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Portada. Proyecciones de algunas de las galaxias vir-
tuales encontradas con HALMA dentro de la simulacion
realizada mediante MASCLET (Quilis, 2004) que han si-
do utilizadas en el presente estudio. Cada una de las
imagenes de las galaxias tiene un tamano equivalente a
100 x 100 kpc. Para darles “brillo” se han utilizado los
modelos de sintesis de poblaciones estelares MIUSCAT
(Vazdekis et al., 2012b; Ricciardelli et al., 2012). Las
galaxias se muestran separadas en dos grandes bloques
segun el criterio evolutivo. Las nueve que se sitian en el
bloque superior se corresponden a las de tipo M (‘Mer-
ger’), las nueve restantes situadas en el bloque inferior
serfan del tipo Q (‘Quiet’). Dentro de cada bloque las
galaxias se han ordenado, de izquierda a derecha, de ma-
yor a menor V/o y, de arriba a abajo, de mayor a menor
elipticidad e = 1 —b/a, donde b/a es la proporcién axial
medida mediante GALFIT (Peng et al., 2002).
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Capitulo

Introduccidon

1 trabajo aqui presentado resultado de la presente Tesis, se enmarca dentro

del campo de la Cosmologia Numérica y se centra en el estudio de las carac-
teristicas, evoluciéon y diferenciacion de galaxias obtenidas a partir de simulaciones
cosmologicas.

Con el fin de que los observables de las galaxias virtuales sean lo mas fiel-
mente comparables con el plano observacional se ha incluido, en las estructuras
generadas por el cddigo cosmoldgico a través de sus particulas estelares, toda una
serie de informacion espectral observacional por medio de las biblotecas MILES
y MIUSCAT!. De esta manera las caracteristicas obtenidas analizando dichas es-
tructuras a través del cdédigo son directamente comparables con las caracteristicas
procedentes del plano observacional.

Para identificar las distintas estructuras galdcticas y extraer algunas de sus
caracteristicas sin perder la informacién evolutiva de estas estructuras, se ha tra-
bajado mejorando algunas herramientas ya existentes y desarrollando otras. Esto
permite extraer la informacién contenida en las galaxias virtuales de la forma mas
semejante posible a como se haria mediante un anélisis observacional.

Por lo tanto, el presente estudio se centra en caracterizar y comparar con las
observaciones las galaxias virtuales obtenidas con un cédigo puramente cosmolégi-
co a través de observables tipicamente correspondientes al andlisis de galaxias
reales. La ventaja de las simulaciones cosmolégicas es que ofrecen la posiblidad de
controlar y monitorizar en todo momento la evolucién del sistema simulado. Este
estudio utiliza también esta caracteristica para realizar clasificaciones de galaxias
y tratar de encontrar relaciones entre la evolucién de éstas y caracteristicas que
puedan observarse.

Las principales lineas de investigacién seguidas en el desarrollo de esta tesis
doctoral son, por tanto, (i) obtencién de imagenes de las galaxias simuladas direc-
tamente comparables con las observaciones, (ii) desarrollo de un sofware de anélisis
capaz de obtener caracteristicas observables de dichas galaxias y (iii) relacionar las
caracteristicas dinamicas y morfolégicas de las galaxias sintéticas con su historia

1Los modelos de poblaciones estelares MIUSCAT (Vazdekis et al., 2012b; Ricciardelli et al.,
2012) son una versién extendida de los modelos MILES (Vazdekis et al., 2010) y los modelos
CaT (Vazdekis et al., 2003)
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de formacion a lo largo de su evolucién para entender mejor los procesos que llevan
a las galaxias de tipo temprano a tener la dindamica y morfologia que presentan en
la actualidad.

Las herramientas empleadas y los resultados presentados en este trabajo tienen
en cuenta tanto las propiedades de los distintos c6digos numéricos empleados como
los modelos fisicos considerados, complementdndose mutuamente.

1.1. Motivacion

Las galaxias son los componentes organizativos basicos en la estuctura del
Universo. Son el eslabén entre la estructura a gran escala del Universo y los com-
ponentes luminosos méas bdsicos, ya que se encuentran poblando los cimulos de
galaxias, las paredes y los filamentos pero, a su vez, estan formadas por las estre-
llas y todos los ingredientes que se encuentran en el Universo (el gas, el polvo y la
materia oscura). Su dindmica interna, y la relacién con su morfologia, su compo-
sicion, su capacidad para formar estrellas y las relaciones entre ellas siguen siendo
un tema de actualidad en el estudio de la evolucién cosmoldgica (Somerville &
Davé, 2015; Wechsler & Tinker, 2018).

1.1.1. Galaxia (yala&ia()

Se especula que el término galaxia proviene del griego yalalial ([ga-lak-
sja],Via Léctea) que hacfa referencia a nuestra propia galaxia, ya que dicha es-
tructura celeste era ya observada en tiempos de la antigua Grecia apareciendo
en su mitologia representada como la leche que salié del pecho de Hera (Mujer
de Zeus), cuando amamantaba a Hércules (Hijo de Zeus y Alcmena), de ahi su
nombre en griego.

Pese a que Demdcrito (460 a. C. - 370 a. C.), astrénomo de la época, ya
sugirié que este espacio blanquecino observado en el cielo no era méds que un
conglomerado de estrellas muy tenues (Aristételes, In METEOROLOGICA DK59
A80), no fue hasta mucho después, en torno al afio 1609 d. C., que el astrénomo
Galileo Galilei haciendo uso de su telescopio constaté que Demécrito tenia razén,
divisando infinidad de estrellas en la zona ocupada por la Via Lactea.

Durante el siglo XVIII los avances en los instrumentos de observacion y en la
ciencia hicieron posible detectar multiples objetos difusos que se denominaron ne-
bulosas. Muestra de esto es el catdlogo realizado por el astronomo francés Charles
Messier en 1784 (Messier, 1784) quien, en su Catalogue des nébuleuses et des amas
d’étoiles que I'on découvre parmi les étoiles fixes, sur I’horizon de Paris, catalogd
103 nebulosas, 30 de las cuales en la actualidad son identificadas como galaxias.
No obstante, llegar a esta conclusiéon de un universo formado por galaxias como
agrupaciones de estrellas no fue trivial. Un ano después de que Messier publicara
su catalogo, en 1785, F. Wilhelm Herschel publicé On the Construction of the
Heavens (Herschel, 1785), donde sugeria que nuestra Via Léctea era una nebulosa
como las otras observadas y que, por tanto, las otras eran sistemas semejantes
exteriores al nuestro. Posteriormente, durante el sigo XIX y principios del XX se
realizaron estudios de conteos de estrellas, se investigé la distribucion de las nebu-
losas con el fin de entender la posicién que ocupdbamos en el “sidereal system” (el
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sistema local popularmente conocido como la Via Lactea) y la relacién que guarda-
ba con las nebulosas. La gran pregunta de la época era si realmente las nebulosas
se encuentran en nuestra propia galaxia o son objetos externos a ella. En 1920 se
produjo el conocido como “Great Debate” donde dos afamados astrénomos de la
época, Harlow Shapley y Heber Curtis, presentaron investigaciones independientes
acerca del tamano del Universo “The Scale of the Universe”. En estas investiga-
ciones Shapley se posicionaba hacia que todas las galaxias (nebulosas de la época)
observadas formaban parte de nuestra propia galaxia, y este era el tamano de nues-
tro Universo. Sin embargo Curtis, defendia la hipétesis de que todas esas galaxias,
incluida la nuestra, eran objetos independientes y estaban muy alejados los unos
de los otros. Finalmente, gracias a los trabajos de V.M. Slipher y E. Hubble (que
utilizaron la relacion periodo-luminosidad de las Cefeidas, descubierta anos antes
por Henrietta Swan Leavitt) se pudo confirmar la naturaleza extragaldctica de
estas nebulosas, fijando asi en la comunidad cientifica la idea de galaxia como ente
independiente o “universo isla” (término inventado por el filésofo Immanuel Kant,
quien ya sospechaba que las nebulosas espirales se trataban de objetos exteriores
a nuestro sistema galdctico).

1.1.2. Comienzo de la Astronomia moderna

Una vez confirmada la naturaleza extragalactica de estas “nebulosas”, en torno
a 1923 los astrénomos empezaron a estudiar las galaxias como sistemas fisicos in-
dependientes. Las galaxias comenzaron a ser el punto de mira para comprender
mejor nuestro Universo. Comenzaron a realizarse estudios acerca de las propieda-
des de las galaxias. En 1926 E. Hubble, en pleno apogeo por sus descubrimientos,
realiza una clasificacion de las galaxias dependiendo de su morfologia, que pre-
tendfa ser un modelo de evolucién de las mismas (Hubble, 1927). Aunque més
adelante se comprobd que no tenia una relacién directa. La morfologia de una ga-
laxia y su estado de evolucién (lo que sigue siendo uno de los problemas actuales
de la astrofisica), este tipo de clasificacién todavia se utiliza.

La observacién detallada de las galaxias y su corrimiento al rojo (Hubble, 1929)
permitié a finales de la década de los anos 20, dar una primera estimacién de la
constante de expansién del Universo, basdndose en los avances de varios fisicos y
matematicos que elaboraron una teoria que consiste en la relacién entre el espacio
y el tiempo utilizando las ecuaciones de campo de Einstein de la Relatividad
General.

Desde entonces hasta la actualidad, la observacién y el estudio de las galaxias
ha dado lugar a grandes avances en el conocimiento, de entre ellos cabe destacar:

1. La existencia de la materia oscura gracias a estudios de ciimulos de galaxias
de F. Zwicky (Zwicky, 1933) y, posteriormente, a los estudios de curvas de
rotacion galacticas que Vera Rubin realizé junto a su companero de ‘staff’
Kent Ford en 1975 (Rubin et al., 1978).

2. La estimacion de la edad del Universo en 1958 publicada por Allan Sandage
(Sandage, 1958).

Estos grandes avances junto con los avances tedricos son los responsables del
modelo actualmente aceptado de “materia oscura fria con constante cosmoldgica”
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o A-Cold Dark Matter (ACDM; Blumenthal et al., 1984), también conocido como
el modelo concordante.

Los parametros en los que se basa este modelo cosmolégico se han podido
acotar con gran precisién. Sin embargo, muchas de las cuestiones de evolucion y
asociacion de las actuales galaxias que observamos dentro de este modelo siguen
estando abiertas:

1. Modelo jerarquico de formacién de estructuras frente al modelo monolitico.

2. Variacién del tamano de las galaxias de primeros tipos frente a las que se
observan en la actualidad.

3. Problema de los satélites perdidos.

4. Problema de la disminucién de la tasa de formacion estelar en una galaxia y
mecanismos que la producen.

En Cosmologia los fendmenos fisicos objeto de estudio no pueden ser recreados
en un laboratorio. Tradicionalmente, la rama experimental dependia tinicamente
de las observaciones. Actualmente, gracias a los avances de la informaética en el
campo de la computacién, los astrofisicos podemos contar con superordenadores,
que son los que hacen de laboratorios virtuales para poner a prueba los diferen-
tes modelos tedricos sobre la formacion del Universo sin perder de vista nunca
la contrastacion de estos resultados dentro de su marco de comparacién con los
resultados observacionales més punteros.

Mediante la caracterizacion y el estudio de las galaxias obtenidas por un cédi-
go puramente cosmolégico, el presente trabajo pretende contribuir a ampliar el
conocimiento sobre como se comportan y de qué tipo son las galaxias que somos
capaces de reproducir mediante un cédigo cosmolégico hidrodindmico de malla
adaptativa, sin perder nunca de vista el plano observacional. Intentando asi dar
respuestas a algunas de las cuestiones anteriormente mencionadas.

1.2. Estructura de la Tesis

En esta seccion se describe brevemente la estructura de esta Tesis.

El Capitulo 1 presenta la introduccién y la organizacién del documento.

En el Capitulo 2 se presentan las propiedades fisicas de las galaxias masivas,
tanto las obtenidas por observaciones como las que pueden obtenerse como re-
sultado de anélisis de las simulaciones. La relacién entre magnitudes simuladas y
fisicas directamente observables sera tratada también en este capitulo.

Los Capitulos 3, 4 y 5 contienen el cuerpo del trabajo llevado a cabo en esta
Tesis.

En el Capitulo 3 se detalla el c6digo cosmolégico MASCLET (‘Mesh Adaptati-
ve Scheme for Cosmological structurE evoluTion’). Un cddigo cosmoldgico que
combina un esquema de malla adaptativa (AMR) para la descripcién de la hi-
drodindmica del gas con una estructura de “N-body”para la descripcién de las
particulas estelares y la materia oscura. Este es el cédigo utilizado para realizar la
simulacion cosmolodgica analizada durante la elaboracién de la Tesis.
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El cédigo utilizado como buscador de galaxias, HALMA, se describe en el Capitu-
lo 4. Los buscadores de halos como HALMA son herramientas esenciales en todas
las simulaciones cosmoldgicas, ya que estas contienen ingentes cantidades de datos
que necesitan de un software especifico para analizar y clasificar sus resultados.
HALMA es el “HALo finder for MAsclet” y es el encargado de agrupar las particu-
las estelares obtenidas en MASCLET y extraer las galaxias virtuales que genera el
cddigo cosmoldgico.

El Capitulo 5 presenta un analisis detallado del resultado de una simulacién
puramente cosmoldgica, centrandose en las galaxias virtuales generadas a z=0 y
su comparacion directa con galaxias reales. Para ello, las galaxias extraidas me-
diante el buscador HALMA de la simulacién cosmoldgica realizada por MASCLET,
“brillaran” utilizando la libreria MIUSCAT. Esta libreria contiene modelos estela-
res de distribucion espectral de energia (Spectral Energy Distribution, SED) con
un rango que va desde los 3500 a los 9500 A.

En el Capitulo 6 contiene la discusién de las conclusiones del trabajo llevado a
cabo.

