con un factor dado del inverso del tiempo de Hubble, tH(z). En otras palabras, se

compara el tiempo característico de formación estelar en curso (inverso de TFEe) de

una galaxia en una época dada con un múltiplo de la edad del universo en esa época,

tH(z). Para ser más flexibles, vamos a definir tres estados de actividad de formación

estelar de una galaxia a una dada época:

Formadoras activas de estrellas (SF),

en transición o apagándose (“quenching”, Q) y

apagadas o retiradas (R).

Una galaxia individual puede en realidad transitar varias veces por estos estados;

cuando entra en el régimen de apagado y no se recupera más, es decir su TFEe

permanece muy baja hasta el presente, las llamamos retiradas de largo plazo. Los
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criterios para definir estos tres regímenes son:

TFEe(z)[yr−1] ≥ 1

2(tH(z)− 0.7)
(SF ),

1

10(tH(z)− 0.7)
≤ TFEe(z)[yr−1] <

1

2(tH(z)− 0.7)
(Q),

TFEe(z)[yr−1] <
1

10(tH(z)− 0.7)
, (R),

donde el tiempo de Hubble tH(z) es en unidades de G-años. La resta de 0.7 G-años

es para tomar en cuenta que la formación de la galaxia empezó al menos 0.7 G-años

después del Big Bang. En Pacifici et al. (2016b; [74]), los autores usan el criterio

de TFEe para separar a las galaxias en solo dos grupos; en su caso si TFEe(z)≥

1/5tH(z) la galaxia es formadora de estrellas y por debajo de ese valor es apagada.

Usando modelos de síntesis de población estelar, los autores muestran que este criterio

corresponde de manera aproximada a los criterios en el plano color-color, (U−V )–(V −

J), que usan los observacionales para definir estos dos grupos de galaxias. Nuestros

criterios son para definir tres grupos de galaxias de acuerdo a su nivel de actividad de

formación estelar. El criterio de Pacifici et al. (2016) está justamente cerca del medio

de nuestro caso intermedio (estado transitorio de apagado, Q).

En la Figura 3.9, las líneas segmentadas azul y roja muestran los mencionados

criterios: por arriba de la línea azul las galaxias son formadoras activas de estrellas,

por debajo de la línea roja son apagadas/retiradas y en el medio son transitorias (en

proceso de apagado; desde el punto de vista del color integral, podrían ser lo que se

llama galaxias del valle verde). De acuerdo a estos criterios, todas las galaxias son

en promedio formadoras de estrellas activas en épocas más tempranas que z ∼ 0.7,

incluso las masivas. Y las que llegan a un régimen de apagado definitivo (retiradas)

son solo las más masivas hoy (Ms ≳ 1.5× 1011 M⊙), además dicho estado lo alcanzan

relativamente reciente. En promedio, las galaxias con masas en el presente entre Ms ∼

1.5 × 1011 M⊙ y Ms ∼ 3 × 1010 M⊙ están en un régimen intermedio de actividad de

formación estelar (en proceso de apagado, con −11.14 ≤ log(TFEe/yr) < −10.45)

mientras que las menos masivas son activas formadoras de estrellas en promedio.
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Las predicciones del modelo semi-empírico parecen estar en conflicto con observa-

ciones directas en lo que respecta a la existencia de galaxias apagadas en el pasado.

Numerosos estudios observacionales basados en catastros de altos corrimientos al rojo

muestran que a z > 1−2 existe una fracción no despreciable de galaxias masivas apa-

gadas (v. gr. [9, 70, 72]), misma que se incrementa hacia z′s más bajos. En nuestro

caso, incluso si consideramos (temporalmente) apagadas a las galaxias que no son

formadoras activas de estrellas (debajo de la línea segmentada azul en la Fig. 3.9),

en promedio éstas no existen a z ≳ 0.7. No obstante, a nivel individual pueden ha-

ber galaxias en transición o apagadas a z > 0.7, mismas que luego pueden volver a

ser formadoras de estrellas y así; las historias de TFEe son fluctuantes. La cuestión

del aparente déficit de galaxias apagadas a altos z′s se discutirá ampliamente en el

Capítulo 4 tomando en cuenta las distribuciones completas de TFEe.

Criterios análogos al de la TFEe para definir el grado de actividad de formación

estelar de las galaxias se pueden encontrar para una cantidad relacionada (ver por ej.

Carnall et al. 2018, [24]), el así llamado parámetro adimensional de tasa de natalidad

(“birthrate parameter ”), mismo que es igual a la TFE a una época dada entre la TFE

promedio hasta esa época:

b(z(t)) =
TFE(z(t))
⟨TFE⟩<z(t)

=
TFE(t)

1
t

∫ t

0
TFE(t′)dt′

. (3.2)

Este parámetro tiene dos diferencias con relación a la TFEe: 1) No considera la pérdida

de masa estelar por vientos estelares y supernovas, y 2) no considera la masa estelar

ganada ex situ, es decir por fusiones. En este sentido, el parámetro b es un indicador

más directo del grado de formación estelar en curso de una galaxia con relación a la

formación estelar del pasado.

En Lacerna et al. 2020 ([61], para galaxias con información de espectroscopía de

campo integral, se seleccionaron galaxias elípticas retiradas de largo plazo (así lla-

madas “red and dead ”) por su color rojo y sus características espectrales típicas de

poblaciones estelares viejas y con escasa formación estelar. Por otro lado, usando el

método del registro fósil, los autores calcularon el parámetro b a diferentes épocas
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de las elípticas en general. Encontraron que para que se cumpla con los criterios es-

pectrales establecidos de galaxia elíptica retirada, el parámetro b debe haber cruzado

algún momento el valor ∼ 0.4 y no haber vuelto a subir. De hecho, el momento en que

b ≲ 0.4 y no vuelve a crecer, es definido por ellos como la época del apagado tquench.

Usaremos entonces el criterio de b = 0.4 a cualquier época para declarar (tempo-

ralmente) apagada o pasiva a una galaxia pero permitiendo en realidad un intervalo

menor de valores para declarar a una galaxia como apagada de largo plazo (retirada).

Al igual que en el caso de la TFEe, emplearemos un factor de 5, considerando que

cuando una galaxia tiene valores entre b = 0.4 y b = 0.4/5 = 0.08 se encuentra en un

régimen transitorio de apagado (Q), mientras que cuando b ≥ 0.4 es formadora activa

de estrellas (SF) y cuando b < 0.08, es apagada de largo plazo o retirada (R). Re-

sumiendo, los criterios en b para definir los tres regímenes de actividad de formación

estelar de las galaxias que adoptamos para el parámetro b son:

b(z) ≥ 0.4 (SF ),

0.08 ≤ b(z) < 0.4 (Q),

b(z) < 0.08, (R),

En la Figura 3.10 se presentan las trayectorias evolutivas medianas del parámetro de

tasa de natalidad b en el mismo formato que la Figura 3.9. Las líneas segmentadas

azul y roja corresponden a los criterios arriba mencionados. Cuando b ≥ 0.4 la galaxia

es formadora de estrellas activa, cuando b < 0.08, la galaxia está en un régimen de

apagado de largo plazo (retirada) y en los casos intermedios, la galaxia está en un

régimen de actividad de formación estelar transitorio.

Las trayectorias medianas de b(z) en función de la masa de los halos tienen un

comportamiento similar al caso de las trayectorias de TFEe(z). A altos z′s todas las

galaxias tienen valores de b altos, b > 4 para z > 5, lo cual evidencia que las historias

de formación estelar están en sus fases de rápido incremento. Luego b decrece poco

hasta una época cuando declina rápidamente; esta época es más temprana mientras

más masivas son las galaxias. Para las galaxias formadas en halos con masas al día
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de hoy entre ∼ 3 × 1012 M⊙ y ∼ 3 × 1011 M⊙(Ms ∼ 0.5 − 5 × 1010 M⊙), las trayec-

torias medianas de b más que una “rodilla” como en el caso de la TFEe, presentan

una “joroba”, es decir un incremento de b antes de declinar rápidamente. Estas ga-

laxias entonces, en especial las de Ms(z = 0) ≈ 3 × 1010 M⊙ tuvieron un periodo

de reactivación (z ∼ 2 − 1) en su actividad de FE. Galaxias formadas en halos con

Mvir ≲ 3× 1011 M⊙ tienen trayectorias de b(z) más constantes desde altos z′s y con

valores no tan altos como las galaxias más masivas.
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Figura 3.10: Similar a la Fig. 3.9 pero para el parámetro de tasa de natalidad b en
vez de la TFEe.

De acuerdo con los criterios basados en el parámetro b, en promedio, todas las
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galaxias son formadoras de estrellas activas para z ≳ 1, incluso las masivas. Y las

que llegan a un régimen de apagado definitivo (retiradas) son en promedio solo las

más masivas que Ms ≳ 9 × 1010 M⊙ al día de hoy, además dicho estado lo alcan-

zan relativamente reciente. En promedio, las galaxias con masas en el presente entre

Ms ∼ 9× 1010 M⊙ y Ms ∼ 2× 1010 M⊙ están en un régimen intermedio de actividad

de formación estelar (transitorias) y las menos masivas son formadoras de estrellas

activas. Como se ve, los criterios usando b implican galaxias apagadas con masas lige-

ramente más bajas que usando el criterio en TFEe. De igual manera, extienden hasta

z ∼ 1 (versus z ∼ 0.7) el límite de galaxias masivas que en promedio pueden estar en

el régimen de apagadas de largo plazo, mejorando la comparación con observaciones

directas basadas en catastros de altos z′s.

