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Resumen

Las galaxias deficientes en materia oscura podrian haber perdido sus halos de materia
oscura debido a interacciones durante su evolucién; en particular, durante su historia de
fusién. La existencia de este tipo de galaxias es un tema controversial en la literatura, tanto
desde el punto de vista observacional como teérico. En este trabajo, estudiamos la poblacién
de galaxias deficientes en materia oscura en las simulaciones hidrodindmicas IllustrisTNG,
las cuales siguen la evolucion de las particulas de materia oscura y de materia baridnica.
Caracterizamos la distribucién en masa y analizamos la distribucién radial de estas galaxias
dentro de sus respectivos halos anfitriones, asi como también cémo cambia esta distribucién
con el corrimiento al rojo. Estudiamos también en detalle la distribucién radial de los halos y
subhalos cuyas masas cumplen una determinada condicién, con el objetivo de comparar estos
resultados en particular con otros trabajos publicados. El objetivo de esta tesis es obtener
informacién acerca de cémo se forman estas galaxias y como evolucionan sus poblaciones.
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0. Resumen




Abstract

Dark matter deficient galaxies could have lost their dark matter halos due to interactions
during their evolution; in particular, during their fusion history. The existence of these galaxies
is a debated subject, both from the observational and theoretical points of view. In this work,
we study the population of dark matter deficient galaxies in the hydrodynamical simulation
IustrisTNG, which follows the evolution of dark matter and baryonic matter. We analyse
the distribution of these galaxies within the host halo, and how this distribution changes
with redshift. We also study the mass distribution of the whole population in order to better
characterize them, as well as the mass distribution of those halos and subhalos which have
masses within certain ranges. This mass-range cut was made in order to compare the results
with some others that have been published in the literature. The aim of this thesis is to
gather information about how these galaxies are formed, and how their population evolves.
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Capitulo 1

Introduccion

La presente tesis se enmarca en un proyecto de investigacién que pretende estudiar la
formacion y evoluciéon de galaxias que tienen una deficiencia en materia oscura. Resulta
interesante estudiar este tipo de galaxias, observadas recientemente, ya que desafian al modelo
cosmolégico estdndar. Esta encrucijada se debe a que, segin este modelo, las estructuras
presentes en el Universo se forman en pozos de potencial que, a su vez, fueron formados por
materia oscura. Por ende, las galaxias contendrian una gran cantidad de materia oscura, la
cual es la componente de materia que las domina.

El objetivo general de esta tesis es estudiar la poblacién de galaxias deficientes en materia
oscura en simulaciones magneto-hidrodindmicas modernas. Las simulaciones utilizadas en
este trabajo fueron calculadas dentro del modelo cosmoldgico estandar y siguen en detalle la
evolucion de la materia oscura y baridénica. La caracterizacién de esta poblacién, tanto en
masa, como en ambiente al cual pertenecen, contribuye a discernir si el modelo cosmolégico
actual es capaz de explicar las observaciones de galaxias deficientes en materia oscura, a la
vez que permite explorar los canales evolutivos que podrian ser responsables de su formacién.

1.1. Contexto

En el modelo ACDM, la materia oscura es la componente de materia que domina en el
Universo, y la formacién de estructuras ocurre a partir del colapso gravitacional de los halos
de materia oscura. Las galaxias se forman dentro de los mismos, en un proceso que involucra
muchos efectos bariénicos diferentes. En este modelo estandar, se espera que los halos estén
dominados por materia oscura, especialmente los halos de baja masa. En efecto, se espera que
las galaxias poco masivas estén dominadas por materia oscura, ain en su regién central. La
materia oscura interactia sélo gravitacionalmente y su existencia, ademas de la existencia de
la materia bariénica, permite explicar la alta velocidad de rotacion del gas y de las estrellas
a grandes radios galacticos, el movimiento de las galaxias satélite, y también se requiere para
que los ctiimulos de galaxias se mantengan unidos.

Curiosamente, observaciones recientes sugieren que algunas de estas galaxias poco masivas
podrian tener una fracciéon de materia oscura muy baja. Distintos trabajos realizados utilizan
diferentes observables para determinar la deficiencia de materia oscura de estas galaxias,
pero en todos ellos se utilizan métodos dinamicos para determinarlos. Por ejemplo, Guo et al.
(2020) reportaron 19 galaxias enanas que podrian estar formadas principalmente por bariones
hasta radios mucho mayores que el radio que incluye a la mitad de la masa estelar (r. ~ 1kpc),
y de las cuales 14 se encuentran en ambientes muy poco densos aisladas de otras galaxias.
En este trabajo, el observable que utilizan es la dindamica del HI. Previamente, dos galaxias
enanas con poco contenido de materia oscura fueron reportadas en ambientes de grupos:



1. Introduccién

NGC1052-DF2 (van Dokkum et al., 2018a,b) y NGC1052-DF4 (van Dokkum et al., 2019).
El observable que fue utilizado en este caso es la dinamica de los cimulos globulares de los
sistemas analizados. Ambas galaxias fueron clasificadas como galaxias ultra difusas (UDGs)
y generan una gran controversia puesto que no deberian tener como componente dominante
de materia a la materia bariénica. Sin embargo, Montes et al. (2020) presentaron evidencia
observacional a favor del escenario que plantea que la materia oscura ha sido arrancada
de la galaxia enana NGC1052-DF4 debido a interacciones de marea con su galaxia vecina
NGC1035.

Mientras que por el lado observacional la existencia de galaxias deficientes en materia
oscura (DMDGs) no estd completamente establecida, se han realizado algunos trabajos desde
el punto de vista tedrico, a través de simulaciones numéricas, para intentar esclarecer si su
existencia es factible dentro del marco del modelo estandar, y cudles podrian ser los posibles
canales de formacién. Jing et al. (2019) exploraron las DMDGs usando dos simulaciones
hidrodindmicas: los proyectos EAGLE (Schaye et al., 2015; Crain et al., 2015) e Illustris (Genel
et al., 2014; Vogelsberger et al., 2014). Se concentraron en las galaxias satélite con masas
estelares dentro del rango 10°Mg/h < M, < 10'°My /h en grupos con Magy > 103 Mg /h.
Shin et al. (2020) utilizaron simulaciones de alta resolucién para explorar la posibilidad de
que las DMDGs sean producto de la colisién de dos galaxias enanas ricas en gas con una
alta velocidad relativa. En este escenario, como resultado de la colisién, la materia oscura
se separaria del disco de gas caliente que consecuentemente se comprimiria por choques e
interacciones de marea para formar estrellas. Sin embargo, estos autores no encontraron
evidencia de que estos tipos de colisiones sean realmente los causantes de las DMDGs en la
simulaciéon TNG100-1 del proyecto IllustrisTNG.

1.2. Objetivos

El objetivo de este trabajo de tesis es estudiar la poblacién de galaxias deficientes en
materia oscura (DMDGs) en simulaciones hidrodindmicas, para caracterizar su distribucién
en nimero y en masa, tanto a bajo como a alto corrimiento al rojo (z). El objetivo general
es entender los procesos que llevan a su formacién, y contribuir al entendimiento de las
observaciones que indican que algunas galaxias enanas presentan menos materia oscura de la
que se predice segun los modelos de formacién y evolucion de galaxias y de la estructura a
gran escala del Universo.

Se busca analizar de una manera mas completa la existencia de DMDGs en las simula-
ciones hidrodindmicas disponibles, en particular en la simulacién HlustrisTNG (Nelson et al.,
2019), que es una version actualizada de las simulaciones ILLUSTRIS. Para eso, se selec-
cionaran las galaxias deficientes en materia oscura en la simulacion, y se hard un estudio
caracterizando la poblacién. Se analizard la poblacion de DMDGs en el halo mas masivo (a
distintos z y considerando la pérdida de materia oscura en los subhalos) y su distribucién
espacial dentro del mismo. Luego se considerard un corte en masa para los halos anfitriones,
y un rango de masa para los subhalos (halos satélites) y analizamos de manera global la
distribucién radial. Este corte en masa se realizara para poder comparar los resultados obte-
nidos con aquéllos mostrados en Jing et al. (2019). Sin embargo, esta tesis no se restringe a la
comparacion de resultados sino que se estudiardn también la totalidad de los halos y subhalos
presentes distintos redshifts, a diferencia del trabajo mencionado, en el que solamente se ana-
lizan los halos y subhalos de determinada masa y a z = 0. Se estudiara, a su vez, el cociente
entre el nimero de DMDGs y el total de satélites, y se analizara si las DMDGs se matienen
deficientes en materia oscura al considerar la masa total del halo, en lugar de la masa en la
zona “central”; como se explica més adelante en esta tesis. Finalmente, se intentara hacer una
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1.3. Simulaciones utilizadas

conexién evolutiva entre las diferentes componentes de materia de las DMDGs a distintos z,
para buscar pistas sobre los posibles canales evolutivos de estas galaxias.

1.3. Simulaciones utilizadas

El proyecto NustrisTNG es un conjunto de simulaciones que representan el ‘estado del ar-
te’ en simulaciones hidrodindmicas cosmoldgicas de formacién de galaxias. En ellas se estudia
la evolucion de diferentes componentes (materia oscura, gas, masa estelar, agujeros negros).
Este conjunto de simulaciones tiene alta resolucion en masa para todas las clases de particulas.
Hay tres cajas de simulaciones disponibles, cuyos volimenes ciibicos son aproximadamente
de 50, 100 y 300 Mpc/h de lado.

En este trabajo se utilizaron los datos de TNG100-1 a distintos corrimientos al rojo para
estudiar las DMDGs. La simulacién elegida tiene un volumen comévil de (106.5Mpc)?, y
contiene 18203 particulas de materia oscura y 18203 celdas de gas. La masa de las particulas
de materia bariénica y oscura son de 1.4 x 10°M, vy 7.5 x 10°M, respectivamente.

Para poder trabajar con las bases de datos y las funciones predefinidas de IlustrisTNG
se utiliz6 JupyterLab. Esta es una interfaz que permite programar y correr los programas
en computadoras y servidores externos, para luego descargar directamente los archivos con
los datos, resultados y graficos obtenidos. El lenguaje de programaciéon utilizado para la
realizacién de este trabajo es Python, y la libreria que contiene las funciones previamente
definidas en JupyterLab que permiten obtener datos de los halos y subhalos para su posterior
andlisis se llama illustris_python, la cual estd programada en dicho lenguaje.

La tesis esta organizada de la siguiente manera:

= En el capitulo 2 se introducen algunas definiciones y féormulas que fueron utilizadas
para obtener datos como, por ejemplo, la fraccién de materia oscura (fpm).

= En el capitulo 3, se estudia en detalle la poblacion de DMDGs. En particular, se calcula
la funciéon de masa de halos y subhalos a distintos redshifts, y la funcién de masa de
las DMDGs. Luego se estudia la fraccién de materia oscura en funcién de la masa del
subhalo (tanto la masa total como aquélla contenida en la regién central del subhalo), y
se analiza en qué casos las galaxias que resultan ser DMDGs al estudiar su masa central
siguen siéndolo cuando se tiene en cuenta la materia total que compone al subhalo.

= En el capitulo 4 se presenta el andlisis de la cantidad y de la distribucién espacial de
las DMDGs realizado considerando el halo anfitrién més masivo a diferentes redshifts.
Luego, se reproduce este mismo analisis a z = 0 pero considerando un corte en masa
para los halos anfitriones y un determinado rango de masa de los subhalos satélite.

= En el capitulo 5 se presenta el andlisis realizado para el estudio de la evolucién de las
DMDGs encontradas y se plantea un posible escenario que podria explicar su formacién.

= Finalmente, en el capitulo 6 presentamos tanto las conclusiones como las perspectivas
y el trabajo que puede plantearse a futuro dentro de este tema de investigacién.






Capitulo 2

Metodologia

En esta tesis utilizamos los resultados de la simulacién IlustrisTNG. Esta cuenta con
100 snapshots (numerados cronolégicamente del 0 al 99) para cada corrida, los cuales se
corresponden cada uno con un valor de z diferente. A diferencia de la simulacién Illustris, en
TNG se tienen dos tipos de snapshots diferentes: el ‘full’ y el ‘mini’. Ambos abarcan el volumen
completo de la caja, pero los snapshots ‘mini’ tienen solamente un subconjunto disponible
de campos (fields) de las particulas, siendo estos tltimos los que almacenan informacién
concerniente a distintas caracteristicas de las particulas. En TNG hay veinte snapshots "full’,
mientras que los 80 restantes son ‘mini’. Ademads, para cada snapshot se puede conocer su
factor de escala correspondiente. Cada snapshot se almacena en una serie de archivos maés
pequenios que son mas faciles de manipular, y el nimero de estos archivos para cada snapshot
es diferente para las distintas corridas.