Una revision de la situacion actual de la cosmologia numérica y de las aporta-
ciones de este estudio se muestra en el Capitulo 7.

Por dltimo, el Capitulo 8 enumera las publicaciones cientificas en las que el
autor de la presente Tesis ha participado.
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Capitulo

Propiedades fisicas de las galaxias
masivas

ste capitulo detalla las principales caracteristicas fisicas de las galaxias, centran-

dose en los observables que permiten clasificar las galaxias en distintos grupos
de acuerdo con su distancia, tamano, masa, dinamica, morfologia, fotometria, dis-
tribucién espectral y la relacién de estos observables con la poblacién estelar que
contienen, asi como su contenido en gas, materia oscura, polvo o metales.

El objetivo de este capitulo es resaltar la importancia de combinar una simula-
cién puramente cosmoldgica con las librerias de modelos estelares de distribucién
espectral haciendo posible obtener observables directamente comparables a los del
plano observacional.

2.1. Las galaxias masivas

Una definiciéon sencilla de galaxia podria ser un gran conglomerado de estrellas
ligadas entre si gravitacionalmente y aislada de otras estructuras (Smith, 1995).
Esta definicién general, nos lleva a preguntarnos cémo de grande ha de ser este
conglomerado de estrellas, y como de lejos de otras estructuras estelares ha de estar
para que pueda considerarse aislado. Con ‘gran conglomerado’ de estrellas nos
referimos a estructuras con entre un millén de estrellas hasta decenas de millones
de millones de estrellas (103 estrellas). De hecho, no es posible contar de forma
individual las estrellas que forman una galaxia, por lo tanto este niimero de estrellas
que la forman debe ser estimado por la medida de la masa de estas galaxias. Con
la palabra ‘aisladas’ se intenta diferenciarlas de otras estructuras que también son
aglomerados de estrellas, ‘los camulos globulares’. No obstante, la frontera entre
las galaxias enanas y los ctimulos globulares no esta bien definida, més bien es
una transiciéon continua, a medida que se van conociendo galaxias enanas cada vez
mas pequenas y se va describiendo con més detalle la estructura de asociacién de
las galaxias en sus correspondientes grupos y supercumulos de galaxias. Si bien es
cierto que la presencia de un halo de materia oscura, que se extiende mucho maés
alla de la componente estelar de las galaxias, se considera el factor determinante

7
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para diferenciar ‘los cimulos globulares’ de las galaxias enanas.

Para el presente trabajo se consideran como galaxias masivas aquellas que
tienen una masa estelar por encima de 10'! masas solares (M, > 10" M,). Este
valor aparece de forma natural en la funcién de masa galdctica como una zona de
transicién. De acuerdo con los trabajos de Cole et al. (2001); Ilbert et al. (2013) y
Santini et al. (2022) por encima de de 10* M) la funcién de masa galdctica decae
exponencialmente.

2.1.1. Distribucién de galaxias en un universo jerarquico

Actualmente se acepta que la formacién de estructuras cdsmicas, como galaxias
y cumulos de galaxias, se lleva a cabo fundamentalmente a través de un paradigma
jerdrquico: estructuras mas pequenas que se van asociando formando cada vez
estructuras méas grandes. El modelo cosmoldgico que enmarca esta formacion de
estructuras es el modelo ACDM (ver el apartado 1.1.2 del Capitulo 1).

Son tres observables cosmoldgicos los que permiten contrastar este modelo
tedrico, por un lado el estudio del fondo césmico de microondas (CMB); Dun-
kley et al. (2009), por otro la distribucién de galaxias a gran escala: galaxias
masivas, cimulos de galaxias, etc. En definitiva la estructura a gran escala del
Universo capaz de formar grandes ctimulos (Mantz et al., 2010; Vikhlinin et al.,
2009; Rozo et al., 2010), filamentos y vacios (Tegmark et al., 2004; Cole et al.,
2005; Tegmark et al., 2006; Percival et al., 2007a,b) y, por dltimo, las relaciones
magnitud-redshift para las supernovas tipo Ia (SNe Type Ia). Como se muestra en
la Figura 2.1 que proviene de Kowalski et al. (2008); el modelo concordante mues-
tra ser compatible con la siguiente distribucién de componentes: una mayoritaria
de energia oscura (25 = 0,728f8:812) y una cuarta parte formada por materia os-
cura (Qpym = 0,227 £ 0,014) y materia bariénica (Qp = 0,0456 & 0,0016), con una
constante de Hubble de H = 70,4ﬂ:i km/s/Mpe. Las perturbaciones primordiales
en la uniformidad del Universo primitivo que podrian explicar las estructuras que
observamos actualmente son compatibles con un espectro de potencias descrito
por una ley de potencias con indice ns = 0,963 & 0,012 y con una amplitud de
og = 0,809 & 0,024. De acuerdo con este modelo cosmolégico el Universo tendria
13,75 £ 0,11 x 10° aflos. La simulacién estudiada en el presente trabajo se ha
realizado con los valores de los parametros cosmolégicos compatibles con esta des-
cripcion, aunque como se explica en la seccién 2.1.2 las observaciones recientes
abren un apasionante debate acerca del modelo cosmolégico y/o las proporciones
de sus componentes fundamentales y su interacciéon entre ellos.

2.1.2. Los dos valores de la constante de Hubble

La constante de Hubble es uno de los parametros més importantes en Cos-
mologia, ya que nos muestra cémo de rapido se expande el Universo. Debe su
nombre a Edwin Hubble, que fue el primero en calcularla a través de sus medidas
en 1929 (Hubble, 1929). Debido a los avances en la instrumentacién observacional
en los dltimos anos, el valor de esta constante ha ido midiéndose cada vez con mas
precisién y de formas diferentes. Una de las formas de calcular la constante de
Hubble es obteniéndola a partir del modelo cosmolégico y la distribucién del CMB
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Figura 2.1: Restricciones de los pardmetros del modelo cosmoldgico con los niveles de
confianza 68,3 %, 95,4 % y 99,7 % (Kowalski et al., 2008). Se muestran los limites en los
pardametros teniendo en cuenta los datos de la distribucién de galaxias (Vikhlinin et al.,
2003), los BAO, la distribucién de supernovas (Riess et al., 1998; Perlmutter et al., 1999;
Kowalski et al., 2008) y las observaciones de WMAP (Spergel et al., 2003; Wright, 2007)
y de Planck' (Aghanim et al., 2020) del CMB. La zona comiin se encuentra cerca de
Q= 0,3, Qr = 0,7 dando una evidencia de la consistencia del modelo cosmolégico y los
datos observacionales.

(Spergel et al., 2003; Wright, 2007; Aghanim et al., 2020). Otra forma de hacerlo
es a partir de la relacién de escalas de estructuras césmicas (distancias entre gala-
xias y cimulos de galaxias) que tienen la imprenta de la distribucién del CMB y
que permite medir la constante de Hubble a distintos ‘redshifts’ (Vikhlinin et al.,
2003), los BAO (‘Baryonic Acoustic Oscillations’) o bien de la forma tradicional
midiendo distancias de objetos y su corrimiento al rojo, obteniendo la escala de
distancias (‘distance ladder’; Riess et al. (2021)). Esta ultima parte solo es posible
a escalas del universo local.

La misién espacial Planck!, ha obtenido un valor para la constante de Hubble
de 67,8 km/s/Mpc (Aghanim et al., 2020). Por otro lado, del estudio llevado a
cabo por el SHOES Team (Riess et al., 2021) realizando medidas de escala de
distancias del universo local se obtiene un valor de 73 km/s/Mpc. A pesar de que

1Misién de la Agencia Espacial Europea, que actualmente ha realizado el mapa més detallado
del CMB
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esta diferencia pueda parecer pequena, debido a la precisiéon de estas medidas, la
discrepancia se acerca a superar la barrera de los 50 (una distancia de 5 veces la
incertidumbre de la medida) abriendo asf el debate de si se ha de retocar el modelo
cosmolégico para reconciliar las predicciones del modelo con las observaciones.

Un diagrama que muestra la aparicién de estas discrepancias por la mejora en
los sistemas observacionales se muestra en la Figura 2.2. Para resolver el problema
se necesitan més datos y nuevos métodos de medida de distancias. Uno de los
més recientes es la medida de los extremos de la rama de las gigantes rojas (‘Tip
of the Red Giant Branch’, ‘TRGB’; Freedman et al. (2019)) que ha obtenido un
valor intermedio de la constante de Hubble de 70 km/s/Mpc como se muestra
en la Figura 2.2 y ha profundizado en esta cuestién, agregando una nueva forma
que permite recalibrar los datos observacionales. En los préximos anos, misiones
espaciales? y telescopios terrestres como el Observatorio Vera Rubin o el instru-
mento ‘Dark Energy Spectroscopic Instrument’ (DESI) ayudardn a resolver este
apasionante debate.

80}
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Figura 2.2: Cada punto representa el valor de la constante de Hubble a lo largo de las
ultimas décadas. Imagen obtenida de Freedman et al. (2019). Los puntos en la regién
sombreada son los obtenidos mediante el CMB; los puntos dentro de la regién azul son
los obtenidos mediante la calibracion de estrellas Cefeidas; por tltimo, los puntos en la
region roja son los que provienen de la calibraciéon mediante el extremo de la rama de
gigantes rojas TRGB. Los errores mostrados representan 1o de inceridumbre

2.2. Propiedades observables de las galaxias

La observacién de las galaxias y su distribucion en el Universo es la medida mas
potente que permite definir los valores de los pardmetros cosmolégicos. Por ello,
es necesario obtener informacion de éstas. A lo largo de esta seccién se discute el
proceso observacional de clasificacién y obtencién de informacion mediante el inico
observable que se puede utilizar para esta tarea, la radiacién electromagnética que
recibimos de las galaxias.

2Las misiones espaciales WFIRST y ‘James Webb Space Telescope’ (JWST) de la NASA
(Dhawan et al., 2022); junto con la misién Euclid de la ESA.
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2.2.1. Morfologia

La propiedad mas facilmente identificable de una galaxia es su estructura. Hay
tres formas bésicas de galaxias: elipticas, espirales e irregulares. Como ya comenta-
mos en el capitulo anterior, una vez aceptada la entidad de galaxias como univer-
sos isla, la primera clasificacién cientifica de galaxias fue la morfolégica (Hubble,
1927). Esta clasificacién se utiliza todavia con algunas modificaciones, extensio-
nes y cambios de notacién (Kormendy & Bender, 2012; Masters et al., 2019). El
esquema actual puede resumirse en la Figura 2.3. Originalmente esta clasificacién
fue concebida como una especie de secuencia evolutiva de las galaxias, aunque hoy
sabemos que las diferencias morfoldgicas que presentan las galaxias tienen mas que
ver con diferencias en su formacién, composicion y estructura dindmica.

80 Sa Sb Sc Sd
/ \\
\
E0 —ET7 Irr I
\ ///
\\\ //
' SBO SBa SBb SBc SBd
-— ——— Ratio bulbo/disco
Abertura de brazos >
Gas y Polvo

Figura 2.3: Diagrama de Hubble ‘“uning-fork’ para la clasificacién de galaxias segun
su morfologia. A medida que las galaxias elipticas EQ van incrementando su grado de
desigualdad de ejes, se unen con las galaxias espirales barradas (B) y no barradas. Las
galaxias lenticulares (S0) tienen un gran bulbo central y no muestran brazos espirales.
Segin se avanza en el diagrama de Sa a Sd, se produce una disminucién del bulbo
central y una separaciéon de brazos dando paso a un incremento en el gas y el polvo.
Irr I (irregulares) tienen la mayor proporcién de gas y polvo de todas las galaxias de la
clasificacién (Smith, 1995).

= Las galaxias elipticas (E) tienen una apariencia més simple, sin estructura
destacada salvo un nicleo central muy brillante. Parecen tener un bajo con-
tenido en gas y polvo. Dentro de la clasificacién eliptica (E) se clasifican en
funcién de la proporcién b/a, entre el semieje menor b y el semieje mayor a
de la forma aparente de la galaxia, es decir, tal y como se ven en el cielo. De
esta forma hablariamos de una EQ para una galaxia perfectamente esférica,
Figura 2.4, y de una E7 para el caso de una con b/a = 0,3. En general, en una
galaxia eliptica En, n tendria la expresién de n = 10(1 — b/a). Las medidas
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de las velocidades de rotacién muestran claramente que su forma no tiene
que ver con su rotacién en ninguno de sus ejes en concreto. Son objetos que
pueden describirse como elipsoides triaxiales con los tres ejes diferentes.

R. = 12kpc

Figura 2.4: Galaxia eliptica virtual obtenida en el presente trabajo segin la metodologia
descrita en el Capitulo 5 en el apartado 5.3.3. Esta galaxia virtual presenta un indice de
Sérsic de ns = 3,54 y por su morfologia b/a = 0,98 podria catalogarse como una EQ.
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= Las galaxias espirales (S), Figura 2.5, tienen las formas més espectaculares
y son, en general, las mejor conocidas. Hay tres diferencias fundamentales
entre las espirales y las elipticas: las espirales son muy planas, practicamente
discos, contienen una cantidad muy importante de gas y polvo, y, en general,
presentan brazos espirales. Dentro de la clasificaciéon de galaxias espirales
hay dos grandes grupos, las espirales normales y las barradas. Las galaxias
espirales conocidas como normales tienen un ntcleo o bulbo practicamente
esférico, mientras que la region central de las espirales que llamamos barradas
presentan este nicleo con forma de barra. Los subtipos de espirales van desde
la a hasta la d. Las del tipo a son las que presentan un gran bulbo central
comparado con el tamano de su disco, sus brazos espirales se encuentran
muy cerrados alrededor de su niicleo y no muestran zonas bien diferenciadas
de gas o estrellas brillantes. En el otro extremo estarian las de tipo d con un
bulbo mintsculo y brazos muy abiertos, con gran cantidad de gas y estrellas
brillantes. La fraccién de gas y polvo también varia a lo largo de la secuencia
de las espirales siendo las de tipo d més azuladas que las ¢ mostrando, por
tanto, mayor cantidad de gas y polvo.