3.3.2. Historias de TFEe usando diferentes criterios de selec-

ción por Ms

Los estudios observacionales directos, basados en mediciones de propiedades de

las galaxias a diferentes z′s a partir de catastros cosmológicos, proveen información

muy valiosa sobre cómo evolucionan las galaxias a nivel poblacional pero no a nivel

individual. Una de las virtudes del enfoque semi-empírico es que justamente permite

usar esta información para inferir la evolución promedio individual de las galaxias

seleccionadas, por ej., por su Ms o Mvir actuales, tal como se presentó en varias

Figuras en este capítulo. En nuestro caso, se seleccionaron galaxias por la masa Mvir

de sus halos a z = 0 y para intervalos muy estrechos en torno a una dada Mvir (y

su correspondiente Ms) se calcularon las trayectorias evolutivas medianas. Existen

muchos trabajos en la literatura donde se presentan trayectorias evolutivas de una

dada propiedad (TFE, TFEe, etc.) seleccionando las galaxias observadas a diferentes

z′s por una masa estelar que es la misma en todas las épocas. Por ejemplo, se define

un intervalo de masas alrededor de una Ms fija y se mide la TFEe de las galaxias con

esas masas a diferentes z′s. Como resultado, se obtiene TFEe en función de z y se

interpreta esto como la trayectoria evolutiva de galaxias de masas Ms. En realidad al
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fijar una Ms para todos los z′s, esto no es una trayectoria evolutiva pues las galaxias

también cambian su Ms con z.
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Figura 3.11: Trayectorias evolutivas medianas de la TFEe de galaxias en diferentes
intervalos de masa estelar medida a z = 0 (líneas sólidas); el valor central de logMs(0)
de cada intervalo y su respectivo color se indica dentro del panel. Las líneas segmen-
tadas corresponden a la mediana de la TFEe de las poblaciones de galaxias que a
un dado z están en un intervalo de masas estelares con un valor central, logMs(z),
indicado por el color. Esto es similar a cómo se reporta la TFEe en función de Ms y z
a partir de catastros de galaxias observadas a diferentes z′s. El panel inferior muestra
el cociente de las trayectorias evolutivas entre las determinaciones poblacionales a
cada z.
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En nuestro caso, podemos calcular tanto la trayectoria mediana de TFEe de gala-

xias con una dada Ms, por ejemplo definida a z = 0 como de galaxias que a cualquier

z tuvieron esa Ms dada. El primer caso es la trayectoria evolutiva media verdadera

(individual) mientras que el segundo es una trayectoria evolutiva híbrida, donde Ms

es la misma a todas las épocas. ¿Cuán diferentes son ambas trayectorias dependiendo

de la masa Ms? En la Figura 3.11 comparamos ambas mediciones para seis intervalos

estrechos en Ms. Las líneas sólidas son parecidas a la Figura 3.9 y corresponden a las

trayectorias evolutivas medianas de la TFEe de galaxias seleccionadas con una Ms da-

da a z = 0 (note que en la fig. 3.9 la selección se hizo en Mvir). Las líneas segmentadas

son la trayectorias híbridas donde las masas Ms son fijas a todos los z′s. Obviamente

para z′s cercanos a 0, las diferencias en los valores de TFEe son mínimas para las

trayectorias verdaderas e híbridas. Hacia z′s más altos, para masas Ms ≲ 3×109 M⊙,

las trayectorias híbridas muestran TFEe’s algo mayores a las correspondientes a las

verdaderas. En cambio, para Ms ≳ 1010 M⊙, las TFEes que se infieren de manera

híbrida son menores, creciendo la diferencia con z pero luego, para z′s más altas las

diferencias decrecen. En el panel inferior se puede apreciar cómo varian con z estas

diferencias en unidades de dex.

3.4. Eficiencia instantánea y escala temporal de la

FE en función de la masa y el tiempo

A manera de juntar todas las piezas presentadas en las secciones anteriores, en

la Figura 3.12 se muestra sobre las historias medianas de crecimiento de Mvir (pa-

neles izquierdos) y de Ms (paneles derechos) cómo cambian a lo largo de ellas la

eficiencia bariónica instantánea de conversión a estrellas, TFE/Ṁh,bar (paneles supe-

riores) y la TFEe (paneles inferiores). Los colores corresponden a diferentes valores

de TFE/Ṁh,bar y TFEe, indicados respectivamente en las paletas superior e inferior.

Estas figuras resumen la evolución de las galaxias centrales y sus halos en función de

la masa.
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Figura 3.12: Paneles superiores: Eficiencia bariónica instantánea de conversión a
estrellas de las galaxias en función de su masa virial y z (izquierda) y de su masa
estelar y z (derecha). La paleta de colores superior indica los valores de la eficiencia.
Las líneas negras son historias medianas de crecimiento de masa virial (izquierda) y
de su correspondiente masa estelar (derecha). Las líneas segmentadas indican cuando
el valor de la eficiencia instantánea es igual a 0.05. Paneles inferiores: TFEe de las
galaxias en función de su masa virial y z (izquierda) y de su masa estelar y z (derecha).
La paleta de colores inferior indica los valores de la TFEe. La línea celeste segmentada
indica la TFEe a un dado z, correspondiente al criterio de formación estelar activa
(SF). Todas las galaxias por debajo de esta línea son SF.

Una primera apreciación general es que la eficiencia instantánea de formación
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estelar depende más de la masa (del halo o de la galaxia) que de la época, mientras

que la TFEe cambia más con la época (disminuye con el tiempo) que con la masa. En

el primer caso, se trata de una cantidad que conecta a la galaxia con su halo, mientras

que en el segundo, su inversa es un tiempo característico de la galaxia que cuantifica

su actividad de formación estelar en curso con relación al pasado, incluyendo en ese

pasado el crecimiento de masa por fusiones (ex situ) y la pérdida de masa por vientos

y supernovas.

De acuerdo a los paneles superiores, las máximas eficiencias instantáneas de for-

mación estelar, TFE/Ṁh,bar > 0.3, se dan en halos de ∼ 0.5 − 1 × 1012 M⊙, desde

z ≲ 1.3 (unos 9 G-años atrás); el pico de la eficiencia en estos halos (y por ende en

el Universo en promedio) ocurre más concretamente entre z ∼ 1 y 0.3, con valores

TFE/Ṁh,bar ≈ 0.7 − 0.8, es decir transforman 70-80 % de los bariones acretados por

el halo en una época dada en estrellas. Son los halos que hoy terminan con masas

Mvir≈ 0.7 − 1 × 1012 M⊙ los que más tiempo a lo largo de su historia han manteni-

do estos niveles máximos de eficiencia instantánea de formación estelar (ver también

Fig. 3.8). Hacia z′s más altos que ∼ 1.3, las mayores eficiencias promedio del Uni-

verso se dan en halos ligeramente más masivos pero tienden a ser más bajas que

TFE/Ṁh,bar ∼ 0.3, en promedio. Las masas estelares correspondientes a las máximas

eficiencias instantáneas de formación estelar en todas las épocas son ≈ 0.7− 2× 1010

M⊙ entre z ∼ 1 y 0.3. Las galaxias que al día hoy terminan con masas Ms ≈ 1−3×1010

M⊙ son las que más tiempo a lo largo de su historia han mantenido niveles máxi-

mos de TFE/Ṁh,bar por lo que son también las que están en el pico de la relación

Ms/Mvir–Mvir hacia z = 0, ver Figura 3.1.

En el otro extremo, la de las eficiencias instantáneas de formación estelar bajas, los

paneles superiores de la Figura 3.12 muestran que éstas se dan en los halos/galaxias

más masivos y, en menor grado, en los menos masivos. Esto se ve claramente si, de

manera condicional, usamos un valor de TFE/Ṁh,bar = 0.05, es decir una eficiencia

del 5 %, misma que se pinta con la línea segmentada en la Figura 3.12. Galaxias

por arriba de la línea superior y por debajo de la inferior tienen entonces eficiencias

inferiores al 5 %.
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Las mínimas eficiencias se dan en los halos/galaxias más masivos. Por ejemplo,

aquellos que terminan hoy con Mvir ≳ ×1014 M⊙ (Ms ≳ 2×1011 M⊙) tienen eficiencias

por debajo del 0.1 % desde z ∼ 0.4. Sus eficiencias crecen paulatinamente con z y

después de z ∼ 2 superan ya el 5 %. En general, la eficiencia instantánea de formación

estelar del 5 % a las altas masas, ocurre en halos menos masivos a medida que z

disminuye, desde Mvir ∼ 3 × 1013M⊙ a z ∼ 2 (esos halos terminan hoy con masas

Mvir ≳ 3× 1014 M⊙) hasta Mvir ∼ 5× 1012M⊙ a z = 0. Es decir las bajas eficiencias

alcanzan cada vez a halos menos masivos y por ende galaxias menos masivas, aunque

el límite en masa estelar que cae por debajo del 5 % es Ms ∼ 7 × 1010 M⊙; galaxias

menos masivas tienen en promedio eficiencias instantáneas de formación estelar más

altas. En el lado de las masas más pequeñas, las eficiencias tienden a ser nuevamente

bajas pero no tanto como en el caso de los halos más masivos, como se aprecia en la

Figura 3.12. No obstante, a diferencia de los halos más masivos, la eficiencia en los

halos/galaxias menos masivos (Mvir ≲ 5 − 10 × 1010 M⊙; Ms < 1 − 3 × 108 M⊙) ha

sido baja en todas las épocas. Y en general, son los halos/galaxias de bajas masas,

para los cuales menos han cambiado sus eficiencias instantáneas de formación estelar

en promedio con el tiempo, es decir han mantenido una eficiencia instantánea baja

pero sostenida.