Las particulas de cada snapshot estan organizadas de acuerdo a su membresia a los grupos
o subgrupos que se encuentran en éstos. Los algoritmos que se utilizan para determinar los
grupos o subgrupos son el Friend of friends (FoF) y el Subfind respectivamente (Springel
et al., 2001). Los halos anfitriones de cada snapshot son reconocidos por el algoritmo FoF
mientras que, de tener subestructuras (subhalos), éstas serdn reconocidas por el algoritmo
Subfind. De todos los subhalos pertenecientes a un mismo halo anfitrion, se pueden identificar
un subhalo central y los subhalos que serdn satélites de éste. Todas las estructuras (halos y
subhalos) estédn ordenadas por su masa, de mayor a menor, en todos los snapshots.

Hay un catdlogo de grupo asociado a cada snapshot, el cual incluye tanto a los objetos
FoF como a los Subfind. Cada catalogo de grupo es un archivo HDF5 y contiene los siguientes
grupos: Encabezado, Grupo 'y Subhalo. Para evitar confusiones, se adoptara de acd en mas la
siguiente terminologia cuando se haga referencia a los distintos tipos de objetos:

= ‘Grupo’, ‘Grupo FoF’ y ‘Halo FoF’: todos hacen referencia a los halos anfitriones.
= ‘Subgrupo’, ‘Subhalo’ y ‘Grupo Subfind’: todos hacen referencia a los subhalos.

= ‘Subgrupo primario’ y ‘Subgrupo central’: hacen referencia al subgrupo mas masivo de
cada halo.

= ‘Subgrupos secundarios’ y ‘Subgrupos satélite’: hacen referencia al resto de los subgru-
pos que se encuentran dentro del mismo halo que el subgrupo central.

Notar que ‘Subgrupo’ y ‘Subhalo’ se empleardn como sinénimos, por lo que es posible
hacer referencia a subhalos primarios, centrales, secundarios y satélite.

Para cada tipo de objeto se puede obtener informacién acerca de su posicién, velocidad,
masa, entre otros. La informacién correspondiente a las distintas caracteristicas de cada
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grupo o subgrupo se almacena en campos (fields), que consisten en arreglos (vectores) cuyas
componentes se corresponden con los respectivos datos. Todos los campos disponibles (tanto
para los grupos como para los subgrupos) se pueden encontrar listados en la pigina web de
la simulacién IllustrisTNG.

Las particulas que se encuentran en los snapshots conformando grupos, subgrupos o medio
circundante estan clasificadas segiin su tipo. Hay cinco clases de particulas diferentes:

Tipo Particula
0 gas
1 materia oscura
3 trazadores
4 masa estelar y particulas de vientos
) agujeros negros

Tabla 2.1. Clasificacién de las particulas que componen los snapshots de las simulaciones
TustrisTNG.

2.1. Variables

2.1.1. Campos disponibles para los halos

Un halo de materia oscura es una estructura cosmoldgica que se habria desacoplado
de la expansién césmica y que contiene materia que estd unida gravitacionalmente.

Es importante destacar la diferencia con un halo galactico, el cual es una componente
extendida y aproximadamente esférica de una galaxia que se extiende mas alld de la regién
principal que tiene materia visible. En las galaxias espirales es mas notoria la distincién entre
el halo y el resto de la galaxia, ya que se puede apreciar el contraste entre la estructura esférica
del mismo y la forma de disco que tiene la regién central de la galaxia. En las galaxias elipticas
no es tan facil de distinguir estas regiones ya que la forma que tienen ambas es similar.

Los campos de los grupos se obtienen con un algoritmo friend-of-friends (FoF) estandar,
con una distancia de enlace (linking length) de b = 0.2. Este algoritmo se corre sobre las
particulas de materia oscura. Asi, los demés tipos de particulas (gas, estrellas, agujeros negros)
estan anexados al mismo grupo dependiendo de la particula de materia oscura més cercana.

Los campos utilizados en el andlisis de los grupos en este trabajo son:

= GroupFirstSub: contiene el indice del subhalo en la tabla que contiene el grupo Subfind
primario/més masivo dentro de este grupo FoF. Un grupo puede no tener subgrupos,
por lo que, si este valor es igual a -1, el grupo FoF no tendré subhalos.

= GroupMass: contiene la suma de las masas individuales de cada particula y de cada
tipo de un mismo grupo.

= GroupMassType: contiene la suma de las masas individuales de cada particula, separa-
das en 6 clases diferentes, de un mismo grupo. Nota: las particulas que conforman los
vientos estan incluidas en el tipo 0 (gas) para este campo.

= GroupNsubs: contiene la cantidad total de grupos Subfind dentro de este grupo FoF'.

= GroupPos: contiene la posicién espacial dentro de la caja periddica (de la particula con
con la minima energfa potencial gravitacional) en la simulacién. Estas coordenadas son
comoviles.
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= Group_-M_Crit200: contiene la masa total del grupo contenida en una esfera cuya den-
sidad media es 200 veces la densidad critica del Universo, en el momento en el que se
considera el halo.

= Group_R_Crit200: contiene el radio comévil de una esfera centrada en el GroupPos del
grupo, cuya densidad media es 200 veces la densidad critica del Universo en el momento
en el que se considera el halo.

Para obtener estas variables se utilizaron las funciones ‘Halos’ y ‘Single’ de la libreria
illustris_python. La funcién ’Halos’ requiere la especificacién de la simulacién que se desea
utilizar, el niimero de snapshot en el cual se quiere estudiar a los halos y los campos que se
desean obtener para dichos halos. En este trabajo de tesis se utiliz6 la simulacién ‘TNG100-
1’ tanto para estudiar los halos como para estudiar los subhalos. Al utilizar esta funcién
se estard considerando a todos los halos que se pueden identificar en el snapshot indicado.
En cuanto a la funcién ‘Single’, también se requiere la especificacién de la simulacion y del
ntmero de snapshot para utilizarla, pero ésta permite estudiar a los halos (y a los subhalos)
individualmente, de manera que se debe indicar el nimero de identificacién (ID) del halo que
se quiere analizar.

2.1.2. Campos disponibles para los subhalos

Los halos de materia oscura pueden contener varios grumos (clumps) de materia oscu-
ra virializados que se mantienen unidos gracias a la gravedad, los cuales son denominados
subhalos.

Los campos de los subgrupos se obtienen con el algoritmo Subfind, considerando algunas
modificaciones para agregar propiedades bariénicas adicionales en el mismo a cada entrada
del subhalo. Los subgrupos generalmente son equivalentes a las galaxias en lo que concierne
a la simulacién. Se puede identificar una galaxia central en cada halo, junto con sus galaxias
satélites (o subgrupos satélites).

Los campos utilizados en este trabajo para el analisis de los subgrupos son:

= SubhaloGrNr: contiene el indice del grupo en la tabla de los anfitriones FoF del subhalo
seleccionado.

» SubhaloMass: contiene la masa total de todas las particulas (de todas las clases) que
conforman al subhalo. Nota: las particulas que pertenecen a subhalos del subgrupo
analizado no se consideran en esta variable.

= SubhaloMassType: contiene la masa total de todas las particulas que conforman al
subhalo, separadas por clase. Las particulas que pertenecen a subhalos del subgrupo
analizado no se consideran en esta variable. Nota: las particulas que conforman vientos
estan incluidas en el tipo 0 (gas) para esta variable.

= SubhaloMassInRad: contiene la suma de las masas de todas las particulas dentro del
doble del radio que contiene la masa estelar (twice the stellar half mass radius; 2R},)
del subgrupo.

» SubhaloMassInRadType: contiene la suma de las masas de todas las particulas (sepa-
radas por clase) dentro del doble del radio que contiene la masa estelar.

» SubhaloPos: contiene la posicién espacial dentro de la caja periédica (de la particula
con la minima energfa potencial gravitacional) en la simulacién. Estas coordenadas son
comoviles.
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Las funciones de la libreria llustris_python utilizadas para la obtencién de estas variables
fueron ‘Subhalos’ y ‘Single’. Anadlogamente a la funcién ‘Halos’ ya mencionada, ‘Subhalos’
requiere que se indique cuél es la simulacién a utilizar, cuél es el niimero de snapshot y cudles
son los campos que se quieren obtener. Esta funcién también considera todos los subhalos
que se encuentren en el mismo snapshot. Con respecto a la funcion ‘Single’, en este caso se
deberd indicar el ID del subhalo que se quiere estudiar (ademas de la simulacién y del niimero
de snapshot).

Los arreglos correspondientes a los subhalos (al igual que los correspondientes a los halos)
se encuentran ordenados en forma decreciente segiin su masa, por lo que el ID= 0 sera el
identificador del subhalo méas masivo, el ID= 1 lo serd del segundo subhalo méas masivo, y
asi sucesivamente para cada snapshot. Los subhalos no necesariamente conservaran el mismo
ID si se los analiza en snapshots diferentes. La cantidad de elementos en el arreglo entre el
identificador ID= 0 del halo mas masivo a un determinado snapshot y el ID correspondiente
al segundo halo més masivo en ese mismo snapshot serd la cantidad de subhalos satélite que
tiene el halo central méas masivo.

Por ejemplo, en el snapshot 99 (correspondiente a z = 0), el ID del halo més masivo es 0
mientras que el ID del segundo halo més masivo es 17,185. Por lo tanto, el halo con ID= 0
tiene 17,184 subhalos satélite, cuyos IDs seran aquellos comprendidos entre los IDs del halo
mas masivo y del segundo halo més masivo.

2.2. Fraccién de materia oscura (fpy)

La materia oscura es la componente dominante en la mayoria de las galaxias y, al menos
hasta hace algunos pocos afios, no se planteaba la existencia de galaxias cuyo porcentaje de
materia bariénica fuera mayor al porcentaje de materia oscura. Sin embargo, observaciones re-
cientes (van Dokkum et al., 2018a,b, 2019) han presentado galaxias que estarfan conformadas
mayormente por materia baridnica, ya que su fraccién de materia oscura es muy baja.

La fracci6on de materia oscura se define como el cociente entre la masa correspondiente
a la materia oscura y la masa total de una galaxia: fpy = AJ\{I?;\:

Las galaxias deficientes en materia oscura (DMDGs) se definen entonces como aque-
llas galaxias cuya fpy es menor al 50 %. Esta definicién estd de acuerdo con la definicion
dada en Jing et al. (2019).

La fraccién de materia oscura analizada en este trabajo fue calculada a partir de la masa
que los subhalos contienen dentro del doble del radio que contiene la mitad de la masa estelar
(2R},), asi como también a partir de la masa total de los mismos. El valor que se obtenga al
calcularla de una manera no tiene por qué coincidir con aquél obtenido al calcularla de la otra
forma, puesto que la masa considerada en el cociente puede no ser la misma para un caso que
para otro. Los campos utilizados para calcular la fraccién de materia oscura considerando
la materia dentro del 2Ry, de las galaxias satélites en cada halo anfitrion analizado fueron
‘SubhaloMassInRadType’ y ‘SubhaloMassInRad’, mientras que para el calculo realizado con
la masa total se utilizaron los campos ‘SubhaloMassType’ v ‘SubhaloMass’. Como solamente
se requeria la masa correspondiente a la materia oscura de las galaxias, se utilizé el tipo 1 en
las variables ‘SubhaloMassInRadType’ y ‘SubhaloMassType’.

En el caso de que un subhalo no cuente con la suficiente cantidad de particulas de tipo 4
(estrellas) como para definir un radio que contenga la mitad de esta masa, se tendra que el
Ry, estelar es 0 y, por consiguiente, 2Ry, = 0. Por ende, el valor de las variables ‘SubhaloMas-
sInRadType’ y ‘SubhaloMassInRad’ seran nulos, ya que asi estdn definidas en la simulacion
utilizada para el caso de que el Ry, no se pueda definir. Sin embargo, esto no implica que los
R;, correspondientes al gas, a la materia oscura o a los agujeros negros sean nulos también, ya
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2.2. Fraccién de materia oscura (fpm)

que éstos estaran definidos en funcion de dichas componentes y no de la cantidad de particu-
las de tipo 4 que estén presentes en el subhalo. De todas formas, éstos no seran considerados
en el andlisis realizado en este trabajo.