R. =19%pc

Figura 2.5: Galaxia espiral virtual obtenida en el presente trabajo segin la metodologia
descrita en el Capitulo 5 en el apartado 5.3.3. Esta galaxia virtual presenta un indice de
Sérsic de ns = 1,54 y por su morfologia b/a = 0,81 podria catalogarse como una Sb.
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= En este grupo, galaxias irregulares, estarian las galaxias dominadas por la
cantidad de gas y polvo. Al principio, en esta clase se encontraban todas
aquellas que no encajaban en la clasificacién primitiva de la secuencia de
Hubble. De hecho, el termino ‘peculiar’ todavia se utiliza para nombrar a
aquellas galaxias cuya clasificacién presenta dudas. Generalmente se sub-
dividen en dos subtipos Irr I e Irr II, Figura 2.6. El prototipo de galaxia
irregular Irr I seria la Gran Nube de Magallanes, con gran cantidad de gas y
polvo y zonas de formacion estelar sin una estructura bien definida. Por otro
lado, el subtipo Irr II engloba las galaxias cuya morfologia se debe a grandes
erupciones o eventos extremos que deforman la estructura de la galaxia, o
bien a interacciones con otras galaxias con las que se estan fusionando.

R.=5.6kpc

Figura 2.6: Galaxia irregular virtual obtenida en el presente trabajo segin la metodo-
logia descrita en el Capitulo 5 en el apartado 5.3.3. Esta galaxia virtual presenta una
gran erupciéon de formacién estelar por lo que se corresponderia a una Irr II.
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= Un dltimo grupo que cabe diferenciar del resto es el de las galaxias lenticu-
lares SO, Figura 2.7. Este grupo no se encontraba en la clasificacién original
de Hubble. De forma simplificada este tipo de galaxias serian galaxias espi-
rales sin brazos espirales. Es decir, tienen la caracteristica de ser muy planas,
practicamente discos, con un nticleo o bulbo central que también puede tener
una estructura de barra. Dindmicamente presentan propiedades similares a
las espirales, pero carecen de estructura de brazos. Todo esto hace pensar
que las galaxias lenticulares serian galaxias espirales que han perdido todo
su gas. Aparecen habitualmente en grandes cimulos de galaxias, donde se
supone que el gas que contenian ha sido desplazado por el gas caliente del
cumulo.

Figura 2.7: Galaxia lenticular virtual obtenida en el presente trabajo segin la meto-
dologia descrita en el Capitulo 5 en el apartado 5.3.3. Esta galaxia virtual presenta un
indice de Sérsic de ns = 4,32 y por su morfologia b/a = 0,46 y la presencia de barra
podria catalogarse como una SBO.
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La morfologia dominante en las galaxias masivas es la de elipticas, lenticulares
y algunas de las mds masivas de las espirales (Buitrago et al., 2012; Huertas-
Company et al., 2015). Estas morfologias son las que dominan las poblaciones
de los cimulos de galaxias en donde se concentra la gran cantidad de materia
bariénica del Universo.

2.2.2. Luminosidad

La luminosidad es una de las caracteristicas de las galaxias aparentemente mas
intuitivas de medir. No obstante, entrana ciertas dificultades. En primer lugar,
las galaxias fueron detectadas en la franja visible, aunque se ha comprobado que
la mayoria de ellas emite una gran cantidad de radiaciéon en otras longitudes de
onda, especialmente en radio y en infrarrojos, siendo muchas de ellas mucho maés
brillantes en infrarrojo que en visible. La medida de la luminosidad lleva asociada
una incertidumbre tanto porque se desconoce a priori la cantidad de radiacién que
se emite en otras longitudes de onda (no todas las galaxias tienen su maximo de
emisién en la misma zona del espectro) como por el hecho de que, para inferir la
luminosidad a través del flujo de radiacién que nos llega en un rango concreto de
longitudes de onda, hemos de conocer también la distancia a la que se encuentra la
fuente. Otra dificultad anadida es que las galaxias emiten de forma distinta segin
su morfologia, por lo tanto es crucial definir bien la zona en la que se mide su
luminosidad, ya que el flujo total que nos llegue dependera del area de galaxia que
se seleccione para medir su flujo. Debido a que las galaxias son objetos extensos,
podemos utilizar su brillo superficial o flujo por dngulo sélido con unidades de
(Wm~2ster—1) como medida independiente de la distancia. La unidad empleada
habitualmente para esta medida en el 6ptico es la magnitud por segundo de arco
cuadrado (mag arcsec?).

La introduccién de la fotografia y, mds adelante, las CCD?3 han permitido es-
tudiar en detalle la estructura de las galaxias como objetos extensos que son,
cuantificando sus diferencias en la distribuciéon de la luminosidad por unidad de
superficie. Los primeros analisis de perfiles unidimensionales de galaxias elipticas
masivas realizados por de Vaucouleurs (1948) mostraron una dependencia de la in-
tensidad respecto del radio de I(R) R4 perfil conocido como de Vaucouleurs.
Este estudio se generalizé gracias a los trabajos de Sérsic (1963), quien obtuvo una
expresion mas general en funcién de un pardmetro ng, indice de Sérsic, que deter-
minaba el grado de curvatura del perfil y que recuperaba el perfil de Vaucouleurs
para n=4. La generalizacion de Sérsic de los perfiles de brillo puede expresarse
como:

InI(R) =inly — kRY" (2.1)

En donde Ij es la intensidad en R = 0, es decir en el centro de la galaxia y el
parametro n, es el conocido como indice de Sérsic.

La expresion del perfil de Sérsic suele darse en términos del radio efectivo R,
en lugar de en términos de la intensidad central (Ip) (ver seccién 2.2.3) como:

I(R) = I, ¢ e [G)Y/" 1] (2.2)

3Dispositivo de carga acoplada ‘Charge-Coupled Device’ utilizados para desarrollar los sen-
sores de imégenes del plano focal de los telescopios, capaces de digitalizar la luz recibida.
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En donde I, es la intensidad en R = R,, es decir, la intensidad en el radio efectivo.
El pardmetro ns es el conocido como indice de Sérsic y el pardmetro b,, es una
constante relacionada con el valor de ng

La mayorfa de galaxias descritas anteriormente (seccién 2.2.1) se ajustan a
los perfiles de Sérsic con un valor de n, comprendido entre [0,5 - 10]. De hecho,
un valor de ajuste ny, = 4 (perfil de Vaucouleurs), I(R) x e~7"" es una buena
aproximacién de galaxia eliptica (E), mientras que un valor en torno de ngy = 1
(I(R) oc e ) se corresponde con el obtenido para las galaxias espirales (S).

2.2.3. Tamano, masa y dindmica

Como se ha comentado, las galaxias son objetos extensos, por lo que se puede
definir un tamano que las describa. No obstante, el borde donde terminan no esta
claramente definido ya que la densidad estelar en sus bordes cae, haciendo que sea
dificil encontrar su limite sobre el fondo. Es por ello que se utiliza el concepto de
brillo superficial, anteriormente descrito, para definir el tamano de una galaxia.

Uno de los tamanos que se utilizan en la descripcién de una galaxia es el radio
efectivo (R.) (Chamba, 2020) que vendria dado por el radio en cuyo interior se
encuentra la mitad de la luz total. Este tamano caracteristico, serd crucial en el
estudio aqui presentado, ya que va a ser utilizado como factor de normalizaciéon
para comparar todas las galaxias de la muestra utilizada.

Otra definicién observacional del tamano de una galaxia seria el didmetro
estdndar Dy que se define como el contorno de brillo que se corresponde a 25
mag arcsec”2, después de ser corregida la galaxia de inclinacién y absorcién.

La masa de las galaxias no es un observable directo. No obstante, puede dedu-
cirse a través de sus caracteristicas fisicas. El teorema del virial es la estimacién
mas sencilla de la masa de una galaxia. De forma sencilla la expresiéon de dicho
teorema puede representarse como

2T +V =0, (2.3)

donde la energia cinética (T) y la potencial (V) hacen referencia a las de un sistema
aislado en equilibrio. Concretando un poco mas, para un sistema autogravitante
en equilibrio, por ejemplo una galaxia, la expresion del teorema del virial toma la
siguiente forma:

GM?

oY ~ Muv2. (2.4)

En esta expresién M seria la masa total de una galaxia de radio R, G la cons-
tante de gravitaciéon universal y a una constante que dependeria de cémo estd
distribuida la masa en la galaxia. El término de la derecha es una medida de la
energia cinética total dada por el valor medio del cuadrado de la velocidad de la
materia moviéndose dentro de la galaxia, multiplicado por la masa total del siste-
ma. Como se ha comentado, no es sencillo determinar el valor del radio adecuado.
Una posibilidad es estimar el valor del radio a partir del didmetro estandar, Dy,
o del radio efectivo, R.. Para el caso de la constante « se podria estimar que la
distribucién de masa se relaciona de alguna manera con la distribucion de la luz en
la galaxia. Profundizaremos en esto mas adelante, seccién 2.2.4. El valor promedio
del cuadrado de la velocidad del material v2, también conocido como dispersién
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de velocidad o, puede estimarse de forma directa midiendo el ensanchamiento de
algunas lineas de emision o de absorcién del espectro galactico por efecto Doppler;
este seria el caso para las galaxias elipticas. Alternativamente, puede ocurrir que
la contribucién fundamental a la energia cinética no provenga de la dispersion de
velocidad, sino que venga de la rotacién organizada de la propia galaxia, como
en el caso de las galaxias espirales; esto podria medirse viendo el desplazamiento
de las lineas de emisién o de absorcién, en determinadas partes de la galaxia. De
acuerdo con esto, la forma de estimar la masa de la galaxia vendria dada por

2
M ~ ﬂ (2.5)

aG
Este es un buen método general para estimar la masa de la galaxia, de hecho
es esencialmente el mismo que se utiliza para estimar la masa de los ctimulos de
galaxias. Para aquellas galaxias espirales o esferoidales en las que se puede medir
con precisiéon su velocidad de rotacién, existen otros métodos maés sofisticados
para obtener una mejor estimaciéon de su masa, aunque siempre dentro de un
determinado radio ya que a partir de cierto punto la densidad de estrellas, es decir
el brillo superficial, hace imposible obtener medida alguna. De acuerdo con esto,
la masa estimada de una galaxia siempre es un limite inferior de la masa total de
la galaxia.

Los resultados de las simulaciones cosmoldgicas realizadas con MASCLET (Qui-
lis, 2004) son conjuntos de datos que contienen informacién de particulas estelares
que representan a un conjunto de poblacién estelar de las que conocemos su velo-
cidad y masa. Esto nos permite calcular observables directamente comparables al
radio efectivo, la morfologia, la velocidad de rotacién y la dispersién de velocidad
de una galaxia una vez identificado el conjunto de particulas estelares que forma
dicha galaxia sintética.

2.2.4. Relacion Masa-Luminosidad

Las galaxias mas masivas son también las mas luminosas. Estas galaxias tienen
muchas mas estrellas y, por tanto, son menos susceptibles a variaciones en esta re-
lacién causadas por brotes de formacién estelar u oscurecimiento de determinadas
zonas de la galaxia debido al polvo. La relacién masa-luminosidad de una galaxia
masiva varia mucho menos en el caso de las galaxias masivas dentro de la misma
tipologia de galaxia. Por lo general, las galaxias elipticas (F) presentan relacio-
nes masa-luminosidad (M /L) de en torno a 20-40. Para el caso de las lenticulares
(S0) y espirales (Sa — Sb) es de en torno a 10. Y, por ultimo, en el caso de las
espirales (Sc — Sd) més a la derecha del diagrama de Hubble y las irregulares
(Irr), la relacién es < 10. Esta disminucién del pardmetro masa-luminosidad a lo
largo de la secuencia puede entenderse debido a que, en general, hay una mayor
poblacién de estrellas azuladas y brillantes en las galaxias tipo Sc e Irr. Existe
una relacién entre la masa y la luminosidad de una estrella descrita por L oc M*.
Segun esto la relacion de la expresién masa luminosidad para las estrellas debe
ser M/L oc M3, es decir, la relacién masa-luminosidad decrece segtin aumenta
la masa de la estrella. De acuerdo con esto, una mayor proporcién de estrellas de
baja masa elevaria la relacién masa luminosidad para una determinada galaxia. Se
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cree que las galaxias masivas de tipo elipticas estdn dominadas por estrellas menos
brillantes y menos masivas que el Sol, y que esto hace que este tipo de galaxias
tengan una relaciéon masa luminosidad tan elevada.

Para hacer mas directa la comparacién entre las galaxias del plano observa-
cional y las obtenidas con el cédigo cosmoldgico MASCLET (Quilis, 2004), se han
utilizado las librerias MIUSCAT (Vazdekis et al., 2012a; Ricchiardelli et al., 2012)
para dar ‘brillo’ a las galaxias virtuales, permitiendo obtener observables direc-
tamente comparables al plano observacional. El procedimiento para realizar esta
tarea se describe en el Capitulo 5 en la seccién 5.2.3.