En cuanto a la TFEe de las galaxias en función de la masa y la época z, como

se aprecia en los paneles inferiores de la Figura 3.12, ésta decrece sistemáticamente

con el tiempo para todas las masas (ver también Fig. 3.9). Dicho decrecimiento es

más pronunciado para los progenitores de los halos/galaxias más masivos. La línea

segmentada celeste indica la masa estelar a cada z debajo de la cual más del 50 % de

las galaxias son formadoras activas de estrellas (SF; estas fracciones se determinarán

en el Capítulo 4). Las galaxias que caen por arriba, corresponden al régimen de

transición (Q) y a las ya apagadas o retiradas (R). El rango de valores de la TFEe

a lo largo de la línea celeste, entre z = 0 y z ∼ 1, corresponde aproximadamente a

los valores del criterio de SF en la TFEe establecido en la sección previa. Como ya

se discutió, los resultados del modelo semi-empírico de RPAF17 implican en general

épocas muy tardías para el proceso de apagado de las galaxias masivas.
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Por otro lado, en la Figura 3.12 se aprecia que para una dada época, en especial

entre z ∼ 0.3 y 3, hay una muy ligera tendencia a tener un pico en TFEe en masas

viriales respectivamente entre Mvir ∼ 2 × 1011 y ∼ 1012 M⊙ o masas estelares entre

Ms ∼ 3×109 y ∼ 1010 M⊙ (ver también Fig. 3.2). En estas épocas, para masas mayores

a la del pico, la TFEe decrece en promedio, más intensamente hacia z′s menores. Para

masas menores, la TFEe también decrece pero muy poco. En épocas z < 0.3 la TFEe

tiende a decrecer monótonamente con la masa, siendo los halos/galaxias más masivos

los más apagados.
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Figura 3.13: Parámetro de natalidad b de las galaxias en función de su masa virial y z
(izquierda) y de su masa estelar y z (derecha). La paleta de colores inferior indica los
valores de b. La línea segmentada roja y la linea punto-segmentada azul, corresponden
al criterio en b de formación estelar activa (SF) y retirada (R) respectivamente. Todas
las galaxias con b mayores a la línea roja son apagadas o retiradas (R), con b menor a
la línea azul son formadoras de estrellas (SF) y las que están entre ambas líneas son
transitorias o en proceso de apagado (Q).

Finalmente, en la Fig. 3.13 se presenta algo similar a los paneles inferiores de la

Fig. 3.12 pero para el parámetro de natalidad b en vez de la TFEe. Las líneas azul

y roja corresponden a los valores de b = 0.4 y 0.08, es decir aquellos valores que

delimitan a las galaxias SF (por abajo de la línea azul) y a las R (por arriba de la
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línea roja), siendo Q las que están en medio de las dos líneas. El comportamiento de

b en función de la masa y el z en general es similar al de la TFEe.

3.5. Interpretación e implicaciones

Los resultados para halos principales (galaxias centrales) del modelo semi-empírico

de RPAF17 presentados en este capítulo tienen una interpretación en acuerdo cualita-

tivo con las principales fases de evolución de galaxias en los halos de MO enunciadas

dentro del contexto teórico actual. De la manera más simplificada, este contexto y la

interpretación de nuestros resultados dentro del mismo es como sigue:

1. El primer paso de formación de galaxias es la caída de gas frío. El gas no se

deposita en las galaxias en un único momento sino que, en primera instancia,

depende del acrecimiento de materia del halo oscuro, el cual arrastra materia

bariónica. La Figura 3.3 muestra que mientras más masivos los halos de MO,

mayor es la tasa de agregación de masa tardía con relación a halos de menores

masas, lo cual podría implicar que las galaxias centrales que se forman en ellos

tendrían que ser muy eficientes en acretar gas y formar estrellas tardíamente.

No obstante no es así, como se ve en las Figs. 3.1, 3.3, 3.8 y 3.12, porque parte

de esa agregación de masa, en especial en los halos más masivos, es por fusio-

nes secas lo cual aporta menos gas y más estrellas, pero sobre todo, porque el

gas es calentado por choques durante el proceso de virialización de los halos

de MO; mientras más masivos, a mayores temperaturas viriales es calentado el

gas, mismo que en su mayoría no alcanza a enfriar en un tiempo de Hubble (ver

por ej., [81, 92, 108, 107, 40]).4 En halos de masas más bajas, el gas atrapado

y virializado enfría radiativamente con alta eficiencia. En general, trabajos más

recientes y detallados, basados en simulaciones hidrodinámicas, han mostrado

que halos con Mvir ≳ 1012 M⊙ están en el modo caliente y mientras más masi-

vos, menos es la fracción de gas que alcanza a enfriar y caer a la galaxia central
4Es por eso que los cúmulos de galaxias presentan el grueso de sus bariones no dentro de la

galaxia central y las galaxias satélites sino que en el gas caliente intracúmulo, mismo que emite en
rayos X.
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por influjos de enfriamiento (“cooling flows”), siendo los mecanismos de calen-

tamiento por choque virial (v. gr. [16, 57, 34, 56]), o también calentamiento por

caída gravitacional (v. gr. [35, 17, 58]), los responsables, además de la ayuda

de la retroalimentación por núcleos galácticos activos (NGAs) acoplada al gas

caliente del halo (v. gr. [34, 26, 27]; ver una reseña en Fabian 2012 [41] y más

referencias abajo). En halos menos masivos que Mvir = 0.5 × 1012 M⊙, todo el

gas atrapado enfría en escalas de tiempo cortas, del orden del tiempo dinámico

del halo por lo que se hace disponible a la galaxia justamente en un tiempo de

caída libre; el gas está en el así llamado modo de acrecimiento frío. En estudios

teóricos más recientes (ver por ej. [38]) se ha encontrado que a altos corrimientos

al rojo (z ≳ 1.5− 2) el gas en los halos masivos, mismo que es de baja metali-

cidad en esas épocas, puede llegar frío directamente a la galaxia por corrientes

frías (“cold streams”) en medio del gas caliente del halo, así como a través de

filamentos de MO que aún no alcanzaron a ser deglutidos (virializados) por el

halo. Esto propicia que la formación de galaxias sea relativamente eficiente a

altos z′s en halos más masivos que Mvir ∼ 1012 M⊙ a pesar de estar en el modo

caliente, justo como se aprecia en los paneles superiores de la Fig. 3.12. Y como

se ve aquí (ver también Figura 3.8), es ya para z ≲ 1.5 que TFE/Ṁh,bar dismi-

nuye rápidamente en las galaxias formadas en halos masivos, los progenitores

de halos de Mvir ≳ 1013 M⊙ o de galaxias con masas Ms ≳ 1011 M⊙ a z = 0.

2. El segundo aspecto importante en la evolución de galaxias tiene que ver con

el metabolismo interno de transformación del gas frío en estrellas, es decir del

proceso que regula el “envejecimiento” natural que se discutirá más adelante. Di-

cho proceso resulta también muy diferente entre las galaxias formadas en halos

más masivos y menos masivos. En los primeros, cuando el gas frío seguramente

por las corrientes frías es ampliamente disponible a altos z′s, el metabolismo de

formación estelar, trazado por ej. por la TFEe o el parámetro b, es muy eficiente

(ver Figs. 3.9–3.10 y 3.12–3.13) debido a procesos disipativos que concentran

grandes cantidades de gas en regiones centrales de la galaxia, tanto por inesta-
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bilidades del disco de gas turbulento como por fusiones de los discos gaseosos,

mismas que son frecuentes por el alto grado de acumulamiento que tienen los

halos masivos en el universo temprano.

Por su parte, el metabolismo de formación estelar en halos de bajas masas que

siempre están en el “modo frío”, Mvir < 0.5 × 1012 M⊙ (Ms ≲ 1010 M⊙), es

lento. Estas galaxias “economizan” el consumo de su gas en formación de estre-

llas o, en términos físicos, presentan eficiencias de formación galáctica (estelar),

TFE/Ṁh,bar, bajas y con poco cambio en el tiempo, incluso ligeramente incre-

mentando hacia el día de hoy, evidenciando un retraso en su formación con

relación a la de sus halos, ver Figuras 3.8 y 3.12; sus historias de TFEe y del

parámetro b que indican su grado de actividad de formación estelar con rela-

ción a su pasado, cambian menos también en el tiempo que las de galaxias más

masivas (ver Figs. 3.9–3.10). La razón de esto es posiblemente un proceso de for-

mación estelar autorregulado en el medio interestelar por la retroalimentación

por supernovas que inyectan energía, calientan y agitan al gas como se ve en

simulaciones hidrodinámicas (v. gr. [97, 49, 29, 4]) pero que requieren, para pro-

ducir galaxias realistas, también de inyección de momento por presión radiativa

de estrellas calientes y de vientos estelares, algo que llaman retroalimentación

temprana (ver por ej. [53, 54, 2, 98, 33, 1] así como Hopkins et al. 2014 [52] y

más referencias ahí). La retroalimentación inhibe temporalmente la formación

estelar hasta que vuelve a enfriarse y disipar energía turbulenta o momento

manteniendo así una formación estelar autoregulada, ver por ej. [44, 5, 63, 66].