Capitulo 3

Caracterizacion

Caracterizar las poblaciones de los subhalos permite estudiar el ambiente en el que éstos
se encuentran y permite inferir propiedades de los mismos. En este caso, resulta de particular
interés conocer la distribucién de masa total y la distribucién de masa de materia oscura de
los subhalos, ya que esta tltima juega un rol importante en la caracterizacion de las DMDGs.
Segin el modelo cosmoldgico estandar, los subhalos se habrian formado en ambientes ricos
en materia oscura, por lo que deberian contar con un halo de materia oscura que se extienda
mas alld de su zona central. Se espera que esta componente de materia sea la que domina
en el Universo y, pese a que en escalas mas pequenas es menos importante, aiin las galaxias
poco masivas deberian estar dominadas por materia oscura en sus regiones centrales.

Surge asi la necesidad definir una escala de tamano que haga referencia a la regiéon central
de los subhalos. El radio que contiene la mitad de la masa estelar (half-mass stellar radius)
de un subhalo es, por lo tanto, un buen candidato para definir dicha regién. Una estimacién
del tamano de la regién central donde se encuentra la masa estelar del subhalo (la galaxia)
estd dada por el doble de este radio (2Ry,); solamente si el perfil del subhalo es muy extendido
quedara fuera de esta regién una cantidad de materia que, en comparacién a la cantidad que
estd incluida, serd pequena. Con este concepto del 2R}, en mente, se debe hacer una distincién
entre el estudio de la masa total y el estudio de la masa contenida dentro de 2R;. En este
trabajo, se definieron las DMDGs como aquellas deficientes en materia oscura dentro del 2R,
pero también se analizé qué sucede con la fraccién de materia oscura si se tiene en cuenta la
masa total del subhalo. Como se mostrard més adelante, en algunos casos el subhalo sigue
siendo deficiente en materia oscura, pero en otros casos, cuando se considera la masa total,
no lo es.

3.1. Halos

En el snapshot correspondiente a z = 0 se puede encontrar un total de 6,291,349 halos
anfitriones. Para obtener su distribucién de masa, es necesario obtener la masa total de cada
uno. Para esto se trabajé con la variable ‘GroupMass’ (ver Sec. 2.1.1 para su definicion).

La funciéon de masa de galaxias es una funcién que describe la distribuciéon de masas
para una poblacién de galaxias, es decir, cudntas galaxias hay en cada intervalo de masa. En
lo que concierne a este trabajo, para poder estudiar y entender las poblaciones de DMDGs a
distintos redshifts es necesario conocer la distribucién de masa tanto de los grupos como de
los subgrupos. Es por este motivo que se obtuvieron las funciones de masa de los halos (FoF)
y de los subhalos a distintos redshifts, en los cuales se buscaron posteriormente las DMDGs.

Una vez que se almacend la informacion concerniente a la masa de todos los halos hallados
a z = 0, se procedié a graficar un histograma en el cual se refleja la funciéon de masa de los
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mismos.
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Figura 3.1. Distribucién de masa total de todos los halos anfitriones a z = 0.

Como resultado se observan dos decrecimientos: por un lado, para masas menores a
~ 2 x 108My), la cantidad de halos decrece abruptamente y esto es debido a la incomple-
titud de la simulacién usada (debido a la resolucién en masa, hay una probabilidad no nula
de no detectar los halos menos masivos). Por otro lado, en el extremo superior de masas, se
tiene el decrecimiento esperado con forma de ley de potencias, el cual se debe a que los halos
mas masivos son menos abundantes dado que la formacién de estructuras en el Universo es
jerarquica, por lo que se forman primero los halos mas pequenos, y luego los méas grandes.
En la Fig. 3.1 se muestra dicho comportamiento.

Este andlisis permite caracterizar la poblacién de halos presentes a z = 0. Del mismo se
puede deducir que habrd mucha més cantidad de halos anfitriones poco masivos que muy
masivos. En efecto, a partir de los datos obtenidos, se pudo calcular la cantidad de halos
anfitriones que poseen una masa mayor a 10®My y se obtuvo que solamente 203 halos
cumplen esta condicién. Aquellos halos anfitriones muy masivos serdn los que contengan
la mayor cantidad de subhalos, mientras que los halos poco masivos contardn con pocos
subhalos. Puede darse el caso también en el que, de ser un halo de muy baja masa, no
contenga subestructuras.

El andlisis de la funcién de masa total de los halos anfitriones se reprodujo también para
otros redshifts; en particular, analizamos la misma a z = 0.1,0.4, 1 y 2. Para el caso de z = 0.1
se obtuvo que en total hay 6,396,059 halos anfitriones. En z = 0.4 hay un total de 6,529,597
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halos anfitriones. Para z = 1 se obtuvo que hay un total de 6,736,881 halos anfitriones. Por
ultimo, en z = 2 hay 6,864,573 halos anfitriones presentes. En la Fig. 3.2 se pueden observar las
distribuciones de masa obtenidas para los halos en todos los redshifts considerados. Como era
de esperar, se puede notar que, a valores de z cada vez mas altos, el limite superior de masas
alcanza valores mas pequenos que para redshifts mas bajos, ya que para estas épocas ain no
se han formado halos con tanta masa. Como fue mencionado mas arriba, esto se debe a que
la formacion de estructuras en el Universo sigue una formacién jerarquica: primero se forman
los objetos més pequenos y luego se irdn formando objetos cada vez més grandes a medida
que los primeros vayan fusiondandose con otros. Efectivamente, a medida que se consideran
tiempos mas tardios (z mas bajos), el niimero de halos anfitriones va disminuyendo, debido a
las fusiones que se producen entre los halos. Asimismo, es importante destacar que la mayoria
de esos halos anfitriones son de baja masa, y no poseen subestructura.

Halos histogram
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Figura 3.2. Distribucién de masa total de todos los halos a 2 =0.1, 2 =04, 2 =1y 2z = 2.

Resulta interesante también analizar la funcién de masa correspondiente solamente a la
materia oscura de los halos que se encuentran a z = 0, ya que posteriormente se querra
analizar las poblaciones de galaxias que presenten una deficiencia de la misma. Si la mayor
parte de la masa que conforma a los halos anfitriones es materia oscura, la funcién de masa
total deberia ser muy similar a la funcién de masa de materia oscura. Para estudiar esto se
utilizo el tipo 1 de la variable ‘GroupMassType’ (ver Sec. 2.1.1 para su definicién), que es la
que se corresponde con las particulas de materia oscura. El resultado se puede ver reflejado
en la Fig. 3.3.
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Dark matter histogram
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Figura 3.3. Distribucién de la masa de materia oscura de todos los halos anfitriones a z = 0.

Se observa nuevamente el decrecimiento para los halos con baja masa (Mpy) debido a la
incompletitud de la simulacién y el decrecimiento para los halos masivos (Mpyr) con forma
de ley de potencias. Luego, se puede concluir que habrd muchos méas halos de materia oscura
poco masivos en comparacién con la cantidad de halos de materia oscura masivos.

Este andlisis se repiti6 para los redshifts previamente mencionados (z = 0.1,0.4,1 y 2).
Las respectivas distribuciones de masa de materia oscura obtenidas se pueden observar en la
Fig. 3.4.

Se puede notar que se tiene otra vez que la cantidad de masa correspondiente a materia
oscura de los halos anfitriones serd cada vez menor a medida que se los observa a valores de
z mas altos, debido a su formacién jerarquica.

3.2. Subhalos

Habiendo estudiado la distribucién de masa de los grupos FoF, se tiene un mejor panorama
para poder entender y caracterizar las subestructuras que contienen. Estos grupos FoF pueden
tener a su vez subgrupos. Sin embargo, no todos los grupos tendran subestructuras asociadas.
Por ejemplo, en el snapshot correspondiente a z = 0 se encontré6 que hay 3,430,706 de los
6,291,349 halos anfitriones presentes que tienen subestructuras. La cantidad de subhalos que
se encontraron a dicho z es de 4,371,211, los cuales estaran distribuidos solamente entre los
3,430,706 grupos FoF que tienen subgrupos.
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Figura 3.4. Distribucion de masa de materia oscura de todos los halos anfitriones a z = 0.1,
z2=04,z=1y 2=2.

Como fue mencionado en la Sec. 2.2, la fpy de un subhalo se define como el cociente
entre su masa de materia oscura y su masa total:

(3.1)

Esta fpas puede ser calculada o bien considerando la masa contenida dentro del 2Ry, o
bien la masa total que compone al subhalo. En este trabajo se analizaron las fpjs calculadas
de ambas maneras. Estudiar la fpp; contenida dentro del 2R; permitird comprender cémo
se comporta la materia en la regién central del subhalo, mientras que estudiar la fpys a
partir de la totalidad de su masa permitird obtener conclusiones generales del objeto en
estudio. Aquellos subhalos cuya fpas sea menor al 50 % serdn deficientes en materia oscura,
y esta deficiencia podra presentarse dentro de la regién central y/o en toda la galaxia (lo
cual dependera de si la fpys < 0.5 solamente dentro del 2Ry, o si, al considerar toda la masa,
también lo es).

Asi, para analizar si en los distintos redshifts considerados hay efectivamente poblaciones
de DMDGs, se procedié a calcular la fpys para todos los subhalos presentes en cada uno.
Se debe tener en cuenta que la cantidad total de subhalos estudiados no sera la misma si se
considera la masa contenida dentro del 2R}, que si no se realiza dicha consideracion. Esto es
producto de que, al calcular la fp,s, se requerira que el subhalo contenga masa total y masa
de materia oscura dentro del 2Rj, puesto que, de no ocurrir esto, el valor de la variable que
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representa dichas masas serd igual a 0 y el cociente no se puede definir.

De ahora en més, por simplicidad se hard referencia a la fpy calculada dentro del 2Ry,
como fpm(2R}), mientras que al calculo realizado con la masa total se lo denotara fpa(tot).

A partir de la variable ‘SubhaloMassInRadType’ (ver Sec. 2.1.2 para su definicién) se
obtuvo la masa dentro del 2Rj, correspondiente a cada clase de particula que componen a
cada subhalo. En particular, se utilizé el tipo 1 por ser el correspondiente a las particulas
de materia oscura. A su vez, se obtuvo también la masa total dentro de 2R para cada
subhalo a partir de la variable ‘SubhaloMassInRad’. En el trabajo de Jing et al. (2019) se
utilizaron estos campos para calcular la fpy(2Ry) y estudiar la poblacion de DMDGs, por
lo que posteriormente se podran comparar algunos de los resultados presentados en dicho
proyecto con algunos de los que fueron obtenidos en esta tesis.

Habiendo obtenido tanto la Mpy como la masa total dentro del 2R, para cada subhalo,
se calculé el cociente entre las mismas para asi obtener la fpy(2R;) de cada uno. Como
para varios subhalos la masa correspondiente a la materia oscura o la masa total contenidas
dentro del 2Ry, eran nulas (por motivos explicados anteriormente), al calcular su cociente
se obtuvo como resultado que sus fpm(2Rp) = 0 o fpm(2Ry) = NaN. En los lenguajes de
programacion, obtener como resultado de una operacion el “valor” NaN significa que éste
es un resultado imposible de calcular (como lo es el cociente entre ceros). Por lo tanto,
los subhalos con estos valores de fpam(2R),) fueron desestimados y se realizd el analisis con
aquellos que no presentaban este problema. Esto ocurrié en todos los redshifts considerados.

Como la cantidad de subhalos a cada z es enorme, para poder filtrar los subhalos con
foum nula o NaN se definieron méscaras. Las mascaras son herramientas de Python que
permiten formar un arreglo a partir de una o més condiciones. Las componentes del arreglo
que conforman la méscara tendran como valor verdadero o falso, segin si cumplen o no los
requisitos utilizados en la definicién de la misma. Luego, al aplicarle las méscaras a los arreglos
que contienen las fpy(2Ry) de los subhalos, éstas permitirdn formar nuevos arreglos con los
subhalos cuyas fpm(2Rp) # 0y fom(2Rn) # NaN.