2.3. Componentes galacticos no estelares

Anteriormente se ha comentado que las galaxias emiten en una amplio rango
del espectro electromagnético. De hecho, la emisién en radio de las galaxias espira-
les, en la linea del hidrégeno neutro (21cm), es una de las mejores formas de medir
su velocidad de rotacién. La linea de emision del hidrégeno neutro tiene la ventaja
de no ser absorbida por el polvo interestelar de la galaxia, que si que oscurece a la
luz visible. Si toda la masa de la galaxia estuviera concentrada en el niicleo central
o bulbo, cabria esperar que se observara una caida en la velocidad de rotacion
siguiendo la ley de Kepler, V., x R~2. De acuerdo con estudios detallados de la
curva de rotacion de las galaxias, puede observarse que esta caida no se produce.
De hecho, la curva de velocidad de rotacién de una galaxia se mantiene practica-
mente constante a lo largo de toda la galaxia (Rubin et al., 1978), lo que sugiere
que hay mucha mas masa galactica de la que se puede ver en el disco luminoso.
Pese a que existen todo tipo de componentes no visibles como gas, polvo, estrellas
extintas, enanas blancas tenues, estrellas de neutrones, agujeros negros y otros
objetos planetarios, las estimaciones sugieren que el 90 % de la masa de las gala-
xias espirales se encuentra en las partes externas a su disco visible. Esto pone de
manifiesto la importancia de la materia oscura en la estructura y dindmica de las
galaxias. Actualmente se cree que gran parte de esta materia oscura se encuentra
no solo en las galaxias, sino agrupada en los grandes cumulos de galaxias, y se
extiende muchisimo mas alld del didmetro estdndar de una galaxia.

2.3.1. Gas

Pese a que la mayor cantidad de masa visible de una galaxia proviene de las
estrellas que la forman, éstas ocupan una pequena fracciéon de todo su volumen.
Este gas esta distribuido por toda la galaxia presentando pequenas ‘nubes’ de
diferentes densidades. El porcentaje de masa que supone este gas, respecto a la
masa estelar de la galaxia, varia de forma muy notable tanto con el ‘redshift’
(Tacconi et al., 2008) como a lo largo del diagrama de Hubble, Figura 2.3. La
composicién de gas (en su mayorfa hidrégeno) respecto a la materia visible varia
de una cantidad inferior al 0.1% en las galaxias elipticas hasta més de un 15%
en las irregulares. La distribucién del gas en las galaxias no es uniforme, la zona
central presenta una mayor concentracién de gas, ademas de las pequenas ‘nubes’
que propician las zonas de formacién estelar. Pese a que su contenido en masa
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respecto al total de la galaxia pudiera parecer despreciable, el gas, su distribucién
en la galaxia y su temperatura, son cruciales en la evolucién de las galaxias.

La ventaja de MASCLET (Quilis, 2004) sobre otros cddigos es que puede puede
describir muy bien el comportamiento del gas, ya que resuelve las ecuaciones de la
hidrodinamica sobre una malla adaptativa. Esto lo hace adecuado para describir
mejor el gas frente a otros cédigos cosmologicos que estan basados en la descripcion
de fluidos con particulas como el ‘smoothed particle hydrodynamics’ (SPH). En
el siguiente capitulo se muestra con detalle cémo MASCLET trata el gas de la
simulacion.

2.3.2. Polvo

En las zonas mas frias de las galaxias, el gas puede llegar a condensar en forma
de moléculas que llegan a asociarse formando lo que se conoce como granos de
polvo interestelares. Este polvo representa alrededor del 1% de todo el gas de
la galaxia. Su distribucién en la galaxia es muy heterogénea ya que se encuentra
concentrado en determinadas zonas muy concretas, densas nubes de gas molecular,
especialmente en el disco galactico. En concreto se concentra en la zona de los
brazos de las galaxias espirales y alrededor de las zonas de nubes de gas mas
densas y frias de las galaxias irregulares.

2.3.3. Radiacion

Cualquier galaxia es atravesada por una gran cantidad de radiacién a lo largo
de todo su volumen. Esta radiacion procede de las estrellas que la forman, de las
zonas de gas y polvo, e incluso de fuentes externas a la propia galaxia. Pese a que
no influye en la masa de la galaxia, ya que esta formada por fotones y particulas y
antiparticulas cuyo resto de masa es cero, tiene una gran importancia pues posee
una cantidad notable de densidad de energia. Esta densidad de energia puede in-
fluir y, de hecho influye, en el estado del medio interestelar de la galaxias. De esta
forma, es decisiva para activar o desactivar el proceso de formacién estelar en una
galaxia, afectando, por tanto, a su tasa de formacién estelar y, consecuentemente,
a su evolucién. Pese a la importancia de la transmisién radiativa* para regular la
formacion estelar, este proceso no se implementa en codigos cosmolégicos debido
a su complejidad y elevado coste computacional. No obstante, se utilizan algu-
nas aproximaciones bésicas para implementar la formacién estelar. La formacion
estelar ocurre a escalas mucho menores de las que puede resolver un cédigo cos-
moloégico, por lo que cuando esta se produce a una escala mucho mayor, da como
subproducto energia radiativa y térmica puesta en el medio y elementos mas pe-
sados (cierto grado de metalicidad al gas sobrante; Cen & Ostriker (1992); Yepes
et al. (1997); Springel & Hernquist (2003)). En el préximo capitulo se detallard
c6mo se lleva acabo este proceso en MASCLET (Quilis, 2004).

4La transmisién radiativa es el proceso de interaccién de la radiacién sobre el gas.
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2.3.4. Campos Magnéticos

La deteccién directa de campos magnéticos en nuestra galaxia se realiza me-
diante el efecto Zeeman presente en algunas nubes de gas. Debido a los campos
magnéticos, determinadas lineas del espectro de emisién electromagnético pueden
desdoblarse. De forma indirecta, puede detectarse la presencia de campos magnéti-
cos mediante la polarizacién de la luz estelar. Se cree que el campo magnético de
las galaxias actia confinando las particulas cargadas (principalmente protones y
electrones). Estas, a su vez, contribuyen al campo magnético galactico e influ-
yen en la distribucién del gas ionizado en el disco. La mayoria de las nubes de
gas galdcticas presentan un flujo magnético asociado. El c6digo MASCLET (Quilis,
2004) utilizado para el desarrollo del presente trabajo no contiene una descripcién
de los campos magnéticos que pudieran generarse, aunque si que describe muy
bien el gas y su campo de velocidades. Esto podria utilizarse en algin trabajo
futuro para inferir un flujo magnético asociado a la dindmica del gas y con ello
dar una estimacién del grado de polarizacién de la luz procedente de una galaxia
sintética generada (Zhuravleva et al., 2010). Como se comenta en la seccién 7.2
del Capitulo 6, recientemente se ha creado una versién de MASCLET con campo
magnético (Quilis et al., 2020).

2.4. Composicion quimica y poblaciones estelares

El Universo primigenio estd compuesto practicamente en su totalidad de ato-
mos de hidrégeno y helio en una proporcién numérica de 93% de dtomos de
hidrégeno frente a un 7% de helio. Esta proporcién en masa tendria un valor
de aproximadamente un 75 % de hidrégeno frente a un 25 % de helio. Por medio
de los mecanismos de fusién producidos en los niicleos estelares se han ido generan-
do todos los distintos elementos en las abundancias que existen en la actualidad.
En el caso del Sol, en concreto, la proporcion actual de los distintos atomos es de
un 92,1 % de hidrégeno frente al 7,8 % de helio, el 0,1-0,2 % restante contiene los
atomos con mayor nimero atémico que el helio (los ntimeros de las abundancias
solares en masa serfan 71 % hidrégeno, 27 % helio y 1-2% el resto). Estos elemen-
tos son los conocidos como “metales” en el argot astronémico. Esta categoria de
“metales” engloba elementos que claramente no son metales como el carbono, el
nitrogeno o el oxigeno. El hecho de que se denominen metales es el resultado de
que para medir esta abundancia de elementos mas pesados que el helio, tradicio-
nalmente se ha utilizado la proporcién de hierro sobre hidrégeno Fe/H, ya que la
linea espectral del hierro es una linea muy marcada en el 6ptico y por tanto su
abundancia es facil de medir.

Para representar la abundancia de metales o metalicidad se utiliza la Z como la
expresién de concentracién de hierro sobre hidrégeno en masa [Fe/H]. Muchas de
las estrellas tienen una abundancia de metales muy similar a la solar. Tradicional-
mente se le ha asignado a la metalicidad solar un valor de en torno al 2 %, es decir
Zo = 0,02 (Grevesse & Sauval, 1998), no obstante, recientes avances apuntan a
que debe revisarse este valor y sustituirlo por Zg = 0,012 (Asplund et al., 2006).

Como se ha comentado anteriormente, la produccion de “metales” en el Univer-
so se encuentra ligada a la evolucion estelar, mas concretamente, a las explosiones
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de supernova (SNe). La fusién nuclear durante la explosién es la responsable de
su formacién. Existen dos tipos bédsicos de supernova, las de tipo II (SNe II) que
provienen de explosiones de estrellas muy masivas y producen elementos como el
oxigeno y el silicio, y las de tipo I (SNe I) que provienen de la transferencia progre-
siva de masa en sistemas binarios hasta que la masa de la estrella principal llega
al limite y produce una explosiéon de supernova tipo I que es capaz de producir
los elementos més pesados como el hierro. En la medida de abundancia de meta-
licidad se asume que el resto de elementos escala como el hierro, aunque sabemos
que no es exactamente asi. Debido a que tradicionalmente la metalicidad solar se
ha establecido en 0,02, Z5 = 0,02, este valor suele utilizarse como referencia para
comparar las distintas abundancias, de forma que la medida de metalicidad suele
darse en una escala logaritmica, comparandola con la metalicidad solar, siguiendo
la expresion:

[Fe/H] = logio [(Fe/H)/(Fe/H)s) . (2.6)

De acuerdo con esto, si una estrella tiene una metalicidad relativa de [Fe/H] =
0, significa que tiene la misma abundancia de hierro que el Sol. Por otra parte,
para un valor de [F'e/H] = —1, la concentracién de “metales” en esta estrella seria
la décima parte de la Solar.

Cabe esperar, por tanto, que la metalicidad de una estrella estd relacionada
con cuando se formd. Las estrellas que se formaron hace mucho tiempo, antes que
la mayoria de las estrellas y, por tanto, antes de que se produjeran la mayoria
de explosiones de supernova, se formaron con gas muy primordial con muy baja
concentracion de “metales”. Sin embargo, las estrellas formadas en épocas més
recientes, se han originado con gas mas rico en ‘metales’ ya que el material del que
provienen ha salido de multiples explosiones de supernova.

Con todo esto, las estrellas pueden agruparse segiin su composicién quimica
en diferentes poblaciones que, ademads, tienen en comun otros comportamientos
dindmicos. La primera clasificacién en poblaciones estelares se realizé en 1944 tras
el estudio detallado de poblaciones estelares en la galaxia de Andrémeda (Baade,
1944). Las dos poblaciones estelares descritas se caracterizaban de las siguiente
manera:

= Estrellas de poblacién I: estas estrellas tienen una composicién similar a la
solar, las estrellas mas brillantes de esta poblacién son azules y se encuentran
en los cimulos estelares, los brazos espirales y los discos de las galaxias
espirales. Suelen estar asociadas con nubes de gas. En nuestra galaxia se
encuentran dentro de la zona del disco galactico.

= Estrellas de poblacién II: estas estrellas tienen bajo contenido en ‘metales’,
con una metalicidad entre 10 y 1000 veces menor que la Solar. Las estrellas
mas brillantes de esta poblacién son rojas y se encuentran en cimulos glo-
bulares, en las galaxias elipticas y en los halos de las galaxias espirales. En
nuestra galaxia se encuentran formando 6rbitas muy excéntricas fuera del
plano galactico.

Adicionalmente a estas poblaciones, se encontrarian las de poblacién III que
tendian una metalicidad extremadamente baja. Estas serian las estrellas primige-
nias que se formarfan en las primeras nubes de gas unos 400 millones de anos des-
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pués del Big Bang. Estas estrellas serfan supermasivas y muy luminosas y habrian
contribuido a la reionizaciéon del medio interestelar

Conocer en detalle las diferentes poblaciones estelares que componen una ga-
laxia y cémo se distribuyen a lo largo de su estructura puede dar pistas de cuél
ha sido su evolucién a lo largo del tiempo.

El algoritmo de formacién estelar utilizado por el cédigo cosmolégico MASCLET
(Quilis, 2004) es capaz de formar entes denominados particulas estelares que re-
presentan a un grupo de poblacion estelar con unas caracteristicas de edad y
metalicidad determinadas, asociadas a la composicién del gas y el momento en el
que se formaron. En el siguiente capitulo, en las secciones 3.2.4 y 3.2.5, se describe
con detalle este proceso. De nuevo las librerfas MIUSCAT (Vazdekis et al., 2012a;
Ricchiardelli et al., 2012), utilizadas para dar ‘brillo’ a las poblaciones estelares de
las galaxias sintéticas generadas por MASCLET (Quilis, 2004), son cruciales para
realizar una comparaciéon directa con el plano observacional. De esta forma, se
podra entender mejor la relacion entre la distribucién de las poblaciones estelares
dentro de una galaxia y su relacién con la evoluciéon o asociacién con otras gala-
xias. Como se ha comentado anteriormente el procedimiento para dar ‘brillo’ a las
poblaciones estelares de las galaxias sintéticas se describe en el Capitulo 5 en la
seccién 5.2.3.

2.5. Galaxias de Nucleo Activo (AGN)

El término ‘Active Galactic Nuclei’ (AGN), Galaxias de Nucleo Activo, engloba
una gran variedad de galaxias desde el punto de vista observacional. Este término
se utiliza para designar de forma general a estas variedades de galaxias:

= Radio galaxias. Estas presentan fuertes emisiones en radio. Frecuentemente
presentan una estructura de lébulos de emisién asociados a chorros de ma-
teria (“ets’). Las mds brillantes suelen pertenecer a galaxias elipticas muy
luminosas. En ocasiones también presentan emisiones en rayos-X.

= Radio quasares. El espectro en radio de estas galaxias es semejante al de las
radio galaxias, pero tienen emisién en el 6ptico en forma de quasar (QSO;
‘quasi estelar object’). Suelen presentar también emisién en rayos-X. Gracias
a las observaciones con VLBI °, interferometria de muy larga linea de base,
puede llegar a observarse cierto movimiento a velocidades superluminicas
que puede explicarse por la presencia de chorros de materia ‘ets’ que se
mueven a velocidades relativistas en la linea de vision.