3. Un tercer aspecto en la evolución de las galaxias son los posibles procesos de

expulsión por fenómenos de retroalimentación. En el caso de las galaxias muy

masivas, la alta disipación mencionada en el punto anterior (por inestabilida-

des de disco y fusiones húmedas), provoca una gran concentración de gas en

el centro (compactificación) que así como desata brotes de formación estelar,

produce luego una gran retroalimentación por supernovas, misma que propicia

la eyección del gas frío restante, apagando a la galaxia de adentro hacia afuera
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(ver por ej. [36, 112, 99, 100, 7]). Por otro lado, estos procesos disipativos pro-

pician también el crecimiento de hoyos negros supermasivos en el centro que, al

acretar gas, producen poderosos NGAs que ejercen retroalimentación sobre el

gas de la galaxia, como se mencionó en el punto 1. En modelos semi-analíticos

y simulaciones tempranas, se consideraba un único modo de retroalimentación

por NGAs [39, 32, 19], mientras que en trabajos posteriores se distinguieron

dos modos diferentes, con efectos diferentes también: el modo “radio” que ca-

lienta el gas del halo con los chorros en radio y el modo “radiativo o cuasar”

capaz de eyectar el gas frío de la galaxia (v. gr. [90, 95, 42, 50], aunque no

queda aún clara la necesidad de ambos modos; simulaciones hidrodinámicas

cosmológicas más recientes, han usado solo un modo (EAGLE; [89]) o los dos

modos (Illustris; [103]). Estos procesos de retroalimentación y el calentamiento

del gas por choques viriales hacen que las galaxias en halos masivos, mientras

más masivas, más pronto comiencen a apagarse después de una fase eficiente de

crecimiento y formación estelar. En el caso de los halos de muy bajas masas, sus

potenciales gravitacionales son poco profundos por lo que la retroalimentación

de las supernovas, aunque sean pocas, propicia la eyección del gas frío de la

galaxia ([37, 71, 98]), mismo que se puede perder por completo o regresar más

tarde (fenómeno de fuente, ver por ej. [46] y más referencias ahí), lo cual baja

en general (en cualquier época) sus eficiencias galácticas de formación estelar,

TFE/Ṁh,bar.

4. Un aspecto menos importante del ensamblaje de masa de las galaxias son las

fusiones secas, mismas que aportan al crecimiento ex situ de la masa estelar, es

decir sin implicar formación estelar. Como se discute en RPAF17, las fusiones

secas pueden ser relevantes solo para las galaxias más masivas y en épocas

relativamente tardías.

Nuestros resultados tienen implicaciones cuantitativas dentro del paradigma des-

crito arriba. Las galaxias formadas en halos que al día de hoy tienen masas Mvir =

0.7−1×1012 M⊙ (masas estelares Ms ∼ 2−4×1010 M⊙) resultan ser las más eficien-
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tes en formar estrellas dentro de sus halos; son las que están el pico de las relaciones

Ms/Mvir–Mvir o Ms/Mvir–Ms (ver Figura 3.1). Por un lado, estos tendrían que ser

los halos donde el gas incorporado a los mismos está en el modo frío (enfriamiento

eficiente) desde siempre y los núcleos galácticos activos no son tan potentes; y, por

otro lado, son los halos donde el gas calentado por las supernovas no alcanza a ser

expulsado pues el potencial gravitacional es lo suficientemente profundo como para

ello.

A la luz de las fases y procesos físicos de evolución de galaxias en los halos de MO

mencionados arriba el comportamiento de las historias de TFEe reportado aquí (Figs.

3.9 y 3.12) tiene también implicaciones interesantes. El que ellas decrezcan en prome-

dio sistemáticamente con el tiempo se explica: (1) por el proceso de “envejecimiento”

natural de las galaxias, es decir, del hecho de agotar las reservas de gas en favor de

la formación de estrellas a través de un dado metabolismo, y (2) de la combinación

del comportamiento de la tasa de acrecimiento de materia del halo (que arrastra gas)

con los procesos físicos de enfriamiento, calentamiento y eventual expulsión de ese

gas que determinan finalmente la cantidad de gas acretado y expelido por la galaxia.

Por “envejecimiento” natural se entiende el incremento gradual de la edad promedio

pesada por masa de la población estelar:

τ∗(t) = t−
∫ t

0
t′TFE(t′)dt′∫ t

0
TFE(t′)dt′

, (3.3)

sin ningún cambio abrupto en TFE(t), ver por ej. Casado et al. 2015 [25]. En este

sentido, todas las galaxias están sujetas al “envejecimiento”, sufran o no episodios

de apagado (o eventual “rejuvenecimiento”). Como se mencionó arriba (punto 2), las

galaxias más masivas tuvieron en el pasado un metabolismo acelerado de formación

estelar que propició también su “envejecimiento” prematuro, mientras que las galaxias

menos masivas, al contrario tienen un metabolismo lento que propicia un “envejeci-

miento” más lento.

Por otro lado, además del metabolismo acelerado que sufrieron, para las galaxias

formadas en halos al día de hoy más masivos que ∼ 1012 M⊙ (Ms ≳ 3× 1010 M⊙), la
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disponibilidad de gas frío acretado disminuye drásticamente mientras más masivos son

los halos, en especial desde z ∼ 2− 1.5, seguramente por el proceso de calentamiento

virial del gas por choques durante la formación del halo, mismo que es más efectivo

mientras más masivo es el halo. Este corte en el suministro de gas frío hacia la galaxia

provoca el inminente decrecimiento en la eficiencia de formación estelar y apagado

consecuente de la formación estelar (“quenching” por masa), tal como se aprecia en

la Figura 3.12. Dicho apagado puede ser acelerado además por la retroalimentación

de los NGAs. Los procesos de acelerado metabolismo y de apagado de las galaxias

masivas, explican seguramente el que en épocas tempranas, z > 2 − 3, la mayor

eficiencia e intensidad de formación estelar ocurre en los halos/galaxias más masivos

pero luego, son estos los que sufren un fuerte decaimiento de la eficiencia y el apagado

de la formación estelar, tal como se aprecia en las Figs. 3.8 y 3.12.

Por otro lado, galaxias formadas en halos menores a Mvir ∼ 0.5× 1012 M⊙, crecen

en condiciones más tranquilas, seguramente por el metabolismo de formación este-

lar más lento y auto-regulado por la misma formación estelar (retroalimentación de

supernovas), de tal modo que sus eficiencias de formación estelar, TFE/Ṁh,bar, son

relativamente bajas y constantes con z, implicando esto también un decrecimiento

más lento de la TFEe con relación a las galaxias masivas (ver Figs. 3.12, 3.8 y 3.9).

Por último, las galaxias en los halos actuales de masas Mvir ∼ 0.5 − 1 × 1012

muestran altas TFEe’s en el pasado, mismas que decrecen pero luego se estancan

(periodos de activa FE) para finalmente luego declinar, presentando una “rodilla”

pronunciada en sus trayectorias de TFEe (Fig. 3.9) o incluso una joroba (reactivación

de la actividad de FE) en el caso de las trayectorias del parámetro b (Fig. 3.10). Estas

galaxias con relativamente altas TFEe (o valores de b) por periodos largos son en

efecto las que mayor eficiencia de formación estelar integral muestran hacia el día de

hoy; sus cocientes Ms/Mvir son los más altos, ver Figura 3.1.



Capítulo 4

Frecuencias de galaxias formadoras

de estrellas, en transición y apagadas

En §§3.3 se introdujeron algunos criterios para definir el estado de actividad de

formación estelar de las galaxias usando la TFEe≡ TFE/Ms o el parámetro de tasa

de natalidad b ≡ TFE/⟨TFE⟩. Dichos criterios fueron aplicados sobre las trayecto-

rias evolutivas medianas de TFEe y b, Figuras 3.9 y 3.10 respectivamente. En este

capítulo vamos a estudiar las distribuciones frecuenciales de ambas cantidades a di-

ferentes épocas en función de la masa de las galaxias semi-empíricas. ¿Siguen estas

distribuciones, en particular de TFEe, lo que muestran las observaciones? ¿Cuáles son

las fracciones de galaxias formadoras de estrellas (SF), en proceso de apagado (Q) y

apagadas o retiradas (R) en función de la masa y el corrimiento al rojo z?

Antes de presentar los resultados, es importante notar que el modelo semi-empírico

de RPAF17 ([87]) que se implementó aquí en la simulación de N-cuerpos Bolshoi-P,

fue restringido con inferencias observacionales a diferentes z′s de las Funciones de

Masa Estelar de Galaxias y de relaciones observacionales promedio TFE–Ms y su

dispersión a diferentes z′s, en ambos casos referidos a la población total de galaxias;

es decir, no se hizo una segregación entre galaxias formadoras de estrellas y apagadas

o retiradas (ver §§2.1). Tampoco se impuso ningún criterio en la conexión galaxia–

halo más que a nivel de masas, Mvir y Ms. Por lo tanto, los resultados que se obtengan

en cuanto a las distribuciones frecuenciales de TFEe o b (para diferentes masas y z′s)

63
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son predicciones del modelo, asociadas a las dispersiones e historias de ensamblaje

de los halos de materia oscura en la simulación Bolshoi-P.

Las diferentes distribuciones frecuenciales normalizadas de la población de gala-

xias semi-empíricas que presentaremos abajo se calcularon como sigue. Para cada

halo principal de las simulación Bolshoi-P definido en la “instantánea” z = 0 y su

rama principal en anteriores “instantáneas”, contamos con las masas estelares (y con-

secuentemente con las TFEs’s o parámetros b) de la galaxia que se asignaron con el

modelo semi-empírico. Como ya se dijo anteriormente, a nivel individual, las trayec-

torias de TFEe(z) y b(z) suelen ser fluctuantes. En ocasiones pueden incluso llegar

a 0 o ser negativas para en siguientes “instantáneas” volver a tener valores altos. El

comportamiento fluctuante tiene su origen en las asignaciones estocásticas de Ms da-

da una Mvir dentro de una distribución lognormal relativamente estrecha que hace el

modelo en cada “instantánea” (z), ver §§2.1 y ec. (2.3). No obstante, existen también

casos más bien asociados a cuestiones numéricas y de reconstrucción de los árboles

de fusión. Esto último afecta especialmente a los halos con menos partículas, es decir

los menos masivos. En ocasiones, el problema ocurre en una “instantánea” mientras

que para “instantáneas” adyacentes no es el caso. Por lo tanto, cuando la TFEe de

una dada rama, yendo de z = 0 hacia atrás, cae por debajo de un valor extremada-

mente pequeño (por ej. TFEe< 10−15 yr−1), preguntamos por el valor de TFEe en la

“instantánea” anterior y si el valor es superior, se usa ese valor entonces. En realidad

hacemos esta exploración, si es necesario, hasta en las 5-8 “instantáneas” anteriores

para z ≲ 1 y hasta 2-4 “instantáneas” para z′s mayores donde son más espaciadas en

z. Encontramos que la fracción de halos con valores de TFEe < 10−15 yr−1 se incre-

menta hacia las masas bajas y en esos casos es por problemas numéricos y errores en

la construcción de los árboles de fusión. Después de usar para esos casos valores de