Al hacer esta nueva seleccion de subhalos a partir de las condiciones mencionadas, para
z = 0 se obtuvo que hay 203,284 subhalos con fpym(2Rp) # 0y fom(2Ry) # NaN, a z = 0.1
hay 211,282, a z = 0.4 hay 235,400, 286,505 a z = 1 y, por ultimo, hay 368,354 a z = 2. A cada
arreglo que contenia las fpy(2R)y,) de los subhalos que fueron analizados en cada redshift, se
le aplicé una nueva méscara que fue definida con la siguiente condicién: fpam(2Rp) < 0.5. De
esta manera se pudo obtener la cantidad de subhalos que son deficientes en materia oscura
en su region central para cada z. Estos resultados pueden verse en la Tabla 3.1.

z | cantidad de DMDGs (2Ry,)
0 2,402
0.1 2,431
0.4 2,808

1 3,185

2 2,532

Tabla 3.1. Poblacién de galaxias deficientes en materia oscura en su regién central, en los
distintos z analizados.

Una vez estudiada la fpym(2Rp), para comprender si la deficiencia en materia oscura
persiste al considerar toda la masa del subhalo, se procedié a calcular la fppm(tot). Para
ello se trabajé con los campos ‘SubhaloMassType’ (en particular con el tipo 1, ya que se
corresponde con las particulas de materia oscura) y ‘SubhaloMass’ (ver Sec. 2.1.2 para sus
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respectivas definiciones). Habiendo obtenido estos datos, se calculd el cociente para obtener
la fpm(tot). En este caso, no se presentaron subhalos fpy(tot) = NalN, ya que al estar
considerando la masa total que los compone no ocurrié nunca que el denominador M;,: se
anulara. Sin embargo, en algunos pocos casos se obtuvo que fpy(tot) = 0, debido a que el
numerador si se anulaba. La cantidad de DMDGs encontradas en cada redshift al realizar
este andlisis se puede observar en la Tabla 3.2.

z | cantidad de DMDGs
0 1,410
0.1 1,435
0.4 1,516
1 1,416
872

Tabla 3.2. Poblacion de DMDGs en los distintos z analizados, considerando la totalidad de
la masa del subhalo.

Como se puede notar al comparar ambas tablas, la cantidad de galaxias que presentan
una deficiencia en materia oscura en su regién central a distintos redshifts es mucho mayor
a la cantidad de DMDGs que se obtienen si se considera la masa total que las compone.
Esto es razonable ya que las galaxias se forman dentro de halos de materia oscura. Si bien
el gas y la materia oscura estaban mezclados originalmente, a medida que se enfria el gas
cae al centro del halo y forma estrellas. Es por ello que resulta natural que las galaxias
posean un halo de materia oscura extendido, y no sélo materia oscura en su zona central
(Wechsler & Tinker, 2018). Ademds, en la Tabla 3.1 se puede observar que el nimero de
DMDGs al considerar la fpy(2R;,) aumenta a medida que se consideran redshifts mas altos.
Sin embargo, este incremento en la cantidad de DMDGs no es tan claro si se analizan los
resultados presentados en la Tabla 3.2.

Para estudiar la proporcién de galaxias con fpa(2Rp) < 0.5 que tienen la mayor parte
de su materia oscura dentro del 2Ry, se procedié primero a calcular el cociente %
para todos estos subhalos. De obtener como resultado un valor proximo al 1, significaria que
la mayor cantidad de la materia oscura que compone al subhalo se encuentra efectivamente
dentro del 2Ry, ya que seria comparable con la cantidad total de materia oscura del mismo.
Al contrario, si se obtiene un valor préximo al 0 implicaria que la componente de materia
oscura del subhalo no se encuentra en grandes proporciones dentro del 2Ry,. Los resultados
obtenidos para z = 0,0.1,1 y 2 se muestran en la Fig. 3.5.

Se puede observar que la mayor parte de los subhalos deficientes en materia oscura en
su region central tienen efectivamente casi la totalidad de su componente de materia oscura
dentro del 2Ry, puesto que la cantidad de subhalos cuyo cociente de materia oscura es ~ 1
es ampliamente mayor a la cantidad de subhalos cuyo cociente de materia oscura es bajo. La
cantidad de subhalos con un pequefio porcentaje de materia oscura dentro del 2R; aumenta
si se consideran valores de z mas altos.

Para analizar con mayor profundidad este comportamiento, se estudio el cociente de masa
de materia oscura (dentro y fuera de 2R},) en funcién de la masa total de todos los subhalos
considerados. El resultado para z = 0 se ve reflejado en la Fig. 3.6. Como se puede observar,
hay una clara relacién entre estas caracteristicas de la muestra analizada: los subhalos menos
masivos son aquéllos para los cuales la mayor parte de la materia oscura estd dentro del
2R, mientras que a medida que aumenta la masa del subhalo, se puede ver que la cantidad
de materia oscura dentro de 2R; no es tan significativa en comparaciéon al total. Con una
barra de color se indica la masa total del subhalo (colores mas oscuros representan valores
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Figura 3.5. Cociente de masa de materia oscura (%

una deficiencia en materia oscura, a z = 0, z = 0.1, z = 1 y z = 2. El eje x se muestra en
escala logaritmica, mientras que el eje y estd en escala lineal.

) de los subhalos que presentan

de masa menores). Los resultados obtenidos hasta ahora indican que muchos de los subhalos
que presentan una deficiencia en materia oscura en su regiéon central son poco masivos.

Como parte de la caracterizaciéon de las DMDGs se obtuvo la funcién de masa total de
aquellos subhalos con deficiencia en materia oscura dentro del 2Ry. Se encontré que no hay
la misma cantidad de DMDGs de baja masa que de alta masa, y que hay una tendencia a que
haya una mayor cantidad de estas galaxias en los rangos de masa mayores a valores de z mas
altos que a z méas bajos. En otras palabras, hay una mayor cantidad de DMDGs masivas a
altos redshifts que a bajos redshifts. Se puede notar también una clara bimodalidad a partir de
los resultados obtenidos: ésta se debe al criterio utilizado para seleccionar las DMDGs, dado
que en el andlisis se tuvo en cuenta la masa de los subhalos que esta contenida dentro de la
regién central. En efecto, para los subhalos més masivos se tiene la formacién de una galaxia
compacta en su centro, por lo que el 2Ry, decrece y, entonces, la cantidad de materia oscura
contenida alli dentro serd menor. Ademads, en todos los redshifts analizados se encontré que
la masa de estos subhalos abarca un amplio rango y no se limita solamente a bajas masas.
En la Fig. 3.7 se pueden observar estos resultados para z = 0,0.1,1 y 2.

Teniendo en cuenta cuantos subhalos deficientes en materia oscura hay en cada rango de
masa, se procedié a calcular el cociente entre el nimero de DMDGs y el nimero total de
subhalos satélite considerados, en cada rango de masa, para lo cual primero fue necesario
calcular la funcién de masa de todos los subhalos considerados en los distintos redshifts (ver
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Figura 3.6. Cociente de masa correspondiente a la materia oscura dentro y fuera de 2Ry,
( MDM(2Rh)

Mpwm (total)
z = 0. La barra de color fue codificada con la masa total correspondiente a los subhalos, para
lograr una mejor visualizacién de la relaciéon entre la misma y el valor obtenido al calcular el

cociente.

), calculado para aquellos subhalos con Ry, definido, en funcién de su masa total a

Fig. 3.8). Si el resultado obtenido al calcular este cociente es proximo a 1, entonces la cantidad
de DMDGs serd comparable al ntimero de subhalos total en un determinado rango de masas,
mientras que de ser un valor pequenio se tendra que la cantidad de subhalos es mucho mayor
al nimero de DMDGs de esa masa.

Con los datos obtenidos a partir del calculo de la funcién de masa de los subhalos satélite
y aquéllos obtenidos para la poblacién de DMDGs a distintos z, se puede calcular el cociente
mencionado haciendo el cociente entre los dos histogramas. En la Fig. 3.9 se pueden observar
los resultados hallados a z = 0,0.1,1 y 2. Como se realizé el grifico en escala logaritmica,
se pueden observar cortes en algunos rangos de masa que son producto de que el cociente
calculado se anula.

El crecimiento que se observa en todos los casos a partir de ~ 10'°M se debe a que,
como se puede ver en la Fig. 3.7, la cantidad de DMDGs con distintos valores de masa total
se mantiene aproximadamente constante (las variaciones se mantienen dentro de un orden de
magnitud), mientras que en el caso de la funcién de masa de los subhalos considerados, como
se puede ver en la Fig. 3.8, hay un decrecimiento pronunciado en la cantidad de éstos que
tienen masas mayores a ~ 10'9M, (varfa cuatro 6rdenes de magnitud). Luego, al calcular
el cociente, como la masa total de los subhalos considerados estd en el denominador, el
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Figura 3.7. Funcién de masa total de todos los subhalos deficientes en materia oscura dentro
del 2R, a2=0,2=01,z=1y z=2.

resultado obtenido serd cada vez mayor a partir del valor de masa mencionado. Por otra
parte, el decrecimiento que se observa también para todos los redshifts en los rangos de masa
menores a ~ 1019M, se debe nuevamente a que la cantidad de DMDGs con distintos valores
de masa total se mantiene aproximadamente constante pero ahora se tendrd un incremento
(también de cuatro érdenes de magnitud) en el nimero de subhalos presentes de dichas masas
puesto que, a medida que se consideran subhalos mas masivos, la resoluciéon de la simulacién
es mejor y permite identificar una mayor cantidad de subhalos en cada rango de masa. Asi,
el denominador del cociente calculado tomara cada vez valores mas grandes hasta alcanzar
~ 10'° M), logrando entonces que el resultado sea cada vez menor.

Una vez planteado este analisis para los subhalos que presentan una deficiencia en materia
oscura en su zona central, resulta pertinente analizar si éstos contintian presentando dicha
deficiencia al considerar la totalidad de su masa. Para ello, como ya se habia calculado y
estudiado la fpas(tot), se realizé un estudio de comparacion entre ésta y la fpas(2Ry). Los
resultados se pueden observar en la Fig. 3.10. Las lineas a rayas indican el limite fpy = 0.5,
siendo la horizontal el limite correspondiente a fpy(tot) y la vertical a fpy(2Ry). La masa
total de los subhalos han sido codificadas nuevamente con una barra de color para poder
identificar relaciones pertinentes mas facilmente. En el cuadrante inferior izquierdo se puede
observar aquellos subhalos que son deficientes en materia oscura tanto en su region central
como al considerar toda su masa. Notar que estos subhalos solamente abarcan un rango de
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Figura 3.8. Funciéon de masa total de los subhalos con R} definido, a z =0, 2 =0.1, z =1
y z=2.

masa de valores bajos, por lo que estas DMDGs serian poco masivas. En el cuadrante superior
izquierdo se encuentran aquellos subhalos que resultan ser deficientes en materia oscura si se
considera solamente su regiéon central pero que, al considerar toda su masa, dicha deficiencia
no persiste. Estos subhalos en su mayoria ya no tienen tan poca masa sino que abarcan
un rango entre 10" My y 1030, aproximadamente. Finalmente, en el cuadrante superior
derecho se pueden observar aquellos subhalos que no son deficientes en materia oscura, los
cuales superan ampliamente en cantidad a aquellos que si lo son, como ya se habia mostrado.
Estos subhalos no tienen una tendencia tan pronunciada como ocurre con las DMDGs (las
cuales tienen un comportamiento lineal notorio) sino que hay una mayor dispersién en cuanto
a los valores de sus respectivas fpy y también en cuanto a los valores de masas que tienen,
ya que se pueden observar tanto subhalos poco masivos como subhalos masivos. No resulta
extrafilo que haya subhalos poco masivos entre éstos porque, segin el modelo cosmoldgico
estandar, aun las estructuras pequefias y con poca masa estan dominadas por la componente
de materia oscura que las conforma.