= Objetos BL Lac. Estos objetos son semejantes a los radio quédsares pero no
presentan senal en el 6ptico. Se caracterizan por tener una elevada variabili-
dad de emisién en radio. Suelen presentar también emisién de rayos-X muy
variable y polarizada. Su nombre deriva del primer objeto de estas carac-
teristicas, ‘BL Lacertae’, que en un principio se supuso una estrella variable,
de ahi su nomenclatura.

5 Very Long Baseline Interferometry’
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= Variables Opticas Violentas (OVVs). Estas son similares a los objetos BL
Lac, aunque si que presentan lineas de emisién en el éptico. Los objetos BL
Lac y OV'Vs se suelen agrupar juntos como ‘Blazars’.

= Quadsares silenciosos en radio. Los ‘Radio quiet quasars’ o quasares silenciosos
en radio, son los mas comunes de los quédsares conocidos. Presentan muy poca
emisién en rayos-X y en radio.

= Galaxias Seyfert. La mayor diferencia entre las galaxias Seyfert y los quasa-
res es que las Seyfert son menos luminosas. El nicleo Seyfert se encuentra
normalmente en las galaxias espirales. De hecho, un nicleo Seyfert a una
gran distancia que hiciera inobservable la galaxia a la que pertenece, seria
facilmente clasificado como un quésar. Dependiendo de las lineas de emisién
que presenten, se subdividen en tipo 1 y 2.

= Galaxias LINER (‘Low Ionization Nuclear Emission-line Region’). Los nticleos
de estas galaxias presentan lineas de emisiéon de atomos neutros o poco io-
nizados, en contraste con los qudsares que presentan lineas de emisién de
atomos fuertemente ionizados.

A aparte de estas galaxias de ntcleo activo, existen otros tipos que se cree que
también estan asociadas con el fenémeno AGN, aunque quizas de forma més indi-
recta:

= Galaxias de brotes estelares. Estas galaxias presentan colores azulados y una
fuerte emisién en el infrarrojo. Esto sugiere que su formacién estelar esta
ocurriendo a un ritmo muy elevado. Este efecto de tasa de formacién estelar
elevada puede surgir de colisiones con otras galaxias, o bien puede estar
relacionado con algin proceso desencadenado en el nicleo activo (AGN) de
estas galaxias.

= Galaxias Luminosas en el Infra-Rojo (LIRGs). Existen galaxias extrema-
damente luminosas en el infrarrojo lejano (L ~ 10'2Ly). Se cree que esta
radiacién infrarroja proviene del polvo previamente radiado por una intensa
fuente central, un AGN tal vez, o bien una intensa formacién estelar.

Actualmente, el modelo que mejor explica el fendmeno de AGN es la presencia
de un agujero negro supermasivo en el centro de las galaxias. Este agujero negro
supermasivo (‘Supermassive Black Hole’, SMBH ) estaria rodeado de un disco de
acrecién y un toro de gas y polvo. Las propiedades intrinsecas del agujero negro,
asi como también la orientacién de éste respecto a la direccién de observacién,
explicarian las caracteristicas propias de las distintas galaxias activas.

Como se ha visto, los fenémenos producidos por los nicleos de galaxias acti-
vas AGNs son capaces de modificar la tasa de formacién estelar de las galaxias
y arrojar una gran cantidad de energia al medio. Pese a esto, MASCLET (Quilis,
2004), no dispone de un modelo de realimentacién autorregulado por AGN. De
hecho, implementar este tipo de proceso en un cédigo cosmolégico sigue siendo un
reto actualmente. Esto se debe a que estos procesos se dan en escalas mucho méas
pequenas (< 1pc) que la resolucién espacial de la simulacién. Para abordar c6mo



2.5. GALAXIAS DE NUCLEO ACTIVO (AGN) 25

afectan los AGNs en la simulaciones cosmoldgicas existen algunas recetas fenome-
noldgicas. Una dificultad afiadida es que los procesos de AGN ocurren en escalas
muy pequenas, pero llegan a tener efectos a escalas galacticas y extragalacticas
(> 1Mpc). Esto hace que el rango espacial que han de cubrir las simulaciones sea
mayor a seis ordenes de magnitud. Para abordar estos procesos de AGN, suelen
utilizarse resimulaciones que incluyen mas procesos fisicos a partir de determinadas
zonas resultado de una simulaciéon cosmoldgica més sencilla.
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Capitulo

MASCLET, el codigo cosmologico

as galaxias sintéticas analizadas en la presente tesis han sido obtenidas de los
L resultados de las simulaciones realizadas con el c6digo cosmolégico MASCLET?
(Quilis, 2004). Este capitulo resume las principales propiedades numéricas del c6di-
go, haciendo hincapié en los procesos de formacién estelar y de enriquecimiento en
‘metales’.

3.1. Introduccién

El c6digo MASCLET (‘Mesh Adaptative Scheme for Cosmological structurE
evloluTion’) es un c6digo hidrodindmico para aplicaciones cosmoldgicas basado
en un esquema de malla adaptativa (AMR, ‘Adaptative Mesh Refinement’). Este
cédigo permite describir el gas como un fluido discretizdndolo en una malla pa-
ra resolver las ecuaciones diferenciales. Para la descripcién de las particulas no
colisionales, la materia oscura y las particulas estelares, se emplea un esquema
‘N-body’.

La malla adaptativa permite el refinado de la malla utilizada para resolver las
ecuaciones de la hidrodindamica. Obteniendo asi mayor resolucién en los lugares
donde se necesite. Se utiliza la estructura ‘N-body’ para seguir la evolucién de la
materia oscura y las particulas estelares formadas. Para hacer coexistir la malla y
el ‘N-body’, se utiliza el método de malla de particulas PM (‘Particle Mesh’), di-
seniado para ir acoplado al esquema de malla adaptativa e ir aumentando el niimero
de particulas, segiin se va avanzando en los niveles de refinamiento de la malla.
Este esquema AMR-PM malla adaptativa junto con malla de particulas, tiene la
ventaja de sortear los problemas de suavizado de la fuerza gravitacional, al estar
este parametro ligado directamente al tamano de la celda. Varias implementacio-
nes de este tipo para el tratamiento de la materia oscura pueden encontrarse en

1La descripcién del cédigo cosmolégico MASCLET que se realiza en el presente capitulo, hace
referencia a la versién del cédigo utilizada para generar las galaxias virtuales estudiadas en esta
tesis, es importante comentar que en la actualidad existe una nueva versién de MASCLET (Quilis
et al., 2020) que contempla nuevos procesos fisicos y aflade otras mejoras a la versién aqui
descrita.

27
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la literatura con diferentes grados de éxito (Villumsen, 1989; Jessop et al., 1994;
Splinter, 1996; Kravtsov et al., 1997). De acuerdo con este esquema, el gas y la
materia oscura se acoplan mediante un solucionador de gravedad y, ambos compo-
nentes se benefician en el detalle de simulacién que proporciona utilizar una malla
adaptativa (AMR). La versién actual de MASCLET estd escrita en FORTRAN2000
y se encuentra optimizado para ejecutarse de forma paralela, utilizando las direc-
tivas de OpenMP.

3.2. Procedimiento numérico

3.2.1. La dinamica del gas

En escalas espaciales donde las correcciones relativistas no son necesarias, las
inhomogeneidades cosmoldgicas evolucionan de acuerdo con las siguientes ecuacio-
nes (Peebles, 1980):

26 1
ov 1 1 1
S oV Vv Hy = —%Vp -V (32)
OFE 1
o TSV B+ :*3H(E+p)prv2f%V¢f< (3:3)

en donde x, v = a(t)%‘ = (vy,Vy,Vz), p, ¥ 0 son, respectivamente, las coordenadas

Eulerianas, la velocidad peculiar, la densidad continua, y el contraste de densidad
asociado al gas. E representa la densidad total de enerfa.

El potencial gravitatorio Newtoniano peculiar viene dado por ¢(¢,x) y los
parametros del fondo serian el factor de escala, a, y la constante de Hubble, H.
Los procesos de enfriamiento y calentamiento del gas se introducen a través del
término ( en la ecuacién de la energia.

Estas ecuaciones bésicas de la evolucién de las inhomogeneidades cosmologicas
pueden reescribirse en forma de sistema hiperbdlico de leyes de conservacién:

Ou  Of(u)  Og(u)  Oh(u)
ot Ox Oy * Oz = s(u). (3-4)

En donde u es el vector de incégnitas (magnitudes conservadas):

u= [57mw7myamZaE]a (3'5)

con mg = (0 + 1)vg, my = (0 + 1)vy, y m. = (0 + 1)v., E es la densidad total
de energia, y 0 es el contraste de densidad. Las propiedades matematicas de este
tipo de sistemas y de los algoritmos especificamente desarrollados para resolverlos
han sido ampliamente estudiados en la literatura (LeVeque, 1992; Toro, 1997). En
este tipo de sistemas, las tres funciones de flujo, F* = {f, g, h}, se definen por

m m?2 D Mmgm mem, (E+p)m
f _ | M T P z Ty Tz T -
W= | Gt0a oy G+ B+ Da’ (G 1)a (36)
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y las fuentes, s(u), son vectores tridimensionales formados por combinaciones
ma&s o menos complejas de las variables conservadas que aparecen en la ecuacion
3.5

B (604+1)0¢ (04+1)0¢ (60+1)0¢
s(u) =10, — " %—Hmm,— . a—y—Hmy,— " &—Hmz,
—3H(E +p) — pHm®  maupd¢ myp0dd mup0d ¢] (3.9)

(0+1) a Ox a Oy a 0z

Las fuentes no contienen ningiin término con operadores diferenciales actuando
sobre las variables hidrodinamicas u.

Una ecuacién de estado de gas ideal, p = (v — 1)pe con v = 5/3, completa
el sistema de ecuaciones. Desde un punto de vista numérico, las propiedades ma-
tematicas de este tipo de sistemas son esenciales para desarrollar la mayor parte
de los algoritmos numeéricos usados en las simulaciones hidrodinamicas.

3.2.2. El cédigo hidrodinamico

Las propiedades matemaéticas resultantes del caracter hiperbdlico de los siste-
mas de ecuaciones 3.4 permiten disenar un conjunto de técnicas numéricas conocido
como ‘high-resolution shock-capturing’ (HRSC). Estas técnicas son la implemen-
tacién moderna del método original de Godunov (Godunov, 1959).

Las técnicas HRSC tienen varios ingredientes claves, como el proceso de re-
construccién, el solucionador de Rieman, y la forma en la que se trata la evolucién
con el tiempo, que pueden variar segin el tipo de implementacién. No obstante,
todas estas formas de implementacién comparten las mismas propiedades bésicas:
la capacidad de describir ondas de choque, discontinuidades y fuertes gradientes
en las cantidades integradas, y unas propiedades excelentes de conservacion. El
algoritmo de resolucién hidrodinamico utilizado por MASCLET se basa en una im-
plementacién particular de los métodos HRSC (vea Quilis et al., 1996, para mds
detalles)

Los principales ingredientes de este algoritmo son los siguientes:

1. Esta escrito de forma conservativa. Esto es una propiedad muy importan-
te para un algoritmo numérico disenado para resolver sistemas hiperbdlicos
de magnitudes conservadas. Es decir, en ausencia de fuentes, aquellas canti-
dades que han de conservarse (de acuerdo con las ecuaciones diferenciales)
se conservan exactamente en forma diferencial.
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2. El procedimiento de reconstruccién. Este procedimiento permite ganar
resolucién a través de interpolaciones de las cantidades distribuidas en las cel-
das numéricas. Para aumentar la precision espacial, se ha implementado una
subrutina de reconstruccién parabdlica (PPM) siguiendo el procedimiento
de Colella & Woodward (1984). Con esta reconstruccién parabdlica, el algo-
ritmo tiene una precision espacial de tercer orden. Por lo tanto, a partir de
los valores promediados en las celdas u; ; , se construye en cada direccién
una funcién parabdlica por partes que preserva la monotonicidad. De esta
forma, los valores de u; ; ; en ambos lados de una interfase entre celdas veci-
nas, pueden ser procesadas. Estos valores en cada lado de una interfase dada
permiten definir un problema local de Rieman. La solucién de este problema
local de Rieman permite calcular el flujo numérico.

3. Flujo numérico en la interfase. Para resolver el problema de Rieman se
utiliza una aproximacién similar a la descrita en Roe (1981).

4. Evolucién temporal. Una vez conocidos los flujos numéricos, la evolucién
de las cantidades conservadas depende de un sistema de ecuaciones diferen-
ciales ordinario (EDO). Un solucionador Runge-Kutta de tercer orden (Shu
& Osher, 1988) se utiliza para resolver estas ecuaciones.

La gravedad se incluye en la evolucién del gas a través del término fuente, s; ; 1.
Este término incluye el gradiente del potencial gravitatorio, que se produce por la
distribucién de la masa total (la del gas, mds la de la materia oscura, més la de
las estrellas). La ecuacién que serfa necesario resolver serfa la ecuacién de Poisson:

V2 = gH2a26T, (3.10)

en donde, el contraste de la densidad total, o7, se define como dr = §+39.+dpar+2
cuando § = p/pB -1, 6. = p*/pB —1,ydpm = pDM/pB —1, siendo p, pi, y ppy la
densidad continua asociada a las componentes gaseosa, estelar y de materia oscura,
respectivamente. El proceso que se utiliza para resolver la ecuacién de Poisson 3.10
se describe en la seccion 3.4.

El criterio para seleccionar el paso de tiempo correcto es muy importante y
debe ser considerado de forma global con otras restricciones temporales que no
tienen que ver con la parte gaseosa. Este aspecto se comenta en la seccién 3.2.6.