TFEe en “instantáneas” aledañas de z′s mas altos, se “corrigen” en promedio alrededor

del 10 % de los casos, pero quedan de todos modos el ∼ 14% de casos que continúan

teniendo valores por debajo de TFEe< 10−15 yr−1; en realidad, la gran mayoría de

esos casos (∼ 86%) tiene valores cero o negativos. Consideramos que estos casos son

simplemente accidentes y no se toman en cuenta. Conociendo la TFEe de cada una
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de las ramas principales de cada halo en los intervalos de z centrados en 0.1, 0.5,

0.75, 1.0, 1.5, 2.0 y 3.0 (con un ancho de 109 yr−1 para z ≤ 1.0 y de 0.5 × 109 yr−1

para el resto) y su Ms asociada a cada “instantánea” en ese rango, así como la Ms

a z = 0, se procedió a realizar un histograma de TFEe por cada intervalo de z y de

Ms (centrados en 109.4, 109.7, 1010, . . . , 1011.5 [M⊙]). Cada uno de los 56 histogramas

fué normalizado por el número de elementos pertenecientes a los intervalos y por el

ancho de los intervalos de TFEe.

Para obtener las fracciones de galaxias con un grado de actividad especifico (SF,

Q, R) a un z y Ms dado; se suman los elementos del histograma adecuado, los cuales

pertenezcan a una región de actividad particular. Iterando sobre las masas estelares

a un z fijo, se obtiene la fracción para cada intervalo de masa estelar.

Con la Ms a z = 0 de cada rama principal y sus TFEe’s asociadas, es viable

obtener las fracciones de galaxias con su Ms proyectadas a z = 0. Es posible asignar

dicha M∗|z0 con el panel superior derecho de la Figura 3.3, pero se optó por mostrar

la mediana de las M∗|z0 pertenecientes al histograma relevante para un Ms y z dado.

Con estas fracciones es posible determinar la masa estelar característica donde un

grado de actividad especifico domina sobre los otros dos, para esto se encuentra el

punto donde la fracción es 0.5 evaluando sobre una interpolación lineal de la función

definida por los puntos. Cuando se determina que existe un punto de inflección en

valores mayores a 0.5 se exponen las masas donde comienza y termina la dominación

de cierto grado de actividad; así mismo, si no existen puntos donde la interpolación

sea mayor o igual el umbral de dominancia, no se presenta masa caracteristica.

4.1. Distribuciones frecuenciales de TFEe y del pa-

rámetro b en función de Ms a diferentes z′s

En la Figura 4.1 se presentan las distribuciones frecuenciales relativas de la TFEe

en intervalos delgados (±0.05 dex y ±0.075 dex) de Ms, normalizadas al número

total en cada intervalo, para diferentes épocas (z′s). Las masas estelares Ms(z) son
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medidas al z en cuestión. En el panel inferior se indican los colores que corresponden a

las masas. En realidad, en cada panel se muestran las distribuciones correspondientes

no a una “instantánea” z dada sino que a varias aledañas, cubriendo un rango en

corrimientos al rojo, z ± ∆z, indicado en cada panel; los conteos y normalizaciones

se hacen entonces en todas las “instantáneas” que abarcan z ± ∆z. Nótese que los

resultados obtenidos a partir de catastros de galaxias a diferentes z′s se reportan

también en intervalos de z. Las líneas verticales segmentadas y punto-segmentadas

corresponden a los criterios dependientes de z respectivamente de galaxias apagadas

a o retiradas (R) y de galaxias formadoras activas de estrellas (SF); las galaxias

entre ambas líneas las consideramos como transitorias o en proceso de apagado (Q).

La Figura 4.2 es similar a la Figura 4.1 pero aquí se muestran las distribuciones

acumulativas relativas donde se puede ver que la distribución en cada intervalo de Ms

está normalizada al número total de galaxias en ese intervalo; por eso la distribución

acumulativa de TFEe alcanza el valor de 1 para cada intervalo de masas.

Para el intervalo de z más cercano al presente, las distribuciones claramente se

segregan de acuerdo a Ms: las galaxias más masivas tienen valores bajos de TFEe

mientras que para las menos masivas, los valores de TFEe son altos. La forma de

la distribución también cambia ligeramente con la masa, siendo más picuda para

las galaxias menos masivas. Como puede apreciarse en la figura de distribuciones

acumulativas, el 50 % de la distribución va desde ≈ 2 × 10−12 yr−1 para galaxias

con log(Ms/M⊙) ≈ 11.5 en promedio, hasta ≈ 2 × 10−10 yr−1 para galaxias con

log(Ms/M⊙) ≈ 9.4. Para ninguna masa se ve una bimodalidad; las distribuciones

son unimodales. En el caso de las observaciones directas, es bien conocido que para

galaxias locales la distribución de TFEe es claramente bimodal, sobre todo para las

galaxias de masas intermedias, v. gr. [105, 8, 70, 28, 51], algo que todavía se alcanza

a ver hasta z ∼ 1− 2, aunque con menor intensidad a medida que z es mayor, v. gr.

[28, 70].

El modelo semi-empírico de RPAF17 predice relativamente bien la dependencia

de las TFEe y el ancho de su distribución con la masa pero no las bimodalidades en

su distribución para masas intermedias y bajas. Lo último se debe a que las restric-
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ciones observacionales que se usaron en el modelo semi-empírico se refieren a toda

la población de galaxias, sin distinguir entre formadoras de estrellas y apagadas. Se

espera que un modelo que haga esta distinción y se constriña adecuadamente con

las observaciones, podrá reproducir la bimodalidad; ver intentos en esta dirección en

[51, 10]. Concluimos que la masa e historia de crecimiento de los halos de materia

oscura no son capaces de imprimir del todo esta bimodalidad en la distribución de la

TFEe de las galaxias. Condiciones o procesos independientes a estas propiedades de

los halos estarían detrás de dicha bimodalidad. Desde un punto de vista operacional

en el método semi-empírico, podría ser que la dispersión alrededor de la relación Ms–

Mvir, supuesta como aleatoria, en realidad no es aleatoria y correlaciona, por ejemplo,

con la TFEe. Esto podría ser físicamente debido a un efecto del medio ambiente y/o

la historia de ensamblaje de los halos (un proceso llamado sesgo por ensamblaje), etc.
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Figura 4.1: Distribuciones de frecuencia relativa de la TFEe de las galaxias en varios
intervalos de Ms(z) (indicados en el panel inferior) y en diferentes intervalos de z (in-
dicados en la parte superior derecha de cada panel). Las líneas verticales segmentadas
(punto-segmentadas) indican las TFEe’s debajo (arriba) de las cuales las galaxias se
consideran retiradas (formadoras activas de estrellas) en cada z. En el medio están
las galaxias transitorias o en proceso de apagado.
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Figura 4.2: Distribuciones acumulativas para diferentes intervalos de Ms(z) correspon-
dientes a las presentadas en la Fig. 4.2. Las curvas muestran la fracción de galaxias
hasta una dada TFEe para diferentes intervalos de Ms y z.
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Las distribuciones de TFEe hacia z′s más altos se desplazan a valores más altos y

las diferencias con Ms se hacen más pequeñas, lo cual se puede apreciar especialmente

en cómo el intervalo de valores en los que el 50 % de las distribuciones se alcanza se

encoge drásticamente hacia z′s altos (fig. 4.2). Para z ≳ 1 los picos de las distribucio-

nes, incluso de las galaxias más masivas, tienen valores de TFEe arriba del criterio de

formadoras activas de formación estelar (SF). No obstante, hay todavía una fracción

de galaxias masivas con TFEes menores a este criterio (se pueden ver los valores de

las fracciones en diferentes épocas en la Fig. 4.2). Las formas de las distribuciones

en función de la masa también cambian. Después de z > 1, las distribuciones ahora

tienden a ser más picudas para las galaxias de menores masas. Las Figuras 4.3 y

4.4 son similares a las Figuras 4.1 y 4.2 pero para las respectivas distribuciones del

parámetro de tasa de natalidad b (ver ec. 3.2) en vez de la TFEe. Las líneas verticales

segmentadas y punto-segmentadas corresponden a los criterios en b (no dependen de

z) respectivamente de galaxias apagadas o retiradas (R) y de galaxias formadoras

activas de estrellas (SF), ver §§ 3.3; las galaxias entre ambas líneas las consideramos

como transitorias o en proceso de apagado (Q).

Las distribuciones del parámetro b son cualitativamente similares a las de la TFEe

tanto en su dependencia con Ms como con z. Si acaso, con los criterios en b, hay un

ligero incremento de galaxias retiradas y en transición (R y Q) que usando la TFEe,

especialmente hacia las masas altas. Estas diferencias se aprecian mejor en la siguiente

sección donde se presentan justamente las fracciones de diferentes tipos de galaxias.
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Figura 4.3: Distribuciones de frecuencia relativa de la b en varios intervalos de Ms(z)
(indicados en el panel inferior) y en diferentes intervalos de z (indicados en la parte su-
perior derecha de cada panel). Las líneas verticales segmentadas (punto-segmentadas)
indican las b′s debajo (arriba) de las cuales las galaxias se consideran retiradas (for-
madoras activas de estrellas) en cada z. En el medio están las galaxias transitorias o
en proceso de apagado.