Este mismo andlisis se realizé6 para todos los subhalos considerados en los distintos
redshifts. En la Fig. 3.11 se pueden observar los resultados obtenidos. En todos los casos
se nota una tendencia lineal para las DMDGs y una mayor dispersién para aquellos subhalos
que no son deficientes en materia oscura. La relaciéon de la fpy con la masa total del subhalo
se mantiene en todas las épocas analizadas: se puede notar que los subhalos que presentan
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Figura 3.9. Cociente entre el nimero de DMDGs y la cantidad total de subhalos en funcién
de la masa total de los subhalos, a 2 =0, 2=0.1, z=1y z = 2.

la deficiencia en materia oscura tanto al analizar la totalidad de su masa como al analizar su
region central son siempre poco masivos. Sin embargo, a valores de z mas altos, se pueden
encontrar DMDGs que alcanzan valores de masa mas altos con respecto a aquéllas presentes

a redshifts mas bajos.
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Figura 3.10. Cociente entre la fraccién de materia oscura dentro de 2Ry, y la misma cantidad
calculada en todo el halo (fpm(2Rp) vs. fpm(tot)) a z = 0. La barra de colores fue codificada
con la masa total de los subhalos: los colores méas oscuros indican masas menores mientras
que los mas claros indican masas mayores.
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Figura 3.11. Cociente entre la fracciéon de materia oscura calculado dentro de 2R, y en
todo el halo (fpm(2Rn) vs. fom(tot)) a z = 0.1, 2 = 04, 2 = 1y z = 2. Los colores més
oscuros indican que los subhalos tienen baja masa, mientras que los colores mas claros senalan
subhalos masivos.
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Capitulo 4

Distribucion radial de subhalos

Ya se ha presentado en el capitulo 3 el estudio realizado para la distribucién de masa
tanto de los grupos FoF como de los subgrupos a distintos redshifts. Ahora, en este capitulo
se presentara el estudio realizado de la distribucién radial de los subgrupos, nuevamente para
los mismos redshifts con los que se venia trabajando.

Todos los snapshots disponibles para la simulacién TNG100 utilizada tienen grupos FoF
y subgrupos. Cada grupo FoF tiene un subgrupo central (o subhalo central), el cual a su
vez tiene subgrupos satélites (o subhalos satélite). El subgrupo central seréd el subgrupo mas
masivo que esté contenido dentro del grupo FoF. Luego, obtener una distribucién radial de los
subgrupos satélite permitird comprender cémo estos se encuentran posicionados con respecto
al subgrupo central. Ademas, se quiere ver la distribucién radial de las DMDGs para intentar
deducir si su deficiencia en materia oscura guarda alguna relacién con su posicién respecto
al subgrupo central.

En la Sec. 4.1 se presentara el andlisis de la distribucion radial realizado para los subhalos
del halo anfitrion mas masivo a z = 0. También se mostraran los resultados obtenidos al
reproducir dicho andlisis para z = 0.1,0.4,1 y 2.

En Ia Sec. 4.2 se presentard el mismo andlisis pero esta vez realizado para los subhalos
con masa estelar 10°My < M, < 10'°M, de los halos anfitriones que cumplan que tienen
Maoo > 103 M. El objetivo de este analisis en particular es comparar los resultados obtenidos
con los resultados presentados en el trabajo de Jing et al. (2019), como fue mencionado en la
Sec. 1.2, en el cual se realiz6 el mismo corte en masa y se analizaron las fpas(2Rp,) en funcién
de las distancias halocéntricas de los subhalos.

4.1. Analisis para el halo mas masivo

El halo méas masivo de cada snapshot analizado serd aquel de ID= 0, ya que los mismos
se encuentran ordenados por orden decreciente en masa y contenidos en un arreglo (distinto
para cada z) en los catdlogos utilizados por la simulacién. En esta seccién se presentardn los
resultados obtenidos al hacer un analisis del halo con ID= 0 a z = 0 y de sus subhalos. Pos-
teriormente se mostraran aquéllos obtenidos al reproducir el analisis para los demas redshifts
con los que se viene trabajando.

En primer lugar, como se quiere analizar el halo méas masivo a z = 0, es de esperarse que
éste haya formado subestructuras. Estas subestructuras, como se mencioné anteriormente,
seran subhalos contenidos en este halo anfitrién analizado. Para estudiar los halos anfitriones
que contienen subestructuras, primero se debié filtrar a todos los que no cumplian con esta
condicién. Para ello, se utiliz6 el campo ‘GroupFirstSub’ (ver Sec. 2.1.1 para su definicién).
Esta variable indica si el halo analizado tiene a su vez subestructuras asociadas: si su valor es
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—1, entonces el halo no las tendra. Luego, al aplicar una méscara creada con dicha condicién
a todos los halos anfitriones presentes a z = 0, se obtuvo que 3,430,706 de los 6,291,349 halos
anfitriones tienen subhalos.

Los IDs de estos halos anfitriones estaran ordenados segiin su masa, como fue mencionado
en el Cap. 2. Para el caso del halo anfitrién con ID= 0, se obtuvo que cuenta con 17,184
subhalos. Estos subhalos también se encuentran ordenados en un orden decreciente en masa.

En segundo lugar, una vez que se seleccionaron el halo anfitrion més masivo y el subhalo
central, se realizé un analisis de sus posiciones para confirmar si estan en la misma posicién.
Se utiliz6 el campo ‘GroupPos’ (ver Sec. 2.1.1 para su definicién) para obtener la posicién
del halo, la cual result6 ser ¥ = (849.1, 26, 327.0, 18, 307.0)%, y el campo ‘SubhaloPos’ (ver
Sec. 2.1.2) para obtener la posicién del subhalo central. Esta tltima resulté ser la misma
que la obtenida para el halo, por lo que se corrobord que la posicién asignada para el halo
anfitrion de ID= 0 es la misma que la del subhalo mas masivo. El halo anfitrion contiene
también a los demas 17,183 subhalos satélite.

Se realizé también un andlisis concerniente a la masa del halo y a la de sus subhalos.
Con el campo ‘GroupMass’ se obtuvo la masa del halo anfitrién, mientras que con el campo
‘SubhaloMass’ se obtuvieron las masas de todos los subhalos contenidos en el mismo. La
masa del primero resulté ser igual a My, = 3.9 X 1014M@ /h; sin embargo, la suma de las
masas de todos los subhalos dio como resultado 3.8 x 10'4M, /h y, como se puede notar, los
valores no coinciden. Esta diferencia se debe a que hay particulas sueltas presentes en el halo
anfitrién que no llegan a formar subestructuras, ya que hay una cota minima de particulas
que debe superarse para que se forme un subhalo, pero que de todas formas no pertenecen a
aquéllas que ya estan formadas (Springel et al., 2001).

Para poder analizar la poblacion de DMDGs presentes en este halo, se procedié a calcular
la fpam(2Ry,) de todos los subhalos satélite. Se realizé el andlisis considerando la masa dentro
del 2R}, para poder comparar con el trabajo de Jing et al. (2019). Asi, se obtuvieron tanto la
masa correspondiente a la materia oscura como la masa total de cada subhalo contenidas en
esta region central y se realiz6 el cociente entre éstas. Al igual que fue explicado en la Sec.
3.2, hubo que separar los subhalos cuya fpar(2Rj) resultaba nula o NaN. Una vez que se
hizo dicha discriminacion se encontré que, de los 2,273 subhalos seleccionados, 39 presentan
una deficiencia en materia oscura.

Resulta interesante estudiar la distribucién espacial de estos 2,273 subhalos dentro del
halo anfitrién, por lo que se utilizé el campo ‘SubhaloPos’ para obtener las posiciones de los
mismos. Habiendo conseguido previamente la posicion del halo como ya fue mencionado, se
procedié a calcular la distancia de cada uno de estos subhalos satélite al centro de éste a
partir de la formula de la distancia:

d= \/(Z’h - xSUbh)2 + (yh - ysubh)2 + (Zh - Zsubh)2 (41)

donde Z, = (T, Yn,2n) ¥ Tsuvh = (Tsubhs Ysubhs Zsupn) indican la posicién del halo y de los
subhalos, respectivamente.

Ademas de la posicién del halo anfitrién, también se obtuvo el radio comovil de la esfera
centrada en su posicién (Ragp) a partir del campo ‘Group_R_Crit200° (ver Sec. 2.1.1 para su
definicién). Esto se hizo para luego poder dividir la distancia entre el halo y cada subhalo
por dicho valor de Rogg que, en este caso, resulta ser Rogg = 1031.67 %hpc. Como todos los
subhalos analizados estan contenidos en el mismo halo, el Rogg por el que se dividieron sus
respectivas distancias fue el mismo para todos. De no ser asi, se deberia dividir la distancia
de los subhalos por el Rogg correspondiente al halo que contiene a cada uno (en la Sec. 4.2 se
puede ver este procedimiento con mas detalle).

Una vez realizado este calculo, se grafico la fpas(2Ry,) de cada subhalo en funcién de su
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distancia halocéntrica ( R;oo ), como se puede observar en la Fig. 4.1. Aquellos subhalos cuya
distancia halocéntrica es R;oo = 1 estardn ubicados en el borde de la esfera considerada al
definir el Rogo. La linea horizontal a rayas marca el limite en el que fpy(2Rp) = 0.5, por
lo que todos los subhalos que se encuentren por debajo de ésta seran deficientes en materia
oscura en su region central. Se definié una barra de colores a partir de la masa total de los
subhalos, para poder identificar facilmente cualquier relacién que hubiera entre su masa total

y la deficiencia en materia oscura de algunos de estos.
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Figura 4.1. fpa(2R;) de los subhalos en funcién de su distancia halocéntrica a z = 0.

Las DMDGs halladas en este halo son casi todas galaxias de baja masa y masa intermedia,
lo cual se desprende de la barra de colores graficada porque todas estdn representadas con
valores relativamente oscuros. La escala utilizada para armar la barra de colores es una
escala logaritmica y, como estd definida a partir de la masa de los subhalos cuyas unidades
son 10°M, permite ver que las DMDGs tienen masas entre ~ 108Mg y ~ 101%M. Este
resultado llama la atencion puesto que, segiin el modelo cosmolégico estandar, las galaxias
poco masivas deberian estar dominadas por materia oscura al menos en su regiéon central
(Burkert, 1995; Kravtsov et al., 1998).

Para los redshifts z = 0.1,0.4,1 y 2 se procedio a realizar el mismo anélisis de la posicion
del halo y del subhalo central, de la masa total del halo anfitriéon y de la poblacién de DMDGs
presente en los respectivos halos anfitriones més masivos (es decir, en el halo de ID = 0 que
se encuentra en cada uno de ellos). Al estudiar la posicién de los halos anfitriones més masivos
a cada redshift y la posicion de sus respectivos subhalos centrales se obtuvo, al igual que para
z = 0, que sus posiciones coincidian. Luego, en todos los casos analizados se puede corroborar
que el halo anfitrién mas masivo esta en la posicién del subhalo central. En cuanto al analisis
de las masas, en la Tabla 4.1 se pueden observar los valores obtenidos. En todos los casos,
la diferencia entre la masa total del halo y el valor de la masa obtenida al sumar todas las
masas totales de los subhalos que contiene se debe a las particulas que no conforman ningin
subhalo pero que estan en el medio intergalactico, como fue mencionado anteriormente al
comentar el andlisis del halo anfitrién a z = 0.

Con respecto al andlisis de la poblacién de las DMDGs, se procedié a realizar el calculo
de fpam(2Rp) de los subhalos satélite de cada uno de los halos mas masivos para cada z
analizado, de igual manera que se detall6 anteriormente para z = 0. En todos los casos hubo
que crear mascaras para filtrar aquellos subhalos cuya fpas(2Rp) fuera nula o NaN. Una vez
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4. Distribucién radial de subhalos

z | masa del halo anfitrién | suma de las masas de los subhalos
0.1 3.1 x 10" Mg /h 3 x 10 Mg /h
0.4 1.9 x 10 My /R 1.8 x 101 My /h
1 1.1 x 10" My /R 1 x 10"4My /R
2 3.1 x 108 Mg /h 2.9 x 1013My /h

Tabla 4.1. Masa total de los halos anfitriones més masivos en los distintos z analizados.

realizado dicho procedimiento, se desestimaron los subhalos que cumplian esas condiciones y
se analizaron los subhalos restantes, los cuales resultaron ser: 1,683 a z = 0.1, 1,253 a z = 0.4,
1,021 a z =17y 349 a z = 2. En la Tabla 4.2 se pueden observar los resultados obtenidos en
cuanto a la cantidad de satélites que resultaron ser deficientes en materia oscura en su zona
central.

z | # de subhalos considerados | # de DMDGs (2Ry,)
0.1 1,683 36 (2.14 %)
0.4 1,253 32 (2.55%)
1 1,021 26 (2.55 %)
349 8 (2.29 %)

Tabla 4.2. Poblaciéon de subhalos deficientes en materia oscura en su regiéon central, en los
halos més masivos presentes en los z analizados.