3.2.3. La dinamica de la materia oscura

El tratamiento de la materia oscura se lleva a cabo como un sistema de particu-
las no colisionales que interaccionan mediante gravitacién. Cada una de estas
particulas evoluciona siguiendo las ecuaciones:

- = (3.11)

dx v
a

dv Vo
— =—-——-H 12
dt a v (3.12)
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en donde x, v = a(t)f%‘ = (vg,vy,v;) son, respectivamente, las coordenadas y
la velocidad peculiar asociada a las particulas de materia oscura. ¢(t,x) es el
potencial gravitatorio Newtoniano peculiar y los pardmetros cosmolégicos vienen
descritos por el factor de escala a y la constante de Hubble, H.

Las ecuaciones 3.11 y 3.12 necesitan integrarse para cada particula de materia
oscura teniendo en cuenta el potencial gravitatorio generado por todo la materia
que contribuya a la densidad, es decir, tanto la materia oscura, como la materia
bariénica.

En MASCLET estas ecuaciones (3.11 y 3.12) se resuelven utilizando un algo-
ritmo de segundo orden llamado ‘Método de Lax-Wendroff’. De acuerdo con este
método, el proceso para ir de un paso temporal n, en donde todas las variables son
conocidas, al paso temporal n+ 1, utilizando un paso intermedio gty = gn 4 A%t,

es el siguiente:

1. Calculo del paso intermedio:

1v®
"y = xS At 3.13
be x" + 5 on ( )
1 1 v
vite =y {WS + H”v"} At (3.14)
21 an
2. Célculo de paso n + 1:
n-‘r%
X" =x" At (3.15)
a™tz

n+i

- an-‘r%

en donde el potencial en un paso intermedio, ¢"+%, se calcula utilizando una
extrapolacion lineal mediante ¢! y ¢™.

Para recuperar el campo continuo de densidad de la componente de materia
oscura, p,,,, que se encuentra dada en un sistema discreto en la simulacion, se
utiliza el método ‘ Triangular Shaped Cloud’ (TSC; Hockney & Eastwood, 1988)
en cada paso temporal.

3.2.4. La formacién estelar

Como en el caso de la materia oscura, las estrellas se tratan como un sistema
de particulas no colisional, por ello las ecuaciones 3.11 y 3.12 describen también
la evolucién de las particulas estelares una vez formadas.

La formacién estelar en MASCLET se lleva a cabo de forma fenomenoldgica
siguiendo las ideas de Yepes et al. (1997) y Springel & Hernquist (2003).

En particular, para su implementacién se asume que el gas frio en una celda
se transforma en una particula estelar en un tiempo caracteristico ¢, de acuerdo
con la siguiente expresién:

dp« _ dp _ p P P
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en donde p y p. son la densidad del gas y de estrellas, respectivamente. El pardme-
tro B se refiere a la cantidad de gas que retorna al medio tras la explosion de
supernova de una estrella masiva (> 8 M) y, por tanto, permanece en la celda
como gas. Se adopta § = 0,1, que es compatible con una funcién inicial de masa
(IMF) de Salpeter. Para el tiempo caracteristico de formacién estelar, se asume
te(p) = t:(p/p,,) 2, que es equivalente a p, = p°/t* (Kennicutt Jr, 1998). De
esta forma, se introduce una dependencia en la dinamica del gas y dos parame-
tros, el umbral de densidad para la formacién estelar (p,,) y su correspondiente
escala de tiempo caracteristico (¢). En las simulaciones realizadas se ha tomado
ty =2Gyry p,, =2x1072° gem™3. Desde un punto de vista de balance energéti-
co se considera que cada supernova arroja a la celda original de la que proviene
€ x 10°! erg de energia térmica, en donde € es un factor de eficiencia < 1.

En concreto, se asume que la formacién estelar se produce una vez en cada paso
global de tiempo, At (la obtencién del paso global de tiempo se describe en la sec-
cién 3.2.6 de acuerdo con la ecuacién 3.24), y sélo en aquellas celdas que estédn en
los niveles (1) més elevados de refinado (ver seccién 3.3.1 para mas informacién so-
bre los niveles de refinado). Aquellas celdas en las que la temperatura del gas caiga
por debajo de T' < 2x 10* K, y la densidad del gas sea p > p,, =2x10"2 gem =3,
son en las que se produce la formacion estelar. En estas celdas se forman, por tanto,
particulas estelares no colisionales con una masa de m, = p*AtAx?. Estas particu-
las estelares reciben el nombre de “‘Single Stellar Population’ (SSP) o poblaciones
estelares que representan un gran numero de estrellas que tienen en comun el
tiempo de formacidn, el material que las ha generado (ya que el gas de la celda en
donde sen generado es el mismo) y la zona en la que han sido generadas; es por ello
que comparten edad y metalicidad. Para evitar cambios repentinos en la densidad
del gas, se implementa la condicién adicional de que la masa de la particula de la
poblacién estelar formada sea m, = min(m., %mgas), en donde mgqs es la masa
total de gas de la celda considerada.

Al igual que ocurre en el tratamiento de la materia oscura, para preservar la
continuidad en el campo de densidad estelar, p,, se utiliza el método TSC (Hockney
& Eastwood, 1988) en cada paso de tiempo.

3.2.5. Gas, enfriamiento y enriquecimiento en metales

El enfriamiento del gas se trata de forma similar a la forma descrita en Springel
& Hernquist (2003). En la simulacién se incluyen procesos de enfriamiento y ca-
lentamiento que tienen en cuenta procesos Compton, libre-libre o Bremsstrahlung,
calentamiento Ultra-Violeta (Haardt & Madau, 1996), y los procesos de enfria-
miento atémico y molecuar de un gas primordial. Para calcular la abundancia de
cada una de las especies se asume que el gas es 6pticamente delgado y se encuentra
en equilibrio de ionizacién, pero no en equilibrio térmico (Katz et al., 1996; Theuns
et al., 1998). Los procesos de enfriamiento y calentamiento del gas se aniaden en
la ecuacién de la energia (Eq. 3.3) como términos fuente extra. Las tasas de en-
friamiento dependen drésticamente de la temperatura del gas y su metalicidad.
Dichas dependencias se modelan mediante las curvas de ionizacién de Sutherland
& Dopita (1993). A altas temperaturas (> 108K), el enfriamiento del gas est4 do-
minado por el continuo ‘bremsstrahlung’, a temperaturas mas bajas, los procesos
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de enfriamiento estan dominados por la emisién de las lineas de los elementos mas
pesados. El hecho de que el enfriamiento sea dependiente de la metalicidad lo hace
mas eficiente y, como consecuencia, produce un incremento global del brillo de los
sistemas considerados.

En la implementaciéon de MASCLET, para tener en cuenta la contribucién de los
metales en los procesos de enfriamiento del gas, se asume lo siguiente:

1. Los elementos mas pesados que el hidrégeno y el helio se consideraran como
metales.

2. Mezcla instantdnea. Los metales se mezclan instantaneamente en el medio
intracimulo (ICM, ‘IntraCluster Medium’).

3. Los metales son advectados siguiendo la componente gaseosa.

De acuerdo con esto, el comportamiento de los metales puede describirse mediante
la siguiente ecuacién:

9p,

ot
en donde v es la velocidad peculiar, y p, es la densidad de metal. La expresion
3.18 es la ecuacion de continuidad para el contenido de metal. La fraccién de gas
en una celda dada puede variar de forma local debido a los procesos activos de
formacion estelar y, por tanto, el contenido en metal del gas es una cantidad no
conservada.

1

3.2.6. El criterio para el paso temporal

La resolucién numérica de las ecuaciones de la hidrodindmica 3.11-3.12 nece-
sita de la eleccién de un paso temporal con el que el algoritmo vaya calculando
las sucesivas iteraciones. La estabilidad numérica de los métodos utilizados para
integrar estas ecuaciones impone varias condiciones de contorno al paso temporal
utilizado. Para cada iteracion el algoritmo calcula los diferentes pasos temporales
dados por las condiciones de estabilidad y utiliza el mas restrictivo de todos los
calculados para avanzar todas las variables.

El algoritmo utilizado para calcular el paso temporal puede enumerarse en base
a los siguientes criterios:

1. Tiempo de ‘Courant’. Se basa en la condicién de ‘Courant’ para garanti-
zar la estabilidad de un algoritmo de resolucién de ecuaciones de derivadas
parciales. En este caso se calcula Atc como:

Ax

cs +maz(|vgl, |Uy|7 |Uz|)’

Atc = CFL; x (3.19)

en donde C'F'L; es un factor adimensional entre 0 y 1 y ¢, es la velocidad
del sonido. Esta cantidad se calcula para todas las celdas y el tiempo de
‘Courant’ final es Atc = min(Atc); i, Vi, j, k. De forma general se utiliza,
para las simulaciones estudiadas en el presente trabajo, CFL; = 0,5.
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. Tiempo de ‘cruce de celda’ de las particulas de materia oscura. Se calcula

el tiempo que necesita para cruzar una celda dada la particula de materia
oscura mas veloz y se define el nuevo paso temporal como una fracciéon de
de ese tiempo:

Az

maz([v])’

AtD]V[ = CFL2 X (320)

en este caso se elige CF Ly = 0,2.

. Tiempo de expansién. Las ecuaciones consideradas tienen términos fuen-

te que incluyen factores debidos a la expansiéon cosmolégica. En concreto,
en tiempos muy tempranos, estos factores pueden ser importantes, intro-
duciendo nuevas restricciones por sus variaciones temporales. En este caso,
se calcula este nuevo paso temporal imponiendo como méximo un 2% de
cambio en la expansién del Universo. En el caso de un universo plano con
constante cosmoldgica, el paso temporal derivado de esta restricciéon puede
aproximarse por:

At. =[(1,0+ CFL3)*? —1,0] - t, (3.21)

en donde C'F'Ls = 0,02 representa la variacién permitida en tanto por uno
del factor de escala.

. Tiempo Dinamico. El tiempo del colapso por caida libre que toma una nube

de polvo (sin presién) en colapsar por su propio potencial gravitatorio viene

dado por:
3w
Atgyn = CLFyy | ———, 3.22
d” *\ 32Gpmas (322)

en donde G es la constante de gravitacion universal, p,,q. es la densidad
bariénica médxima de entre todas las celdas celda, y CF Ly = 1.

No obstante, esta escala temporal solo se aplica en condiciones de presién
extremadamente baja.

. Por 1dltimo, como un criterio adicional para evitar inestabilidades numéricas

inesperadas, se introduce el paso temporal At;,, que previene que el nuevo
paso temporal se incremente més del 25 % del paso de tiempo global de la
iteracién anterior:

Aty = A" 40,2548 (3.23)

De acuerdo con estos criterios, el paso de tiempo global At se define como el

mas restrictivo de todos los pasos temporales descritos anteriormente:

At = min(AtC, AtD]\/[, Ate, Atdyn, Atm,) (324)

La naturaleza de las simulaciones cosmoldgicas de MASCLET hace que, al prin-

cipio, At sea el criterio temporal dominante, pero Atc y Atpys acaban sacdndole
ventaja rapidamente.
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3.3. El Refinamiento de Malla Adaptativo

La idea fundamental tras el Refinamiento de Malla Adaptativo, conocido como
AMR por sus siglas en ingles ‘Adaptive Mesh Refinement’, es la de superar la falta
de resolucién asociada a la descripcién Euleriana de celdas fijas. La idea bésica
es simple, las regiones originales en las que se necesita una mayor resolucion, de
acuerdo con un criterio dado (ver Seccién 3.3.1), son seleccionadas. Estos nuevos
dominios computacionales, llamados ‘mallas hijas’ o ‘parches’, se subdividen mul-
tiplicando el nimero de celdas y, por tanto, quedan descritos con mayor resolucién.
Los valores de las nuevas celdas de las diferentes cantidades definidas en la ‘malla
hija’ se obtienen mediante interpolacién desde la ‘malla madre’ o mediante evolu-
cién desde la iteracion anterior. Una vez las mallas hijas se han construido, pueden
evolucionar como un dominio computacional independiente, utilizando los mismos
métodos descritos en la seccién 3.2. Pese a que, conceptualmente, es sencillo de
entender, existe una gran complejidad técnica relacionada con la comunicacion
entre los diferentes parches y las condiciones de contorno entre los distintos niveles
de refinado.

La implementacién en MASCLET de la técnica AMR sigue la descrita en Berger
& Colella (1989).

3.3.1. Creando la jerarquia de la malla

El primer paso en la construccion de la jerarquia de los parches es la malla
de base en donde todas las cantidades relevantes son conocidas. Desde este punto
de partida se ha de aplicar algin criterio para decidir qué celdas son refinables.
Estos criterios dependen de la aplicacién en la que se focaliza el AMR. MASCLET,
en concreto, utiliza dos condiciones: (i) si las cantidades (como la densidad o la
presién) son mayores que un determinado umbral y (ii) si el gradiente de las
cantidades son maés pronunciados que un cierto limite dado. Dependiendo de la
aplicacién se puede requerir que una o ambas condiciones sean satisfechas. El
algoritmo que controla este proceso puede incorporar nuevas condiciones de forma
relativamente sencilla para focalizarse en una u otra aplicacién. Todas las celdas
numéricas de la malla base que satisfacen el criterio de refinado son catalogadas
como refinables.