CAPÍTULO 4. FRECUENCIAS POR ESTADO DE ACTIVIDAD DE FE 72

10 4 10 3 10 2 10 1 100 101 102

0.00

0.25

0.50

0.75

1.00

R-SF Threshold(zcenter)
R lim.
SF lim.

0.06 z|0.1 0.14

R-SF Threshold(zcenter)
R lim.
SF lim.

0.00

0.25

0.50

0.75

1.00 0.43 z|0.5 0.57

0.00

0.25

0.50

0.75

1.00 0.66 z|0.75 0.85

0.00

0.25

0.50

0.75

1.00 0.88 z|1.0 1.13

0.00

0.25

0.50

0.75

1.00 1.4 z|1.5 1.61

0.00

0.25

0.50

0.75

1.00 1.85 z|2.0 2.17

10 4 10 3 10 2 10 1 100 101 102

b(z)
0.00

0.25

0.50

0.75

1.00 log(Ms|z) [M ]
9.4±0.05
9.7±0.05
10.0±0.05
10.3±0.05

10.6±0.075
10.9±0.075
11.2±0.075
11.5±0.075

2.71 z|3.0 3.35log(Ms|z) [M ]
9.4±0.05
9.7±0.05
10.0±0.05
10.3±0.05

10.6±0.075
10.9±0.075
11.2±0.075
11.5±0.075

Cu
m

ul
at

iv
e 

re
la

tiv
e 

fre
qu

en
ci

es

Figura 4.4: Distribuciones acumulativas para diferentes intervalos de Ms(z) correspon-
dientes a las presentadas en la Fig. 4.3. Las curvas muestran la fracción de galaxias
hasta una dada b para diferentes intervalos de Ms y z.
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4.2. Fracciones de galaxias SF, Q y R en función de

Ms y z

En las Figuras 4.5 y 4.6 se presentan las fracciones de galaxias SF (línea azul),

Q (línea naranja) y R (líneea roja) en función de Ms y z, usando respectivamente

la TFEe y el parámetro b. En estas figuras las masas Ms corresponden a la época

en cuestión z, tomadas como el z central del intervalo. Claramente la fracción de

galaxias SF se incrementa hacia bajas masas y z′s altos. Las líneas verticales segmen-

tadas azules indican la masa donde su fracción es 50 %; para masas menores dominan

las galaxias SF. De igual manera, las líneas verticales segmentadas naranjas y rojas

indican la masa donde la fracción de Q y R son el 50 % respectivamente.

En el caso de la TFEe, en épocas recientes (paneles superiores, Fig. 4.5) las galaxias

SF dominan de log(Ms/M⊙) = 10.57 para abajo, las que están en proceso de apagado

llegan casi al 50 % solo para masas alrededor de log(Ms/M⊙) = 10.9, mientras que

las galaxias R dominan desde log(Ms/M⊙) = 11.23. Hacia z ∼ 1, las galaxias SF

dominan de por mucho en masas intermedias y bajas; solo para masas arriba de

log(Ms/M⊙) ∼ 11 hay todavía una fracción de galaxias en proceso de apagado o

retiradas En épocas z ≳ 1 dominan las galaxias SF para todas las masas, aunque

para las masas más grandes en las épocas z ∼ 1, apenas llegan a superar el 50 % de

las galaxias. Hacia z ∼ 1.5, prácticamente todas las galaxias de todas las masas son

SF.

En el caso del parámetro b las fracciones de galaxias Q y R son un poco más altas

que con la TFEe. En épocas recientes (paneles superiores, Fig. 4.6) las galaxias SF

dominan de log(Ms/M⊙) = 10.32 para abajo, las que están en proceso de apagado, Q,

dominan en el intervalo de masas de 10.5 ≲ log(Ms/M⊙) ≲ 11 y para masas mayores

dominan las galaxias apagadas R. Hacia z ∼ 1, las galaxias SF son más del 50 % en

masas por debajo de log(Ms/M⊙) = 11.13, mientras que para masas por arriba de

log(Ms/M⊙) ∼ 11.29, las galaxias Q son más del 50 %. En épocas anteriores a z ∼ 1

dominan ya las galaxias SF, aunque para las masas más altas, apenas superan el 50 %.
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Figura 4.5: Fracciones de galaxias en los regímenes SF, T y R de acuerdo a su TFEe
en función de Ms(z) y en diferentes intervalos de z. Las líneas verticales segmentadas
indican la masa estelar donde se encuentra el 50 % de la población en cada régimen.
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Figura 4.6: Fracciones de galaxias en los regímenes SF, T y R de acuerdo al valor de b
en función de Ms(z) y en diferentes intervalos de z. Las líneas verticales segmentadas
indican la masa estelar donde se encuentra el 50 % de la población en cada régimen.
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Por completitud, en las Figuras 4.7 y 4.8 se presenta lo mismo que en las figuras 4.5

y 4.6 pero esta vez fijando la masa de las galaxias a su valor actual, z = 0. Entonces

las fracciones a diferentes z′s se refieren a las que hubo para los progenitores de las

galaxias actuales de masa Ms(z = 0).
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Figura 4.7: Similar a la Fig. 4.5 pero fijando la masa a su valor final, Ms(z = 0).
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Figura 4.8: Similar a la Fig. 4.6 pero fijando la masa a su valor final, Ms(z = 0).
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Figura 4.9: Fracciones de galaxias en los regímenes T y R (es decir que no son SF)
usando los criterios en TFEe (der.) y en b (izq.) para diversos z′s representados con
los diversos colores. Los puntos son extraídos de las Figuras 4.5 y 4.6. Las líneas
segmentadas muestran ajustes a estimaciones observacionales de galaxias que no son
SF en los mismos z′s de nuestros datos (ver texto).

Finalmente, en la Figura 4.9 se presenta el complemento de las fracciones de

galaxias SF, es decir aquellas que son retiradas R o están en proceso de apagado Q,

en función de la masa estelar a diferentes z′s (en realidad, intervalos de z′s alrededor

de los indicados en los paneles). Las masas son las que tienen las galaxias en la dada

época. El panel izquierdo es usando los criterios en TFEe y el derecho es usando los

criterios en el parámetro b. Claramente se ven las tendencias de dominio de galaxias

Q y R hacia masas altas pero un rápido decrecimiento, en todas las masas, incluso

las más altas, a z′s mayores de ∼ 1.

En la Figura 4.9 se incluyen estimaciones de las fracciones de galaxias apagadas (no

SF) inferidas de observaciones, en los mismos intervalos de z mostrados para nuestros

resultados. Las inferencias observacionales provienen de varios catastros de galaxias

a diferentes z y usando también diferentes criterios para definir una galaxia como

SF o apagada (a diferencia nuestra, en este tipo de estudios observacionales suelen

separarse a las galaxias solo en dos grupos). El principal criterio usado es fotométrico,

por la posición de la galaxia en un diagrama de índices de color, principalmente el
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U−V vs. V −J , en el cual se ha estimado una región de colores rojos en ambos índices

que corresponde a galaxias apagadas (llamadas “quiescent”, “passive” o “quenched”),

ver por ejemplo [60, 110, 21, 109, 101, 72, 64, 75]. Otro de los criterios que se usan son,

después de definir la secuencia principal de galaxias SF, considerar que las apagadas

son aquellas que están desplazadas hacia abajo por una dada cantidad (por ej. ∼

0.3 − 0.4 dex o x-σ) o simplemente imponiendo un valor de TFEe crítico, v. gr.

[80, 55, 70, 96, 76]. Usando la compilación de fracciones de galaxias apagadas así

definidas a diferentes z′s, Rodriguez-Puebla et al. (2021, en prep.) propusieron una

función de Ms y z y realizaron un ajuste continuo a las observaciones para obtener

las curvas (líneas segmentadas) reproducidas en la Figura 4.9; ver también [70, 10].

Es interesante que usando los criterios de separación con el parámetro de tasa de

natalidad estelar b, nuestras fracciones se acercan más a las observadas. Usando la

TFEe, las fracciones de galaxias no SF, son menores para casi todas las masas y en

todos los z′s, aunque las tendencias son similares, por lo menos hasta z ∼ 1. En el caso

de usar el parámetro b para separar galaxias, a z ∼ 0, nuestra fracción de galaxias

no SF en función de Ms está aproximadamente en acuerdo con la observada. Para

z ≳ 0.5, es cada vez menor la fracción en nuestro caso hacia masas menores y para

z > 1 definitivamente hay un gran déficit de galaxias retiradas/en proceso de apagado

a todas las masas con relación a lo que se encuentra en estudios observacionales

directos.

Es un tema de discusión actual el de las fracciones de galaxias retiradas o en

proceso de apagado que se infieren de las observaciones. Los criterios usados para

determinar galaxias SF y apagadas son indirectos como se mencionó arriba. Además,

para obtener fracciones es importante garantizar completitud y ausencia de sesgos

en los catastros de galaxias usados. No obstante, hay consenso entre los especialistas

en que sí hubo cierta fracción de galaxias masivas apagadas incluso a z ∼ 2 − 3.

Por otro lado, basados en el método arqueológico, la inferencia individual que se

hace de la historia de TFEe o del paraámetro b de galaxias actuales, muestra que

incluso las galaxias masivas, elípticas y totalmente retiradas actualmente, a z ≳ 1 eran

intensas formadoras de estrellas; ver por ejemplo Lacerna et al. (2020; [61]) o a nivel
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más general, para todo tipo de galaxias, ver por ejemplo [88, 77]. Estas inferencias

arqueológicas están más de acuerdo con nuestros resultados. Es definitivamente un

problema abierto.



Capítulo 5

Comparaciones preliminares con

simulaciones cosmológicas

hidrodinámicas

En este capítulo se presentan comparaciones cualitativas entre los resultados de

simulaciones hidrodiámicas cosmlógicas con los del catálogo sintético semi-empírico

estudiado en esta tesis. La finalidad es denotar las discrepancias cualitativas y con

base a ellas poder acotar y constreñir parámetros sub-malla de las simulaciones cos-

mológicas.