A partir de estos resultados se puede notar que el porcentaje de DMDGs con respecto
al total de subhalos satélite es mayor a valores de z mas altos: se encontré que a z = 2 el
porcentaje de es 2.29 %, mientras que a z = 0 decae a 1.71 %. Este porcentaje de subhalos
deficientes en materia oscura en su region central es consistente con el porcentaje obtenido
en el trabajo de Jing et al. (2019) al utilizar la simulacién [llustris-1.

Calculando la posicion de los subhalos satélite considerados a cada snapshot con respecto
al centro del halo que los contiene y luego dividiendo por el respectivo Raqg, se pudo reproducir
el grafico presentado en la Fig. 4.1 para cada redshift. Los valores obtenidos para el Ragg del
halo més masivo a cada redshift se muestran en la Tabla 4.3. La fpar(2Ry) graficada en
funcién de la distancia al centro del halo que contiene a cada poblacién de satélites en los
distintos redshifts es mostrada en la Fig. 4.2. Se puede observar que las DMDGs a valores de
z més altos son en general méas masivas que aquéllas que se encuentran a valores de z mas
bajos. Esto podria indicar que dichos subhalos satélite pierden anticipadamente parte de la
materia oscura que contienen en su region central, y luego continuarian perdiéndola a lo largo
de su evolucion.

7z | Ragp del halo anfitrién

0.1 1153.77 <4ee
0.4 1064.69 <72
1 970.572 e

723.401 <3<

Tabla 4.3. Valores del Rygy del halo més masivo en los distintos z.

Efectivamente, al realizar un rastreo hacia redshifts mas altos de las 39 DMDGs halladas
a z = 0, se encontré que a algunas se las encuentra presentes hasta z = 0.4, mientras que
a otras se las puede identificar incluso hasta z = 1. Sin embargo, ninguna de las DMDGs
presentes a z = 2 se corresponde con aquéllas halladas a z = 0.

28



4.2. Seleccion de halos

1.01 , 1.0 . .. l’w 20 __
o .o '.-g. o 15 o
0.8 = 0.8 ’ R =
1 9 o o 2 g
(06| . o 06 A o
P 'y °o__§,_° =2 e 2 iG
HP ° L] ® ° 0 % HP i L] ‘ 00 %
0.4 .o kS 0.4 . “©° §
. q —05 3
0 * D
0.21 o -1 % 0.2 ¢ o e %
(@] 15 O
0.0 K z=o.14 ° ° 8 L - 0.0 ;=04} ° ¢ 2.0 B
1071 100 1072 1071 100
r/R200 r/R200
1.0 ¢ “ags ’ 1.0 o W J 15
n. . ° > : ° .' .. % : :
° % o8 l‘.‘%o?.. ::‘:' 2 (0] 0.9 . .' ' °s ’. ".’.' 1.0 ©
0.8- * o . L0 €% - o8y E -. E
° ¢ 2 e oy o 0.8 o S
. . . = 05
0.6' . o. . r ! 2 0.7 ° ’ 2
g -t l_'o .g e z=2 ° . e l_ol
T : = o6 ©
0.4 ., o £ -5 §
. g 0.5 <
. . -1.0
0.2 . : 5 0.4 IS}
8 15 O
0.0{ ° 2= 1 . e % o . 5 - 0.3 B
.0 ° 2z=1] _ -20
1072 1071 100 1072 1071 100
r/R200 r/R200

Figura 4.2. fpm(2Ry) de los subhalos en funcién de su distancia halocéntrica a z = 0.1,
z2=04,2z=1y2=2.

4.2. Seleccion de halos

En la Sec. 4.1 se mostro el estudio realizado para los halos mas masivos presentes en los
redshifts z = 0,0.1,0.4,1 y 2. En esta seccién se mostraran los resultados obtenidos al realizar
el andlisis de la fpa/(2Rp) para un corte en masa tanto de los halos como de los subhalos
presentes a z = 0.

Los halos que se consideraron fueron aquéllos que cumplen con la condicién de tener
masa total Mgy (ver Sec. 2.1.1 para su definicién) tal que Mooy > 103 M. Para hacer
esta seleccion se utilizé el campo ‘Group_M_Crit200° y se cre6 una mascara a partir de la
condicién mencionada. La cantidad de halos a z = 0 cuyos Mgy cumplen este requerimiento
es de 182. Antes de hacer la seleccién de subhalos se analizo si los halos considerados tienen
subestructuras, haciendo uso del campo ‘GroupFirstSub’ al igual que fue mencionado en
la Sec. 4.1. Como resultado se obtuvo que los 182 halos contienen subhalos, lo cual era
de esperarse ya que son halos masivos. El total de subhalos que hay en este corte en masa
considerado es de 313,220. Analizando la masa de estos subhalos, se realizé una nueva seleccién
para considerar solamente aquéllos cuya masa estelar campliera que 109Mg, < M, < 1019M,
y se obtuvo que en este rango de masa hay 4,324.

Una vez seleccionados los subhalos, se procedié a calcular la fpy(2Ry) de cada uno y se
obtuvo que hay 230 de éstos que presentan una deficiencia en materia oscura en su regioén
central. Luego, habiendo obtenido la posicion de todos los halos considerados, sus respectivos
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4. Distribucién radial de subhalos

Rogp y también las posiciones de los 4,324 subhalos satélite, se reprodujo el grafico de la
/oM (2Rp,) en funcién de la distancia al centro del halo de cada subhalo mostrado previamente,
pero ahora para el corte en masa realizado. El resultado se puede observar en la Fig. 4.3.
Este grafico estd en concordancia con aquél presentado en el trabajo de Jing et al. (2019).

Todas las DMDGs encontradas en este rango de masas analizado son también en su gran
mayoria galaxias poco masivas o de masa intermedia, al igual que aquéllas halladas en el
andlisis de los halos mas masivos presentado en la Sec. 4.1.
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Figura 4.3. Corte en masa: se consideran los subhalos con 10°My < M, < 10'°Mg que
pertenecen a halos cuya Mooy > 103 M. Se muestra la fpy de dichos subhalos en funcién
de la distancia al centro de sus respectivos halos a z = 0.

Se pueden observar en dicha figura algunos subhalos que se muestran con fpas(2Ry,) = 0.
En primer lugar, se debe tener en cuenta que el valor de sus respectivas fpar(2Ry) no es
estrictamente nulo, sino que son valores del orden entre 10~! y 1073 . En segundo lugar,
se deben analizar estos objetos con detalle ya que no todos los subhalos son necesariamen-
te galaxias: en la seccién 5.2 del public data release de la simulacion [llustrisTNG (Nelson
et al., 2019) se comenta que no todos los subhalos satélite tienen un origen cosmolégico, por
lo que algunos podrian ser fragmentos o grumos (clumps) que fueron producidos por proce-
sos bariénicos (por ejemplo, inestabilidades del disco) en galaxias que ya estaban formadas
previamente. También podrian haberse formado dentro de un halo preexistente.

Para analizar si estos subhalos con fpps(2Rp,) ~ 0 son efectivamente galaxias, se utilizd
el campo ‘SubhaloFlag’ disponible para cada uno.

= SubhaloFlag: marcador que indica si es adecuado considerar al subhalo para determi-
nados andlisis. Si esta variable es 0 (o false), el origen de este subhalo no es considerado
un origen cosmolégico y debera ser excluido generalmente. Si esta variable es 1 (o true),
el subhalo debe considerarse como una galaxia o un satélite de origen cosmolégico.

El criterio utilizado en el cédigo de la simulacién para determinar si un subhalo no tiene
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4.2. Seleccion de halos

un origen cosmolodgico es el siguiente:

1. el subhalo es un satélite al momento de su formacién,
2. que se haya formado dentro de un radio virial de 1.0 de su halo progenitor,

3. su fpas al momento de su formacion es menor a 0.8.

Deben cumplirse las tres condiciones para que el campo ‘SubhaloFlag’ sea falso y se
considere al origen del subhalo como no cosmolégico.

La cantidad de subhalos que hay con fpym(2Rp) =~ 0 en el andlisis del corte de masa
realizado es de 57 subhalos. De estos 57 se obtuvo que 19 subhalos tienen la variable del
campo ‘SubhaloFlag’ igual a 1 a z = 0 y, por lo tanto, tendrian en principio un origen
cosmologico.

Sin embargo, de estos 19 subhalos se obtuvo que dos de ellos no siempre tuvieron la va-
riable ‘SubhaloFlag’ como verdadera. Los subhalos con IDs 121920 y 170594 son dos casos
particulares, los cuales fueron estudiados por separado ya que el primero de estos comienza
teniendo SubhaloFlag = 0 a z ~ 0.2 (que equivale al snapshot 85, el cual es el primero en
el que aparece presente) y el segundo comienza con SubhaloFlag = 1 a z = 1.5 (equiva-
lente al snapshot 45 que es en el que éste aparece presente por primera vez) y finaliza con
SubhaloFlag =1 a z = 0, pero para algunos valores intermedios de z la variable ‘SubhaloFlag’
se torna falsa.

De todas formas, se debe tener en cuenta que el analisis realizado en esta seccién se llevo
a cabo considerando la fpy(2Ry), es decir, la cantidad de materia que contienen los subhalos
satélites considerados dentro de su respectivo 2Ry,. Por este motivo, no necesariamente todos
los subhalos que se hallaron con fpy(2Rp) ~ 0 tendrén efectivamente una porporcién tan
baja de materia oscura, sino que puede ocurrir que, al considerar la totalidad de su masa,
este porcentaje no sea tan pequeiio y que, si bien continien siendo DMDGs, su fpnm(tot)
sea un poco mayor. En la Sec. 5.1.1 se mostrara el andlisis realizado para estudiar este
comportamiento.
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Capitulo 5

Evolucion de las DMDGs

Si bien la existencia de las DMDGs es un debate actual, se ha mostrado en los capitulos
anteriores que es posible que este tipo de galaxias se formen en el modelo actual de formacién
de galaxias. Esto lleva a preguntarse cual es el mecanismo por el que se forman y céomo es
que estas galaxias se comportan a lo largo de su evolucién.

En la literatura se han planteado distintos escenarios posibles que explicarian el origen de
las DMDGs: galaxias ultra difusas (UDGs) que han sufrido una pérdida de masa por efectos
de marea (tidal stripping) considerable, el cual habria resultado en su deficiencia de materia
oscura (Ogiya, 2018); galaxias enanas tidales (TDGs) viejas que se habrian formado en una
nube de gas expulsada a causa de interacciones tidales de un disco con una fraccién bariénica
alta (Duc et al., 2014; van Dokkum et al., 2019); galaxias enanas formadas en una nube de
gas que habria sido expulsada por outflows de un cudsar luminoso (Natarajan et al., 1998);
galaxias enanas formadas a partir de la colision de galaxias ricas en gas con una velocidad
relativa alta (Silk, 2019).

En esta seccién se mostrara el andlisis realizado para la evolucion de las DMDGs, explo-
rando la idea de que su origen se deba a colisiones y a tidal strippings sufridos por la galaxia
en algiin momento de su historia evolutiva, los cuales habrian causado que pierda su halo de
materia oscura.

Para poder estudiar la evolucién de la materia oscura de cada subhalo, ademéas de las
funciones ‘Halo’, ‘Subhalo’ y ‘Single’ de la libreria illustris_python que fueron mencionadas
en las Secs. 2.1.1 y 2.1.2, se utiliz6 la funcion ‘Tree’ de dicha libreria. Esta funciéon permite
obtener informacién acerca de la rama de progenitores (progenitor branch) de un determinado
subhalo, es decir, los halos que (a través de fusiones) dieron lugar al halo en cuestién. Para
utilizarla se debe especificar el snapshot en el que se estd trabajando y el ID del subhalo
del cual se quiere obtener la informaciéon. Como esta funcién se puede utilizar solamente con
subhalos, en el caso de querer analizar la progenitor branch de un halo anfitrion se debera
obtener el ID correspondiente al subhalo central.

De los campos con informacién relevante que se encuentran disponibles en la simulacién
a través de la funcién ‘Tree’, en el analisis de la evolucion de las DMDGs fueron utilizados
los siguientes:

= SubhalolD: arreglo que contiene los IDs del subhalo considerado, en los distintos snapshots
en los que aparece.