Para ilustrar el proceso de generaciéon de parches, se va a describir en detalle
el mecanismo de crear nuevos parches de nivel [ + 1, una vez conocida toda la
informacion relevante del nivel inferior, [. Comenzando por el nivel [ en donde, de
acuerdo con un conjunto de criterios de refinado, se han identificado todas las cel-
das que cumplen la condicién de refinable. El paso siguiente consiste en encontrar,
de entre las celdas refinables, la celda que maximiza el criterio de refinado (en el ca-
so de que el criterio se basase en la densidad local, por ejemplo, se elegiria la celda
con la méxima densidad). En torno a este méximo se genera un parche elemental
anadiendo dos celdas a lo largo de cada direccién del espacio coordenado. Una vez
creado este parche que contiene 5 x 5 x 5 celdas, este parche se extiende a lo largo
de la direccién del eje-x, positivo de forma que la nueva dimension del parche sera
6 x 5 x 5 celdas. Si el nimero de celdas refinables aumenta con la extensién del
parche, entonces la extensién se acepta, en el caso contrario, el borde del parche
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Figura 3.1: Esquema del proceso de refinado de una malla bidimensional adaptativa en
el cédigo MASCLET. Las celdas refinables se encuentran marcadas con X, alli en donde el
criterio de refinamiento se maximice se representa mediante ®. Una descripcién completa
de los diferentes paneles puede encontrarse en el texto en la seccién 3.3.1.
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permanece en el mismo lugar anterior a la extension. Este mismo procedimiento
se repite a lo largo de la direccién eje-x negativo. De esta forma, la extension del
parche en la direccién del eje x ha concluido. Exactamente el mismo mecanismo se
aplica a lo largo de las direcciones del eje-y y el eje-z. El proceso de extension de
parche finaliza cuando no se incluyen en él nuevas celdas refinables y, por tanto,
sus dimensiones permanecen inalteradas. Este es el momento, el que el parche se
encuentra perfectamente definido. Todas las celdas contenidas en el parche recién
formado se borran de la lista de celdas refinables del nivel [. Tras esto, se prosigue
con las celdas marcadas como refinables que maximizan el criterio de refinamiento
y, de nuevo, el proceso se repite hasta que todas las celdas de este nivel marcadas
como refinables se han cubierto de parches, es decir, hasta que todos los parches
del nivel superior, [ + 1, han sido definidos.

De acuerdo con este mecanismo, el nivel inferior [, se divide en parches que con-
tienen las celdas refinables. Estos parches se extienden en cada dimensién anadien-
do una celda extra. Cuando las regiones de la malla de un nivel [ se encuentran
identificadas y definidas son re-mapeadas con mayor resolucion mediante la divi-
sion de las celdas de la malla del nivel [ en celdas més pequenas, que perteneceran
a la malla de nivel [ + 1. El ratio r, entre el tamafio de la malla del nivel I, Ax,
y el tamafio de la celda refinada del ninel [ + 1, Ax/, es un pardmetro entero que
depende de la implementacién particular del AMR. En el cédigo aqui utilizado se
ha elegido r = Axz/Ax/ = 2. Esta eleccién es un compromiso entre la ganancia de
resolucién y hacer evitables las posibles inestabilidades numéricas que aparecerian
utilizando un valor de r demasiado elevado. De esta forma, el método descrito
produce una geometria de celdas ctbicas (Axz = Ay = Az) en cada nivel.

Llegado a este punto, la geometria de los parches, sus posiciones en la malla
madre y los nuevos numeros de las celdas de la malla fina creada se conocen. El
paso siguiente debe ser definir los valores de todas las cantidades de nuevo en la
malla més fina. Para llevar esto a cabo, se utiliza una interpolaciéon conservativa
trilinear (lineal en las tres dimensiones del espacio).

El proceso descrito anteriormente puede aplicarse de forma recursiva. Los nue-
vos parches formados en el nivel mas bajo pasan a ser la nueva malla madre, de
forma que el proceso anteriormente descrito puede aplicarse a ellos, produciendo
un nuevo conjunto de parches con un nivel mayor de refinado.

Este método permite crear un conjunto completo de parches con un nivel de
refinado cada vez mayor, que cubre todo el dominio computacional con una reso-
lucién que se adapta a las zonas de interés.

Por simplicidad, se ilustra en la Figura 3.1 el proceso de generacion de parches
mediante un esquema bidimensional. Las celdas refinables se marcan con x. De
entre estas, la celda que maximiza el criterio de refinad se representa por ®. En
torno a este maximo, el parche elemental (la regién roja con una extensién de
3 x 3 celdas) se crea anadiendo una celda hacia cada direccién coordenada (panel
2). Los paneles 3, 4 y 5 representan la extensién provisional del parche elemental
a lo largo de x e y respectivamente. Solo cuando el nimero de celdas catalogadas
como refinables crece en una de las direcciones, la extension del parche se acepta
(las regiones azul y verde representan las regiones aceptadas en las direcciones
X e y respectivamente). Cuando no hay mds celdas que anadir al parche, éste se
encuentra perfectamente definido y esta listo para ser re-mapeado con celdas més
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finas (panel 6).

La jerarquia de la malla se reconstruye tras cada paso de tiempo una vez que
el sistema ha evolucionado en el tiempo. En el nuevo paso temporal, la jerarquia
se reconstruye con el procedimiento descrito anteriormente. Tan solo una fraccién
de las celdas parcheadas serd nuevamente refinada, ya que solo serd refinado el
dominio computacional ocupado por el parche que no ha sido cubierto anterior-
mente con la misma resolucién. Reconstruir completamente la jerarquia de malla
mediante interpolacién desde los niveles madre puede ser un derroche de la poten-
cia computacional. Para optimizar el proceso, las celdas que, en el tiempo anterior,
se encuentran en el mismo nivel de refinado simplemente se actualizan con la evo-
lucién temporal dentro de su parche. Solo se utilizara la interpolacion trilineal en
aquellas celdas que no se encontraran ya refinadas en el paso previo con el mis-
mo nivel de refinado. Este proceso de creacién de malla produce un cierto grado
de solapamiento entre parches del mismo nivel. Esto debe de controlarse por el
algoritmo para evitar tener celdas en las mismas coordendas de distintos parches
del mismo nivel con valores de magnitudes fisicas diferentes. El proceso de cons-
truccién del conjunto completo de mallas anidadas y las interpolaciones necesarias
para asignar los valores a las nuevas celdas creadas es un proceso que requiere una
demanda muy importante de CPU. En la implementacion del algoritmo utiliza-
da, la jerarquia de malla no se reconstruye en cada paso temporal. Se le anade
un parametro que, dependiendo de la aplicacién, controla con que frecuencia se
modifica la jerarquia.

3.4. Resolucién del potencial gravitatorio

El potencial gravitatorio se calcula resolviendo la ecuacién de Poisson 3.10. La
fuente en la ecuacién de Poisson seria el contraste de densidad total, teniendo en
cuenta el gas, la materia oscura y las estrellas:

2
v2¢ = gHQG’Q(ST = %(pT - pB)? (325)
endonde 07 =0+ pm+ 0« +25 pr =p+pPpu + Ps-

Para resolver la ecuacion de Poisson se requiere la continuidad de la densidad
de materia oscura en cada celda del volumen computacional. La densidad de ma-
teria oscura se obtiene utilizando el método TSC (‘Triangular Shaped Cloud’) en
el nivel de malla correspondiente. En los niveles [ > 0, todas las particulas en el
parche contribuyen a la densidad del parche. Por lo tanto, las particulas pueden
contribuir a la densidad de parches en diferentes niveles, distribuyéndose en dife-
rentes tamanos de nube. Con esta aproximacién, naturalmente se evita tener que
especificar un parametro de distancia de suavizado.

El proceso para resolver la ecuacién de Poisson es diferente para cada nivel
considerado.

= Nivel de la malla de base (I = 0). En el nivel de base la ecuacién de
Poisson se resuelve utilizando métodos de transformada rapida de Fourier
‘Fast Fourier Transform’ (FFT) (Press et al., 1996). La FFT se utiliza de
la siguiente forma:
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1. El punto de partida es el contraste de densidad en el espacio fisico con
unas determinadas condiciones de contorno.

2. A este se le aplica la FF'T dando como resultado 7 (k) (la transformada
de Fourier de dr).

3. La ecuacién de Poisson en el espacio de Fourier serfa por lo tanto ¢(k) =
G(k)dr(k), en donde G(k) es la funcién de Green. Con ello se obtiene
@(k) (el potencial gravitatorio en el espacio de Fourier).

4. Finalmente, utilizando la transformada de Fourier inversa se obtiene el
potencial gravitatorio en el espacio fisico.

= Resto de niveles de la malla AMR (I > 0)

Para resolver la ecuaciéon de Poisson en los niveles superiores se utiliza el
método de la sobrerrelajacién sucesiva o ‘Successive Querrelazation Method
(SOR)’, método basado en un Gauss-Seidel para estimar la solucién de un
sistema de ecuaciones lineales. Este método resuelve la ecuacién de Poisson
3.10 mediante la discretizacién de la ecuacién, de forma que pueda ser tratada
como un sistema lineal de ecuaciones (véase Press et al., 1996):

Gig1,4,k + Gic1jk + Gijrie + i1,k +
Gij k1 + Pijk—1 — 6bijk =noT, ;, (3.26)

en donde 1) = 2 H?a? Az, siendo Az, la resolucién del nivel considerado.

El nuevo potencial ¢™" se define mediante un proceso iterativo de la forma
siguiente:

P = woi e+ (1= w)edy (3.27)

en donde

b7 g = (MOT, ;o — Pit1,k — Pi-1,j.k
—@ij+1k — Pij—1,k — Pijk+1 — Pijk—1)/6. (3.28)

El parametro de sobrerrelajaciéon, w, se define en el intervalo 1 < w < 2.
Para encontrar el valor 6ptimo del pardmetro se utiliza el procedimiento
de aceleracién asintética Chebyshev (véase Press et al., 1996). Este método
permite minimizar el nimero de iteraciones (tipicamente del orden de 10).

Una vez conocido el potencial para cada nivel se procede a calcular las posicio-
nes y las velocidades de todas las particulas utilizando las ecuaciones (3.13-3.16).
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Capitulo

HALMA, el buscador de galaxias

1 andlisis de los resultados de una simulacién realizada con un codigo cos-

moldgico suele ser una tarea complicada. Los cédigos cosmoldgicos producen
una enorme cantidad de informacién en forma de millones de particulas estelares,
de materia oscura y, en el caso particular de MASCLET, de celdas con conte-
nido de gas con diferente grado de metalicidad. Cada uno de estos componentes
del resultado de una simulacién cosmolégica contiene sus coordenadas de posicién
dentro del volumen de la simulacién global, asi como sus caracteristicas dindmicas
y otros parametros, como su masa en el caso de particulas estelares o de materia
oscura, o densidad en el caso de las celdas con contenido en gas.

Al igual que la arana de un astrolabio (figura 4.1) identifica las estrellas del
firmamento y, una vez identificadas, permite obtener informacién relevante; los
buscadores de los cédigos cosmoldgicos tratan de identificar los halos (grupos de
particulas) que se generan dentro de una simulacién cosmoldgica.

Debido a que cada simulador cosmoldgico tiene una estructura de simulacién
propia y, por tanto, unos productos de salida (ficheros) muy diferente, existen casi
tantos buscadores como cdédigos cosmoldgicos. En particular este capitulo se centra
en describir el buscador HALMA (‘HALo finder for MAsclet’). Tal y como indica su
nombre, es el buscador especifico de estrellas del codigo cosmolégico MASCLET.

4.1. Introduccion

En el capitulo anterior se ha descrito en detalle el funcionamiento del cédigo
cosmolégico MASCLET. Para comparar los resultados obtenidos con el universo
observable, uno de los primeros pasos es identificar en la simulacién agrupaciones
de particulas que representen galaxias, cimulos de galaxias o nebulosas. Estas
agrupaciones de particulas (grupos de particulas ligadas gravitacionalmente), son
los llamados ‘halos’. Esta tarea de identificar estas agrupaciones de particulas
que aparecen como resultado de las simulaciones se lleva a cabo mediante una
herramienta numérica (‘software’) que recibe el nombre de “buscador de halos” o
simplemente “buscador”.

Existen diferentes tipos de algoritmos en los buscadores para identificar las
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Figura 4.1: Dibujo de una arafia de un astrolabio extraido de Severino (1994). Cada
una de las puntas de la arana apuntaria a una de las estrellas brillantes, de manera que
al alinearlas con éstas, se podia conocer la posicién geografica o la hora local.

diferentes estructuras y subestructuras que aparecen como resultado de las simu-
laciones cosmoldgicas. De hecho, muchas veces un simulador cosmoldgico determi-
nado tiene un buscador de halos asociado especificamente disenado para éste. En
concreto, este es el caso de HALMA, que seria el buscador de halos estelares especifi-
co para MASCLET. Pese a esta diversidad de algoritmos dentro de los buscadores,
en el fondo, todos ellos comparten una idea bésica, que es identificar grupos de
objetos ligados gravitacionalmente dentro de una simulacién ‘N-body’.

4.2. Fundamentos de los buscadores de halos

En esta seccién presentamos algunos de los buscadores de halos méas populares.
En el campo de la cosmologia numérica, existen dos métodos tradicionales para
identificar grupos de particulas:

1. El algoritmo ‘Friends-of-friends’ (FoF; Davis et al., 1985), “Amigos de ami-
gos”. Esta herramienta numérica consiste en encontrar particulas vecinas
(cercanas unas de las otras) agruparlas y encontrar grupos de particulas
vecinas a estas agrupaciones, de acuerdo con una distancia caracteristica
o separacion tipica, denominada ‘linking length’, lp,r. Este pardmetro de
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distancia caracteristica, lp,r, normalmente se configura a ~ 0,2 de la dis-
tancia media entre las particulas. Las agrupaciones de particulas conectadas
por este pardmetro de distancia se consideran como un halo virializado (su
energia cinética promedio es igual a menos la mitad de la energia potencial
promedio), aunque habria que comprobar si esto es asi una vez formado el
halo por el método FoF para finalmente aceptarlo o descartarlo. Utilizando
los halos de particulas que genera este algoritmo de F'oF, podemos definir
los pardmetros fisicos de éste, (por ejemplo, la masa del halo se definiria
sumando todas las masas de todas las particulas que contiene) y, con ello,
extraer informacién 1til (como la posicién de este halo, su velocidad, la for-
ma, etc.), pudiendo ser esta estructura en cuestién, una galaxia, un halo de
materia oscura, un cimulo de galaxias o bien una nube de gas, dependiendo
del tipo de particulas que el algoritmo FoF' haya conectado. Una de las limi-
taciones de este método numérico es la asignacién arbitraria de la distancia
caracteristica lp,p, que puede ocasionar conectar entre si objetos claramente
diferentes a través de los denominados ‘inking bridges’*. Ademds, presenta
el problema de que la estructura interior de los halos detectados es dificil-
mente recuperada, necesitando aplicar el método en cada uno de los halos
con diferentes distancias caracteristicas [gp,r para obtener informacién de
su subestructura. Existen varias modificaciones del método original como
el FoF adaptativo (AFoF; van Kampen, 1995) o el FoF jerdrquico (HFoF;
Klypin et al., 1999) que tratan de lidiar con las limitaciones anteriormente
descritas.