5.1. Eficiencia de formación estelar en la simulación

de Faucher-Gigère et al. (2011)

Entre los resultados de simulaciones hidrodinámicas cosmológicas, consideramos

aquí los de Faucher-Gigère et al. (2011; [43]) pues ellos reportan la eficiencia de

formación estelar (TFE/Ṁvir) y exploran el impacto de la retroalimentación en la

eficiencia de formación estelar instantánea o diferencial (EFE) en función de la masa

de halo. Modificando la parametrización del viento galáctico es posible alterar la

intensidad de la retroalimentación. La parametrización de los vientos es descrita por

82
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el factor de carga de masa (η) y la fracción constante de energía transmitida al viento

por supernovas (χ). Ellos presentan 4 prescripciones de viento galáctico: no winds:

vw = 0kms−1 y η = 0, winds vw = 342kms−1 y η = 1, swinds vw = 342kms−1 y

η = 2, fwinds vw = 684kms−1 y η = 2,

La Figura 5.1 muestra la superposición de la simulación hidrodinámica con los

resultados semi-empíricos a diferentes épocas; estos últimos se dibujan con la línea

color azul. El caso sin vientos (no retroalimentación) implica EFEs muy altas en todas

las masas en épocas remotas (z > 3), en completo desacuerdo con los resultados semi-

empíricos. El caso de vientos rápidos, fwinds, produce EFEs extremadamente bajas

a todas las masas y épocas, aunque para z > 3 parece concordar con los resultados

semi-empíricos, sugiriendo que en estas épocas remotas la retroalimentación fue muy

eficiente, bajando la EFE en halos de todas masas. En el caso de vientos normales y

lentos (wind y swind), hasta z ∼ 2, hay un acuerdo cualitativo, aunque para z ∼ 0

a altas masas la EFE es más alta en las simulaciones; hay que tomar en cuenta que

las mismas no consideraron la retroalimentación por AGN. La comparación sugiere

entonces que esta retroalimentación es crucial para las altas masas y hacia épocas

recientes. En general, las simulaciones hidrodinámicas de Faucher-Gigere et al. (2011)

muestran muy altas EFEs a altos z′s, sugiriendo que la retroalimentación temprana

por FE no es eficiente en estas simulaciones.

5.2. Diversas trayectorias evolutivas en la simulación

hidrodinámica EAGLE

EAGLE es una simulación hidrodinámica cosmológica cuyos datos son públicos

bajo sucripción a su sitio [89]. Dada la amplia gama de resultados reportados es

posible hacer comparaciones directas de cantidades barionicas y oscuras.

Para presentar parte de los resultados de EAGLE de la manera más acorde se

hizo uso de la simulación fiducial RefL0100N1504, la cual tiene un tamaño comóvil de
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Figura 5.1: Superposición de la figura 6 de Faucher-Gigère et al. 2011. En donde
la linea sólida negra representa el modelo sin retroalimentación, segmentada indica
vientos con vw = 342kms−1 y η = 1, punteada indica vientos con vw = 342kms−1

y η = 2, segmentada-punteada vw = 684kms−1 y η = 2; la linea azul representa la
mediana del cociente de la tasa de formación estelar y la tasa de acreción de materia
oscura al radio virial, con un intervalo temporal de 100Myr.
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100Mpc de lado y 2×15043 particulas en total. Para nuestro análisis, usamos solo las

galaxias centrales que habitan halos principales a z = 0. Asimismo, se ignoraron las

galaxias marcadas como artificios de la simulación (“spurious”). Acoplando los datos

galácticos con los de halos oscuros, en cada instantanea y en un rango de masa de

halo particular (±0.005dex) se extrajo: la masa virial de halo, la masa estelar y la

tasa de formación estelar totales de las galaxias.

En la Figura 5.2 se presentan los mismos resultados que en la Figura 3.3, sin

embargo, la linea segmentada ahora denota los datos obtenidos de la base de datos

de EAGLE. Los paneles superiores denotan las historias medianas de crecimiento de

masa de halo (Group M Mean200, en el caso de EAGLE), a la izquierda, y de la masa

estelar asociada (MassType Star) a la derecha. Los paneles intermedios muestran las

cantidades diferenciales de los respectivos paneles superiores; cabe destacar que para

obtener la tasa de crecimiento de halo (Ṁvir), se utilizó la historia de crecimiento

de halo y la diferencia finita central con un ∆ t = 100Myr, puesto que EAGLE no

presenta dicho parámetro. Los paneles inferiores muestran: la mediana del cociente

Ms/Mvir a la izquierda y la eficiencia de formación a la derecha. En la Figura 5.2

se aprecia ciertas oscilaciones en las trayectorias evolutivas de EAGLE para los ha-

los/galaxias más masivos. Esto es debido al bajo número de objetos en los intervalos

de masa mayor. En total se utilizaron 10408 halos/galaxias, siendo que el rango de

masas mas pequeño presenta 6617 halos/galaxias, mientras que el mas grande, solo

una.

A pesar de las oscilaciones en las trayectorias medianas debido a los escasos ele-

mentos analizados, se observa que las historias de crecimiento de masa de halo y

estelar están en acuerdo cualitativo con los resutados del Modelo Semi-empírico. En

más detalle, la masa estelar de EAGLE presenta sistemáticamente sub-estimaciones a

z′s pequeños y para masas intermedias y bajas, mientras que a z′s mayores se invierte

esta tendencia.

En cuanto a la historia de tasa de formación estelar de EAGLE, presenta valores

menores a todas las masas y especialmente hacia z′s bajos. Posiblemente la eficiencia

de formación estelar en EAGLE está subestimada debido a efectos de retroalimenta-
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ción demasiado eficientes.



Capítulo 6

Resumen y Conclusiones

En esta tesis se presentaron resultados del análisis de un catálogo de galaxias

sintéticas producido en la simulación cosmológica de N-cuerpos Bolshoi-P usando

recetas del modelo semi-empírico de Rodriguez-Puebla et al. 2018 [87]. El análisis se

realizó para las galaxias centrales a z = 0, aquellas asignadas a los halos principales

en la “instantánea” z = 0 y sus progenitores en “instantáneas” anteriores hasta z = 7.

El catálogo de galaxias sintéticos por construcción reproduce las funciones de masa

estelar de las galaxias, ϕgobs , a diferentes z′s, las relaciones de TFE–Ms totales de

las galaxias a diferentes z′s y la historia de TFE cósmica (por unidad de volumen

comóvil). El análisis se hizo tanto a nivel demográfico, es decir obtención de resulta-

dos para la población de galaxias a diferentes épocas (z′s), como evolutivo, es decir

obtención de trayectorias evolutivas medianas de las galaxias en función de la masa de

su halo o su masa estelar, definidas en el presente, z = 0. A continuación se enuncian

los principales resultados y conclusiones del análisis.

(1) Relaciones de escala galaxia-halo de las poblaciones a diferentes

épocas (Fig. 3.1). Se presentaron las relaciones promedio de las eficiencias integral

e instantánea de conversión a estrellas, Ms/Mvir y TFE/Ṁvir/ (o TFE/Ṁh,bar) en

función tanto de Mvir como de Ms a diferentes z′s. Se encontró que:

Para épocas z > 2 el pico de la eficiencia integral Ms/Mvir corresponde a masas

viriales Mvir ≳ 2× 1012 M⊙ (masas estelares Ms ≳ 4× 1010 M⊙) mientras que

87
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para z′s menores el pico decrece (downsizing) hasta la masa de Mvir ≈ 1012 M⊙

(Ms ≈ 2.5× 1010 M⊙) a z = 0.1. El valor de Ms/Mvir en el pico decrece por un

factor ∼ 3 de z = 5 a z = 0.5 y luego se mantiene casi igual. Para masas mayores

y menores a las de los picos mencionadas arriba, Ms/Mvir cambia menos con la

época; para las masas más altas, prácticamente no cambia con la época.

En el caso de la eficiencia instantánea, TFE/Ṁvir, su máximo decrece desde

Mvir > 2×1012 M⊙ (Ms > 2×1010 M⊙) a z ∼ 4 hasta Mvir ≈ 4×1011 M⊙ (Ms ≈

1010 M⊙) a z = 0.1. La eficiencia instantánea a una dada masa cambia poco con

el tiempo para las galaxias menos masivas, crece significativamente con el tiempo

para las galaxias de masas intermedias pero desde z ∼ 0.5 decrece ligeramente,

y para las galaxias más masivas decrece significativamente con el tiempo. Estas

galaxia, hacia z ∼ 0, a pesar de tener una alta acreción cosmológica de materia,

forman pocas estrellas.

El cociente de las eficiencias instantánea a integral puede entenderse tam-

bién como un cociente de eficiencias específicas de TFE y de TAM (Ṁvir),

(TFE/Ms)/(TAM/Mvir)= (tgal/thalo)
−1. Para masas Mvir > 2 × 1012 M⊙ o

Ms > 4× 1010 M⊙ a z = 0.1 (incrementan estas masas límites hacia z′s mayo-

res), tgal/thalo > 1, es decir el tiempo característico de crecimiento de la galaxias

por FE es más lento que el tiempo característico de crecimiento de sus halos

(y por ende de incorporación de bariones); las galaxias formadas en halos masi-

vos se vuelven lugares poco eficientes para atrapar los bariones acretados en el

halo (que sigue creciendo eficientemente) y formar consecuentemente estrellas.

Por el contrario, en halos de masas más bajas, < 3− 10× 1011 M⊙ dependien-

do de z (Ms< 0.5 − 2 × 1010 M⊙), tgal/thalo < 1 disminuyendo con el tiempo

hasta z ∼ 0.5, es decir las galaxias crecen tardíamente por FE con una mayor

eficiencia específica que la del crecimiento de sus halos.