= SnapNum: arreglo que contiene los snapshots en los cuales se puede encontrar el subhalo.

= FirstProgenitorID: es el SubhaloID del progenitor principal del subhalo analizado. El
progenitor principal es el progenitor mas masivo que ha tenido el subhalo a lo largo de
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su historia de fusién. Para aquellos subhalos sin progenitor, el valor de este campo es
-1.

= NextProgenitorID: es el SubhalolD del segundo progenitor mas masivo de este subhalo.
Si no existe, el valor de este campo es -1.

= MainLeafProgenitorID: es el SubhalolD del dltimo progenitor a lo largo de la rama
principal, es decir, del progenitor mas reciente. Para aquellos subhalos que no tienen
progenitor, el valor de este campo serd el mismo que el de ‘SubhalolD’.

5.1. Historia de pérdida de DM

Las fusiones de galaxias (galazy mergers) pueden ocurrir cuando dos o méas galaxias
colisionan. Durante la colision, la materia bariénica y la materia oscura de cada galaxia se
verd afectada por las fuerzas que les ejercen las demds galaxias, y el resultado de la fusion
dependera de diversas propiedades y caracteristicas de aquéllas involucradas (por ejemplo,
de su velocidad relativa). Estas fusiones juegan un rol esencial en la historia de formacién y
evolucion de todos los tipos de galaxias, ya que en el modelo cosmoldgico estidndar se espera
que éstas se hayan formado a partir de algunas o varias colisiones sucesivas de halos de
materia oscura, a partir de las cuales se producen fusiones que propician que gas frio pierda
su momento angular y caiga a la zona central, dando lugar a la formacion estrellas alli.

Una manera de clasificar las fusiones de galaxias es de acuerdo al tamafio que adquirira
luego la galaxia mas masiva que esté involucrada:

» Fusiones mayores (Major mergers): en este tipo de colisiones, las galaxias involucradas
tienen aproximadamente el mismo tamafio. En el caso de ser dos galaxias espirales, el
resultado de la colisién serd una galaxia eliptica.

» Fusiones menores (Minor mergers): una de las galaxias involucradas en esta colisién
es mucho més masiva que la otra (la masa de la galaxia satélite es hasta un 30 % de
la masa de la galaxia central), por lo que usualmente su forma no se verda modificada
considerablemente.

Los merger trees contienen informacién acerca de las colisiones que sufrieron las galaxias.
Se puede obtener el merger tree de cada subhalo (o halo) y asi conseguir informacién acerca
de sus progenitores a épocas méas tempranas, asi como también la cantidad de subhalos que
contenia cada halo progenitor y la cantidad que contiene el subhalo analizado luego de su
formacion.

Para poder comprender como se formaron y evolucionaron las DMDGs, resulta importante
saber si sufrieron colisiones y, en ese caso, conocer cuantas y en qué momento se dieron. Con el
fin de obtener estos datos, se analizaron los merger trees de algunas de las DMDGs halladas.
Estos se obtuvieron utilizando la funcién ‘Tree’ mencionada anteriormente.

5.1.1. Evolucion de la materia

A lo largo de la historia de evolucién de las galaxias, su masa total ird cambiando. Un
motivo de este cambio son las colisiones y fusiones que sufrird a lo largo del tiempo. Asi,
las componentes de materia baridnica y materia oscura se veran modificadas con respecto a
las proporciones que originalmente contenia la galaxia debido a que podra perder o ganar
particulas de ambas clases en la colisién con otras galaxias.
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Luego, si se rastrea y se estudia una misma galaxia a distintos redshifts, se podra ver que
su fpm (tanto la fpym(2Rp) como la fpn(tot)) serd diferente en cada uno. En este trabajo,
resulta de particular interés analizar la evolucién de la fpy de las DMDGs, asi como también
la evolucién tanto de su componente bariénica como de su componente de materia oscura.
Con este propdésito, se selecciond una muestra de DMDGs para analizar e intentar descubrir
un posible mecanismo por el cual perderian parte de su materia oscura.

En primer lugar, como las DMDGs fueron seleccionadas a z = 0, se debi6 rastrearlas a
todos los redshifts en los que estan presentes en la simulacién empleada. Para esto, se utilizé la
funcion ‘Tree’ previamente mencionada y se solicitaron los campos SnapNum y SubhalolD.
A partir de una combinacién de estas variables, se puede saber el ID de la galaxia en los
distintos snapshots y, en consecuencia, en los distintos redshifts en los que aparece, ya que
éstos estan relacionados. Esto permite identificarla a lo largo del tiempo.

Teniendo identificada la galaxia en todos los snapshots en los que esta presente, se procedid
a obtener la masa bariénica y la masa de materia oscura que la conforman en cada época.
La masa fue considerada tanto en su totalidad como dentro del 2R, que la galaxia tiene a
cada z. Esto se realiz6 de manera analoga a la que fue explicada en la Sec. 3.2. Una vez que
se obtuvieron dichos datos, se calculd la fpy de la galaxia en cuestién para cada uno de los
snapshots con el objetivo de ver su evolucién.

Como resultado se obtuvo que cada galaxia de la muestra comenzé teniendo una fpy(2Rp)
alta, ya que el valor de la misma al redshift mas alto en el que se la encuentra era cercano a 1
(~ 0.9 en casi todos los casos). Esto significa que, al formarse, la cantidad de materia oscura
de la galaxia dentro de su 2Rj, era aproximadamente igual a la cantidad total de materia
que contenia en la regién central; en otras palabras, como fpym(2Rp) = %22}?3 ~1lyla
masa total incluye a la masa baridénica y a la masa de la materia oscura, la mayor parte de la
materia de la galaxia contenida en este tamafio era originalmente oscura y no bariénica. En la
Fig. 5.1 se muestra como ejemplo el analisis de una de las DMDGs de la muestra estudiada:
ésta tiene ID = 22y fpm(2Ry) = 0.453. Notar que éste serd el ID de dicha galaxia solamente
a z = 0, ya que a medida que se consideran redshifts méas altos se estard cambiando de
snapshot, y los subhalos no siempre conservan el mismo ID.

En el panel superior se muestra la fpy(2Ry) calculada a cada valor de z en el que aparece
la galaxia, mientras que en el panel del medio y en el panel inferior se muestra la evolucién
de la masa correspondiente a la materia oscura y de la masa bariénica (dentro del 2Ry)
respectivamente. Notar que, en el panel superior, el eje  no llega hasta valores de z tan altos
como en los otros dos paneles. Esto es debido a que, al calcular la fpy dentro del 2Rj, para
estos redshifts, el resultado dio NaN porque ain no se puede definir un Ry en esas épocas
puesto que la simulacién no tiene la suficiente cantidad de particulas de tipo 4 (estelar) como
para hacerlo. Luego, no fueron considerados a la hora de realizar el gréfico.

Observando el panel que contiene la informacién acerca de la fpy(2Ry,) se puede ver que
la galaxia no siempre ha sido deficiente en materia oscura en su regién central, sino que al
formarse contaba con un halo de materia oscura dominante por sobre la materia bariénica que
la componia. Sin embargo, a lo largo de su evolucién, su fpy(2Ry) fue disminuyendo hasta
que se volvié menor a 0.5, momento en el cual comenzo a tener propiamente una deficiencia
en materia oscura en la parte central.

También se encontraron galaxias cuyas fpy(2Ry,) disminuyeron hasta ser menores a 0.5,
pero luego recuperaron cantidad de masa de materia oscura y superaron el limite de la
deficiencia en materia oscura nuevamente. Sin embargo, a medida que continuaron evolucio-
nando, volvieron a perder componente de materia oscura que las conformaba y ahora se las
encuentra a z = 0 con fpm(2Ry) < 0.5. Un ejemplo de este tipo es la galaxia de ID= 41y
foMm(2Rp) = 0.439 a z = 0, cuyo andlisis se muestra en la Fig. 5.2.
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Figura 5.1. Evolucién de la fpy(2Ry) v de las componentes de masa dentro del 2Ry,.
DMDG con ID=22 a z = 0.

Como se puede observar en el panel superior de la Fig. 5.2, a z &~ 1 la galaxia se torna
deficiente en materia oscura en su regién central, ya que su fpym(2Rp) es menor a 0.5. No
obstante, a medida que la fpy(2Ry,) sigue variando con el tiempo, su valor se va incremen-
tando hasta superar este limite, pero luego vuelve a decrecer hasta presentar nuevamente
dicha deficiencia a valores cercanos a z = 0.

Ahora bien, cabe recordar que hasta ahora se estuvo analizando la evolucién de la fpum
calculada a partir de la masa contenida dentro del 2Ry, e igualmente para el andlisis de
la evolucién de la materia baridénica y de la materia oscura. Luego, vale preguntarse si las
galaxias con fpym < 0.5 dentro de este tamano mencionado seguirdn teniendo una fpy; menor
a dicho valor si se considera la cantidad total de masa que las compone.

Para responder a este interrogante, se reprodujo el calculo de la fpy a distintos redshifts
teniendo en cuenta los campos correspondientes a la masa total de cada subhalo, tanto para
la materia bariénica como para la materia oscura. También se estudié la evolucion de dichas
componentes de materia considerando la totalidad de las mismas. Coincidentemente con los
resultados mostrados en la Sec. 3.2, se encontrdé que no todas las galaxias de la muestra
analizada continuaban teniendo fpy < 0.5 a z = 0 si se hacia esta nueva consideracién. Esto
no resulta inesperado ya que, como fue mencionado en dicha seccién, el valor de la fpy varia
dependiendo de si se la calcula dentro del 2Ry o no puesto que puede ocurrir que el halo de
materia oscura del subhalo no se encuentre localizado en su totalidad dentro de esta escala
de tamano considerada.
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Figura 5.2. Evolucién de la fpy(2Ry) v de las componentes de masa dentro del 2Ry,.
DMDG con ID=41 a z = 0.

Para el caso de los dos ejemplos mencionados anteriormente, se puede observar en la
Fig. 5.3 que ambas galaxias no resultan deficientes en materia oscura si se considera la masa
total de cada una en el andlisis de su evolucién. Se puede notar que ahora si coinciden los
valores del eje = en los tres paneles, ya que al estar considerando la masa total no se tendra el
problema de obtener fpy(tot) = 0o fpum(tot) = NalN al realizar el cédlculo que se presentaba
al analizar la fpy(2Rp,).

Sin embargo, se encontraron galaxias de la muestra analizada que si continiian siendo
deficientes en materia oscura cuando se analiza la fpy(tot). Estas galaxias si serfan entonces
DMDGs propiamente, y no sélo en su region central.

Un ejemplo de éstas es aquélla con ID= 354 y fpm(2R,) = 0.078 a z = 0. En el panel
superior de la Fig. 5.4 se puede observar la evolucién de su fpy(2Ry), mientras que en los
otros dos paneles se puede observar como evolucionan las componentes de materia baridnica
y materia oscura (también dentro de su 2R},).

Si bien en principio pareceria ser que la galaxia tiene una deficiencia en materia oscura,
podria ocurrir que, al analizar la totalidad de su materia, esta deficiencia desapareciera (como
ocurre en el caso de las galaxias de ID= 22 y ID= 41). Mas éste no es el caso, puesto que
al analizar la fpy(tot) se encontré que esta deficiencia persiste. En la Fig. 5.5 se puede
observar este resultado junto con la evolucién de la materia oscura y materia bariénica total.
Si se observa la evolucién de la masa correspondiente a la materia oscura (panel del medio),
se puede ver que el decrecimiento de la misma para valores de z bajos es considerable: a
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Figura 5.3. Evolucién de la fpy(tot) y de las componentes de masa total.
DMDG con ID= 22 (figura a la izquierda) y DMDG con ID= 41 (figura a la derecha) a
z=0.
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Figura 5.4. Evolucién de la fpy(2Ry,) v de las componentes de masa.