(2) Trayectorias evolutivas medianas por masa de los halos/galaxias

definidos a z = 0 (Fig. 3.8):
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Se confirma la tendencia de que los halos de MO ensamblan en promedio sus

masas más tardíamente mientras mas masivos son (de lo chico a la grande),

mientras que las galaxias ensamblan sus masas estelares mas temprano mien-

tras mas masivas son (de lo grande a lo chico). Este desacoplamiento en las

historias de crecimiento de halos y galaxias es menor para halos que terminan

con Mvir(z = 0) ≈ 2 − 5 × 1010 M⊙ (Ms(z = 0) ≈ 3 − 6 × 1010 M⊙), siendo

los casos donde el crecimiento en Ms sigue grosso modo el crecimiento de Mvir

desde z ∼ 1.

Se calcularon las épocas (en z y tiempo regresivo T ) cuando los halos principales

y sus galaxias formaron el 50 % (90 %) de sus masas actuales (Figs. 3.4–3.6).

Mientras más masivos son los halos, más tardíamente ensamblan el 50 % y 90 %

de sus masas (para Mvir = 1011 y 1014 M⊙, z50% = 1.47 y 0.67 respectivamente);

en el caso de Ms, es a la inversa, aunque para Ms < 5× 109 M⊙, z50% muy lige-

ramente se incrementa mientras menor es la masa, es decir hay un rebote en la

tendencia. Para esta masa, la mediana es z50% = 0.52 y para Ms = 2×1011 M⊙,

es z50% = 1.68. Para masas mayores, z50% ligeramente disminuye, pero z25%

mantiene la tendencia de incrementar con la masa (Fig. 3.7). Este comporta-

miento se debe a que las galaxias más masivas tienen historias de crecimiento de

Ms muy rápidas al principio, luego cierto estancamiento y tardíamente crecen

por agregación ex situ. Los tiempos regresivos T50% y T90% en función de Ms

estimados para galaxias del SDSS concuerdan aproximadamente con nuestros

resultados, a excepción de que a bajas masas (donde efecto de completitud pue-

den afectar) siguen decreciendo mientras que en nuestro caso se da el rebote

mencionado arriba.

Las trayectorias evolutivas medianas de las eficiencias instantáneas de conver-

sión a estrellas dada la tasa a acreción de materia, TFE/Ṁh,bar, varían notable-

mente de acuerdo a la masa. En halos masivos (Mvir > 2 × 1012 M⊙) mientras

mayor la masa, esta eficiencia creció más rápido en el pasado pero también más

pronto llegó a un máximo y más fuertemente decreció. En halos menos masivos,
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Mvir < 5× 1011 M⊙, las trayectorias son más constantes y para las masas más

chicas, aún están en crecimiento. En los halos de masas intermedias, las eficien-

cias instantáneas alcanzan los mayores máximos (hacia z ≲ 1) y luego decrecen

un poco. Son estos halos justamente en los que la eficiencia integral de conver-

sión a estrellas, Ms/Mvir, alcanza en promedio valores históricos máximos.

Las trayectorias evolutivas medianas de la TFEe (Fig. 3.9) empiezan con valores

muy altos en especial para las galaxias más masivas, pero luego, mientras más

masiva, más pronto declina fuertemente la TFEe. Para masas intermedias, las

TFEe’s pasan por un periodo de leve decrecimiento antes de finalmente declinar

rápido, y en el caso de las galaxias menos masivas, las TFEe’s disminuyen en

menor medida pero también tuvieron menores amplitudes en el pasado. Para

los criterios de FE activa (SF), en proceso de apagado o transición (Q) y de

apagadas o retiradas (R) que establecimos usando la TFEe(z), las galaxias en

promedio, incluso las más masivas, son SF a z ≳ 0.7 y sólo las más masivas

que ∼ 1011 M⊙ están retiradas a z = 0. Si se usan los criterios basados en

el parámetro de natalidad b, galaxias un poco menos masivas pueden estar

retiradas a z = 0 y, de acuerdo a las trayectorias medianas de b(z) (Fig. 3.10),

el z en el que todas las galaxias (incluso las más masivas) son en promedio SF,

se desplaza a z ∼ 1.

A manera de resumir toda la información evolutiva de las galaxias/halos del

catálogo sintético semi-empírico, se presentaron (a) los valores promedios de la

eficiencia instantánea de conversión a estrellas, TFE/Ṁh,bar, en función de la

masa en curso (del halo y de la galaxia) y de la época, z, junto a las trayectorias

medianas de Mvir y de Ms, y (b) similar pero para la TFEe en vez de TFE/Ṁh,bar

(Fig. 3.12.

En general, la TFE/Ṁh,bar depende más de la masa que de la época mien-

tras que TFEe depende más de la época que de la masa. Las máximas eficien-

cias en promedio, TFE/Ṁh,bar≈ 0.7 − 0.8, se dan en halos de 0.5 − 0.9 × 1012

M⊙ (Ms0.7 − 2 × 1010 M⊙) entre z ∼ 1 y 0.3 y que hoy terminan con masas
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Mvir ≈ 0.7 − 1 × 1012 M⊙ (Ms ≈ 1 − 3 × 1010 M⊙). Para z > 1.3, las máxi-

mas eficiencias promedio se dan en halos ligeramente más masivos (más raros

por ende) y con valores menores a 0.3. Las eficiencias más bajas de conversión

a estrellas dada la tasa de acreción bariónica cosmológica se dan en los halos

más masivos (> 1013 M⊙) hacia épocas tardías (en el pasado sus progenitores

fueron más eficientes). En el caso de los halos menos masivos (Mvir ≲ 5× 1010

M⊙), las eficiencias son bajas pero aproximadamente constantes a lo largo de

su historia. La TFEe decrece con el tiempo para todas las masas, de manera

más pronunciada para los progenitores de los halos/galaxias más masivos. El

comportamiento del parámetro de natalidad b es muy similar (Fig. 3.13) a dife-

rencia de las trayectorias de los halos que terminan con masas alrededor de 1012

M⊙, para los que se ve un periodo de clara reactivación de la FE (incremento

de b) hacia z ∼ 2− 1 (ver también Fig. 3.10).

(3) Distribución poblacional de las galaxias de acuerdo a su nivel de

actividad de FE a diferentes épocas

La distribución frecuencial de TFEe en épocas alrededor de z = 0.1 de las gala-

xias agrupadas por su Ms es picuda y centrada en altos valores de TFEe para

las galaxias menos masivas y extendida y con valores muy bajos de TFEE para

las galaxias más masivas (Fig. 4.1). En ningún caso se observa una distribución

bimodal como es el caso de las observaciones, en particular para masas inter-

medias. La fracción de galaxias retiradas (R) incrementa con la masa y para

Ms ≳ 1.5×1011 M⊙ ya más del 50 % de las galaxias son R (Fig. 4.5). Al contra-

rio, para Ms ≲ 4 × 1010 M⊙ más del 50 % de las galaxias son SF. Las galaxias

con masas intermedias están mayormente en proceso de apagado (Q).

A medida que z aumenta, las distribuciones frecuenciales de todas las masas se

desplazan a valores mayores de TFEe y tienden a hacerse más picudas (nunca

bimodales), en particular las de las (cada vez más escasas) galaxias de altas

masas. Hacia z = 1, incluso para las galaxias más masivas (Ms > 2× 1011 M⊙),

más del 50 % son SF; el resto son en transición Q y solo una fracción muy menor
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son R (Fig. 4.5). Hacia z′s mayores prácticamente todas las galaxias son SF.

Estas fracciones cambian un poco si se usan los criterios en base a la parámetro

b (Fig. 4.6).

La fracción de galaxias que no son SF (1 − FSF) en función de Ms en z = 0.1

es baja a las bajas masas y luego crece rápidamente hacia las altas masas,

ya sea usando el criterio con la TFEe o el parámetro b. El acuerdo con las

observaciones, mismas que usan diversos criterios empíricos para definir galaxias

SF, es relativamente bueno, en especial cuando usamos el parámetro b (Fig. 4.9).

Esta fracción decrece con z, en especial hacia las masas intermedias y bajas, al

igual que en el caso de observaciones directas basadas en catastros de altos z′s,

siendo menor el acuerdo con las mismas a medida que z es mayor, especialmente

para z > 1.

La descripción de la evolución promedio de las galaxias centrales presentada en

esta tesis en base a un catálogo sintético obtenido con la conexión galaxia-halo en la

simulación cosmológica de N-cuerpos Bolshoi-P resume gran parte de los procesos

físicos y evolutivos en función de la masa que sufrieron las galaxias dentro de sus

correspondientes halos de MO. Al tratarse de un enfoque semi-empírico, no se modelan

en ningún momento estos procesos en sí. El valor de este tipo de resultados es más bien

que ofrecen restricciones muy completas a los modelos físicos y evolutivos propuestos

para explicar la evolución y naturaleza de las galaxias en el contexto cosmológico

del escenario ΛCDM. En la Sección 3.5 se discutió ampliamente las implicaciones de

los resultados a la luz del paradigma actual de formación y evolución de galaxias,

enfocando las diferencias con la masa (de los halos o de las galaxias) y la época. Los

resultados están de acuerdo con las principales propuestas teóricas para entender la

evolución de las galaxias y proveen restricciones cuantitativas como masas y épocas

características de funcionamiento de uno u otro mecanismo evolutivo.

Las restricciones cuantitativas de nuestros resultados semi-empíricos se pueden

usar para poner a prueba los Modelos Semi-analíticos y las simulaciones hidrodiná-

micas de evolución de galaxias. Esto es algo que se hizo de manera muy preliminar
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en la presente tesis usando las simulaciones de Faucher-Gigère et al. (2011; [43]) y las

simulaciones EAGLE [89].
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