DMDG con ID= 354 a z = 0.

z ~ 2 se da una disminucién abrupta de la cantidad de materia oscura que compone a la
DMDG y dicha cantidad se modifica en un factor que es aproximadamente 9. En contraste,
se puede ver en el panel inferior que la masa correspondiente a la materia bariénica no se
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5.1. Historia de pérdida de DM

modifica demasiado a partir de dicha época (si bien presenta variaciones, en general su valor
permanece aproximadamente constante). Asi se ve reflejado que la galaxia habrd perdido
mucha mas cantidad de materia oscura que de materia bariénica a partir de ese momento
de su evolucién. Curiosamente, si se comparan estos paneles con el panel superior, el cual
se corresponde con la fpy(tot), se puede identificar que el comportamiento de la fpy(tot)
comienza a cambiar y ésta disminuye a partir de z &~ 2. Por ende, se puede concluir que aquéllo
que cause que la materia oscura de la DMDG disminuya tan drasticamente serd responsable
de la deficiencia que tendra posteriormente.
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Figura 5.5. Evolucién de la fpy(tot) y de las componentes de masa total.

DMDG con ID= 354 a z = 0.

Se puede notar al comparar los paneles superiores de las Figs. 5.4 y 5.5 que la fpum
alcanza un valor muy bajo a z = 0 cuando se la calcula dentro del 2R}, pero que al calcularla
considerando la totalidad de la masa de la galaxia no llega a valores tan pequefios. No
obstante, no es desacertado preguntarse si es posible hallar DMDGs cuya fpy(tot) ~ 0
realmente. De hecho, dentro de esta muestra analizada se encontraron DMDGs con esta
caracteristica.

Un ejemplo de éstas es la galaxia con ID= 758 y fpy = 0.004(2R},) a z = 0. Se puede ver
la evolucién de su fpm(2Ry,) v de su fpar(tot) en el panel superior de la Fig. 5.6. También se
muestra la evoluciéon de sus componentes de materia en los otros dos paneles, como se hizo
en los ejemplos mostrados anteriormente.

Como se puede observar, su fpym =~ 0 a z = 0 no s6lo dentro del 2R, sino que también lo
es al calcularla teniendo en cuenta toda su masa. Esto indicaria que esta DMDG perdi6 casi
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Figura 5.6. Evolucién de la fpy de la DMDG con ID= 758 a z = 0, considerando la masa
contenida dentro del 2R}, y la masa total.

la totalidad de la materia oscura que la componia inicialmente cuando su fpy(tot) era ~ 0.9.
Si se analiza la evolucion de la masa total de esta galaxia, se puede notar que la componente
de materia oscura (panel del medio) disminuye aproximadamente 40 veces en masa a partir
de z =~ 2 hasta z = 0. Esta variacién se da de una manera més abrupta y es mucho mayor
que la que sufre la componente de materia bariénica (panel inferior), la cual se observa que
disminuye solamente 8 veces en masa en el mismo periodo. El proceso por el cual la galaxia
pierde su masa debe ser capaz de explicar una pérdida semejante de materia oscura, puesto
que la DMDG estara perdiendo todo su halo de materia oscura ya que finalmente tendra
fDM (tOt) ~ 0.

Todas las galaxias consideradas en el andlisis de esta seccion y, por ende, los ejemplos
mostrados, tienen un origen cosmoldgico. Se analizd si esto era cierto a través del estudio
del campo ‘SubhaloFlag’ de cada una (ver Sec. 4.2 para su definicién), ya que de haber sido
ésta falsa no se estaria estudiando galaxias sino objetos cuyo origen no es cosmoldgico. Asi,
se puede concluir que los subhalos deficientes en materia oscura estudiados son en efecto
galaxias.

Para intentar explicar esta pérdida de materia oscura que sufren a lo largo de su evoluciéon
los subhalos considerados en la muestra analizada, en este trabajo se planteé un escenario
en el que el mecanismo de pérdida fueran las colisiones e interacciones tidales que tiene éste
con otros subhalos de su entorno. Luego, para analizar este escenario se deben conocer la
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cantidad de fusiones que sufrieron las DMDGs desde que se formaron hasta z = 0. De poder
identificar la época en la que ocurren las colisiones, se podria analizar si ésta coincide con los
valores de z en los cuales la cantidad de materia oscura del subhalo decrece.

5.2. Colisiones

Con el fin de explorar un posible canal de formacién de las DMDGs, se analizaron las
fusiones que sufrieron los subhalos considerados en la muestra estudiada en la Sec. 5.1.1. Uti-
lizando la funcién ‘Tree’ nuevamente, se solicitaron los campos SubhalolD, NextProgenitorlD,
MainLeafProgenitorID, FirstProgenitorID y SubhaloMassType correspondientes a cada gala-
xia y, realizando una combinacién de estas variables, se pudo obtener la cantidad de fusiones
que sufrié cada una a lo largo de su evolucién. Se consideraron las fusiones entre galaxias
cuyos cocientes de tamanos fueran, por lo menos, %; es decir, fusiones que involucraran a
una galaxia al menos 15 veces mas masiva que la otra que participa en la fusién. De esta
manera, se incluyen tanto fusiones mayores como menores.

Para los ejemplos mencionados en la Sec. 5.1.1 se obtuvieron los resultados mostrados en
la Tabla 5.1.

ID (a z =0) | cantidad de fusiones
22 6
41 5
354 8
758 7

Tabla 5.1. Cantidad de fusiones que sufrieron las DMDGs mencionadas.
Las fusiones consideradas son aquéllas que cumplian que el cociente entre la galaxia
indicada y la otra involucrada es de al menos 1—15

Queda identificar la época en la cual ocurren las fusiones que sufren las galaxias de la
muestra analizada. De poder identificar fusiones en los mismos valores de z para los cuales la
masa correspondiente a la materia oscura decrece, se podria plantear que esta pérdida podria
ser consecuencia de la fusién que la galaxia sufrié en ese momento. Lo mismo ocurre con la
evolucién de la fpy (tanto la fpav(2Rp,) como la fpy(tot)): si se logran rastrear las fusiones
que sufre la galaxia a los redshifts en los cuales la fpy comienza a disminuir, esto podria
explicar la causa de la deficiencia en materia oscura de las mismas, puesto que se podria
deber a la pérdida de materia oscura que resulta de la colisién con otras galaxias.

En caso de modificarse solamente la fpyn(2Ry) pero no la fpy(tot) luego de la colisién, lo
que estaria ocurriendo como consecuencia de la fusién es que la regién central de la galaxia
sufre cambios en cuanto a la cantidad de materia que la conforma pero su halo de materia
oscura no se modificaria en grandes proporciones (Tissera et al., 2006; Mo et al., 2010), lo cual
se podria inferir de que su fppy(tot) no disminuya notablemente. Este cambio se puede deber
a que, luego de la colisién, al reacomodarse la materia que conformaba la regién central del
subhalo, se obtiene un Rj; menor al se tenia previamente y, por ende, la cantidad de materia
oscura que se encuentre contenida dentro de esta nueva regiéon central més compacta sea
menor.

El andlisis de la época en la que ocurren las colisiones que sufren las galaxias de la muestra
analizada es actualmente un trabajo en proceso, por lo que no es posible presentar resultados
concluyentes en esta tesis.
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Capitulo 6

Discusion y conclusiones

En esta tesis se realizé una busqueda de galaxias que presentan una deficiencia en materia
oscura ya sea en su regiéon central como cuando se las analiza en su totalidad, cuya existencia
se desconocia hasta hace poco tiempo y auin sigue presentando controversias desde el punto
de vista tedrico y desde el punto de vista observacional. Adicionalmente, se estudiaron algu-
nas caracteristicas de las mismas y se planted un posible escenario que explicaria tanto su
formacién como su evolucién.

Este trabajo requirié el aprendizaje de la utilizacion de la simulacién [llustrisTNG, la cual
fue empleada para poder estudiar las DMDGs. Esto incluyé comprender como funcionan las
simulaciones, como estan conformadas, qué datos tienen disponibles y con cudles se puede
trabajar, aprender a usar el entorno JupyterLab y las funciones alli definidas, y entender
tanto el alcance de estas funciones como la correcta manera de aplicarlas. Ademas, hubo un
profundo aprendizaje en cuanto al lenguaje de programacién Python, ya que este proyecto
implico la elaboracion de varios codigos que fueron utilizados para la obtencién de datos,
el calculo de distintos parametros y magnitudes, el andlisis de los resultados obtenidos y la
representacion grafica de los mismos.

La simulacién utilizada a lo largo de esta tesis estd enmarcada en el modelo cosmologico
estandar. Por este motivo, todos los resultados obtenidos y presentados son factibles dentro del
marco de este modelo estandar. Segtn éste, la componente de materia oscura es la componente
dominante en el Universo, y tanto las galaxias masivas como aquéllas poco masivas estan
dominadas por ésta aunque sea en sus regiones centrales.

Luego de un extenso estudio de las poblaciones de galaxias a z = 0,0.1,0.4,1 y 2 que
se pueden analizar a través de las simulaciones hidrodinamicas empleadas, se encontré una
muestra de galaxias que no cumplen esta condicién sino que son deficientes en materia oscura.
En base a los resultados obtenidos concluimos entonces que efectivamente la formacién de
DMDGs es posible dentro del modelo de formaciéon de galaxias contemporaneo. Analizando
con mayor profundidad esta poblacién de DMDGs se pudo distinguir entre aquellas galaxias
cuya deficiencia en materia oscura estd presente solamente en su regiéon central y aquellas
galaxias con una deficiencia en materia oscura que persiste cuando se la considera en su
totalidad. Para aquellas galaxias que se cumple que fpy(tot) < 0.5, se cumple también que
fom(2Ry) < 0.5; sin embargo no ocurre el escenario opuesto ya que no todas las galaxias con
deficiencia en materia oscura en la regién central contintian presentando dicha deficiencia si
se considera la totalidad de su masa.

Los rangos de masa en los cuales se encontraron ambas clases de DMDGs son diferentes:
por un lado, las galaxias deficientes en materia oscura solamente en su regién central abarcan
un amplio rango de masas, ya que se hallaron subhalos de este tipo que van desde masas
tales como ~ 107 M, hasta ~ 10 My; por otro lado, las galaxias que resultan deficientes
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en materia oscura al analizar toda su masa no incluyen tanta variedad en los valores de sus
masas y se limitan a ser galaxias poco masivas con masas menores a ~ 10190/ . Del analisis
a distinos redshifts se puede destacar que, a pesar de siempre ser galaxias poco masivas, las
DMDGs halladas a altos valores de z son en general mas masivas que aquéllas encontradas
en épocas posteriores.

Si bien en los catdlogos que conforman la base de datos de la simulacién utilizada se
identifican subhalos, no todos estos son en verdad galaxias puesto que no cumplen una serie
de requisitos mencionados en la Sec. 4.2. Es importante destacar esto ya que se encontrd que
algunos de los subhalos que no representan galaxias eran deficientes en materia oscura dentro
de su 2Rj,. Estos objetos no tienen un origen cosmoldgico y no fueron tenidos en cuenta al
realizar el andlisis de la evolucion de la masa de las DMDGs.

Todas las DMDGs halladas y analizadas, ya sea aquéllas cuya deficiencia se limita a la re-
gién central como aquéllas en las que no, tienen un origen cosmoldgico y comenzaron teniendo
una fpm(2Rp) v fpm(tot) alta, por lo que originalmente, al formarse, estaban compuestas
en gran parte por masa correspondiente a materia oscura. Posteriormente, a lo largo de su
evolucién fueron perdiendo su halo de materia oscura por algin mecanismo lo suficientemente
poderoso como para que, en algunos casos, el halo de materia oscura de la galaxia se despren-
da casi por completo puesto que se hallaron DMDGs con fpy(tot) ~ 0. Planteando que las
causantes de esta pérdida de masa de materia oscura son las colisiones que tiene la galaxia a
lo largo de su historia, se estudié si las DMDGs de la muestra seleccionada sufrieron fusiones
mayores y fusiones menores.

En el futuro se espera poder identificar en qué redshifts ocurrieron las fusiones que sufrie-
ron las DMDGs para asi poder rastrear la historia de evolucién de la masa de materia oscura
que las compone a estos valores de z y estudiar alli su comportamiento. Esto mismo se desea
reproducir con la evolucién de la fpym(2Ry) v fom(tot) para poder confirmar si efectivamen-
te sus valores decrecen luego de que la DMDG sufre la colisién. De esta manera se espera
poder determinar si el escenario planteado como posible canal de formacién de las DMDGs
es acertado. También se pretende poder corroborar si las DMDGs halladas a z = 0 son las
mismas que aquéllas presentes en épocas mas tempranas.
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