2. La sobredensidad esférica ‘Spherical Overdensity’ (SO; Lacey & Cole, 1994).
Esta es la otra técnica cldsica que utiliza el criterio de la sobredensidad media
para detectar los halos virializados. La idea principal de esta técnica es iden-
tificar regiones esféricas con una densidad que se corresponda a la densidad
de una regioén virializada de acuerdo con el modelo ideal de colapso esférico
‘top-hat’. El principal inconveniente de la técnica SO es precisamente esta
eleccién de densidad virializada, ya que presupone simetria esférica en todos
los objetos y, en realidad, los halos habitualmente presentan estructuras irre-
gulares (White, 2002). Pese a sus limitaciones, la técnica de SO no necesita
definir una distancia caracteristica Iy, . En este sentido esta técnica trabaja
con una magnitud fisica directamente, la densidad, lo que la convierte en un
método cuyos halos obtenidos son més facilmente comparables con las obser-
vaciones, ya que dependen de un parametro fisico. Actualmente, resolver los
problemas de la la técnica SO sigue siendo un campo de trabajo importante
en la cosmologia numérica.

Practicamente todos los buscadores de halos existentes utilizan el algoritmo de
FoF, la técnica de SO, o bien una combinacién de ambos. En las iltimas décadas
debido a los avances de los c6digos cosmoldgicos, a parte de las tres dimensiones
del espacio, se han utilizado otras dimensiones en el espacio de fases para encontrar
los halos, estos buscadores reciben el nombre genérico de buscadores de espacio de
fases ‘phase-space halo finders’.

1Particulas espaciadas a la distancia caracteristica | por que acaban enlazadas por el buscador
formando una estructura lineal.
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A continuacion se citan algunos de los buscadores de halos méas conocidos:

1.

DENMAX (Bertschinger & Gelb, 1991; Gelb & Bertschinger, 1994) tiene
como algoritmo base el calculo de un campo de densidad a partir de una
distribucién de particulas, tras esto y de forma gradual, mueve las particulas
en la direcciéon del gradiente de densidad local, acabando el proceso con
pequenos grupos de particulas alrededor de cada maximo de densidad local.
Finalmente se utiliza un mecanismo de FoF' para asociar los pequenos grupos
de particulas con halos individuales mediante una malla.

. El cédigo SKID (Weinberg et al., 1997) utiliza un algoritmo de SO similar al

de DENMAX, pero calcula la parte de F'oF' utilizando un nicleo de refinado
adaptativo similar al utilizado en los cédigos SPH (Gingold & Monaghan,
1977; Lucy, 1977). La determinacién adecuada del campo de densidad (Gotz
et al., 1998) es crucial para lograr que el método sea efectivo y eficiente.

El método empleado en HOP (Eisenstein & Hu, 1998) se basa en el célculo
del campo de densidad de forma similar a SIKID. No obstante, utiliza una
forma diferente de mover a las particulas. El algoritmo, en este caso, busca el
maximo de densidad de entre los n vecinos mas cercanos de una particula y
asigna la particula al vecino més denso. Finalmente, agrupa las particulas en
un méaximo local de densidad, definiendo de esta forma un halo virializado.

. El algoritmo de BDM (Klypin et al., 1999) utiliza esferas aleatoriamente

distribuidas con un radio predefinido que se mueven iterativamente hacia el
centro de masas de las particulas que contienen hasta que, finalmente, se
encuentra el centro de densidad.

La técnica VOBOZ (Neyrinck et al., 2005) utiliza un teselado de Voronoi
para calcular la densidad local y construir los halos.

El buscador de halos MHF (Gill et al., 2004) aprovecha la estructura jerarqui-
ca de la malla generada por el cédigo de malla adaptativa (AMR) MLAPM
(Knebe et al., 2001) para encontrar los halos de una simulacién dada. Esta
estrategia es muy inteligente, ya que los codigos de malla adaptativa normal-
mente construyen la malla refinando las regiones de alta densidad. Ademas,
esta estrategia es muy 1til para obtener la subestructura en los halos encon-
trados. Su sucesor Amiga Halo Finder AHF viene descrito en (Knollmann
& Knebe, 2009).

El buscador ASOHF (Planelles & Quilis, 2010; Vallés-Pérez et al., 2022) es
un método basado en SO que también puede hacer uso de la malla adaptativa
creada por el simulador cosmolégico. Originalmente fue creado para acoplar-
se a MASCLET (Quilis, 2004). En su versién actual puede utilizarse de forma
independiente aplicandolo a los resultados de otros cédigos cosmoldgicos so-
bre los diferentes componentes de la simulacién (es decir, materia oscura,
gas y estrellas).

SUBFIND (Springel et al., 2001) utiliza, para encontrar los halos, una in-
terpolacién cubica por partes para estimar la densidad de cada particula.
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Tras esto, se utiliza el método FoF' y, con ello, cada regién con un exceso de
densidad delimitada por un isocontorno de densidad que atraviesa un punto
de silla del campo de densidad se considera un candidato a subestructura.
SUBFIND puede ejecutarse sobre una fase de simulacién concreta o sobre
todas las diferentes fases de la simulacién. De esta forma, puede reconstruir
el arbol de fusiones completo de la simulacion ‘merger-tree’ utilizando la in-
formacién de los sub-halos de la fase de simulaciéon inmediatamente anterior.
Todos los candidatos a sub-halo son examinados y de ellos se descartan todas
las particulas no ligadas.

9. El c6digo SURV proporciona un método diferente (Tormen et al., 2004; Gio-
coli et al., 2008, 2009) que identifica los sub-halos dentro del radio viral del
altimo halo en el que se encuentran, siguiendo todas las ramas del arbol de
fusiones ‘merger-tree’ de la simulacién (en lugar de solo las que provienen
de la rama principal) para, de esta forma, reconstruir la jerarquia completa
de la subestructura hasta llegar a la resolucion de masa de la simulacion.

10. 6DFOF (Diemand et al., 2006, 2007) es un buscador que encuentra los grupos
buscando méaximos en el espacio de fase del campo de densidad y, con esto,
interconecta las particulas mas ligadas dentro del ntcleo de los halos y sub-
halos entre si. Para diferentes iteraciones o ‘fases’ de la simulacién, 6DFOF
encuentra objetos que comparten un gran nimero de particulas (en ocasiones
més de un 90 % en comin). Esto hace m4s sencillo identificar los progenitores
o los descendientes del los halos encontrados.

Anélisis completos de los buscadores de halos méas conocidos, sus puntos débiles
y fuertes, pueden encontrarse en Knebe et al. (2010), Onions et al. (2012) y Knebe
et al. (2013).

4.3. El algoritmo de HALMA

El buscador de halos HALMA fue desarrollado para analizar los resultados de las
simulaciones cosmolégicas producidas por MASCLET. HALMA utiliza como base
el algoritmo FoF aplicado solo a las particulas estelares producidas en la simu-
lacion, siendo capaz de analizar cada una de las iteraciones o ‘fases’ guardadas
de una simulacién de MASCLET. Esto permite analizar cada una de forma indi-
vidual o conjunta, obteniendo informacién de los progenitores o descendientes de
los halos encontrados. Partiendo de la idea original del método FoF', el buscador
HALMA presenta algunos pasos adicionales para mejorar el rendimiento del méto-
do, haciéndolo més rapido y capaz de extraer, de cada uno de los halos detectados,
informacion relevante para su andlisis y su clasificacién. Se pretende que la infor-
macion extraida pueda ser comparable directamente con el plano observacional.

En concreto, la implementacién del buscador HALMA consta de tres grandes
bloques de procesado (Figura 4.2). El bloque de F'oF' que forma los halos; el de
analisis, que extrae informacién basica de los halos como caracteristicas fisicas y
morfolégicas (masa, tamarfio, etc...); y el de ‘merger-tree’ o drbol de fusiones en el
que identifica a través del andlisis realizado en la iteracion anterior dénde estaban



46 CAPITULO 4. uaLma, EL BUSCADOR DE GALAXIAS

Lee fichero de parametros /// g
e
FoF, formacion de halos —

v

Analisis de los halos encontrados

Numero de
iteraciones a analizar>1

Arbol de uniones
0 ‘merger tree’
resultados

. NO
en r-w.,,_,,_,,_r,;_'{UItima iteraciénf._{_,,_,_,,.x-r

Disco. S

— ae

Figura 4.2: Esquema global de funcionamiento de HALMA donde se aprecian claramente
los tres bloques funcionales bien diferenciados: bloque de FoF', bloque de anélisis y el de

Guarda

‘merger-tree’.

esos halos que ha encontrado y cudles estdn relacionados entre si. A continuacion
se detallan los pasos que sigue HALMA en cada uno de los bloques.

4.3.1. El bloque de FoF' de formacion de halos

Este serfa el bloque principal (Figura 4.3), HALMA accede a este bloque nada
més comenzar tras cargar los pardmetros de entrada (como las distancias carac-
teristicas a emplear, las iteraciones a analizar, si se precisa que devuelva ademas
del anélisis global los datos de las particulas estelares de cada uno de los halos que
encuentre, etc...) o cuando acaba de analizar una iteracién y va a pasar a buscar
halos en la siguiente. Estos serian los detalles del algoritmo empleado:

1. En un primer paso, el algoritmo lee el fichero de pardametros y los ficheros
de estrellas y materia oscura correspondientes a la primera iteracién o ‘fase’
de la simulacién cosmoldgica a analizar y carga toda esa informacién en la
memoria de ejecucién.

2. Seguidamente, HALMA subdivide el volumen total de la simulacién en cubos
con el tamano del la distancia caracteristica o ‘linking length’ méas grande
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elegida. La version de HALMA utilizada en este estudio, tiene 3 tamanos ca-
racteristicos configurables L1, L2 y L3. El volumen de simulacién analizado se
descompone, por tanto, empezando por el tamano de distancia caracteristi-
ca mayor L1, en pequenos cubos que contendran un numero de particulas
estelares SSP dentro.

3. Tras la primera descomposicién en volimenes, HALMA elige los cubos que
contienen més de un determinado nimero de particulas dentro, marcandolas
para que sean las que se procesen en el siguiente paso con una distancia
caracteristica menor.

4. Para el siguiente paso, se procesan las particulas marcadas, ahora con la
distancia caracteristica intermedia L2, y de nuevo se marcan las que quedan
fuera del nimero minimo de particulas por celda.

5. Por tultimo, se procesan las particulas que se han mantenido marcadas con
la distancia caracteristica mas pequena L3. Al finalizar el marcado, los pe-
quenios cubos que contienen las particulas se extienden en las tres direcciones
del espacio, interconectando los que estan juntos. Esto genera los primeros
proto-halos.

6. Acabado el proceso de asociacién de particulas en esos proto-halos, comienza
un proceso de limpieza de particulas no ligadas gravitacionalmente. Para ello,
HALMA analiza cada uno de los proto-halos y descarta las particulas que no se
encuentran ligadas a este, quitandolas de la lista de particulas que pertenecen
a dicho halo. Una vez en este punto, se pasa al siguiente bloque de anélisis
de halos individuales.



48 CAPITULO 4. uaLma, EL BUSCADOR DE GALAXIAS

Blogue FoF, formacién de halos

Lee ficheros estrellas y
materia oscura

v

Descomposicion volimenes
L1

Cumplen
n.° minimo/volumen

Descomposicion volimenes
L2

Cumplen
n.° minimo/volumen

Descomposicion volimenes
L3

Nnror—4a3r0nmo

Cumplen
n.° minimo/volumen

Agrupacion de particulas i
en celdas contiguas

Particulas de halos marcadas
Listado de halos disponible

Figura 4.3: Bloque principal de HALMA para encontrar los halos. Se basa en un algoritmo
de FoF con tres distancias caracteristicas L1, L2 y L3 aplicadas sucesivamente.

4.3.2. El bloque de analisis de halos

En este bloque, HALMA se encarga de caracterizar los halos encontrados, ob-
teniendo de ellos toda la informacién béasica (Figura 4.4). En este caso, no es
necesario leer archivos ya que toda la informacién necesaria para el proceso se
encuentra en memoria de ejecucién.

1. Comenzando por el primer halo, el algoritmo cuenta todas las particulas que
contiene.

2. El nimero de particulas define el tamafio del bucle que va a calcular la masa
total, el centro de masas del halo, la velocidad del centro de masas, la edad
promedio y la edad ponderada en masa, la metalicidad promedio y pesada
en masa, etc..
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3. Con las cantidades promedio ya se pueden calcular los tamanos, como el
radio efectivo Re, la dispersién de velocidad, la particula mas cercana y mas
lejana al centro de masas.

4. Acabado de analizar el primer halo, se guardan todos los observables obte-
nidos del halo analizado, ya que, al finalizar los tres bloques de procesado,
seran necesarios estos datos para generar una lista de halos encontrados con
sus caracteristicas.

5. Finalmente, se vuelve al primer paso con el siguiente halo a analizar. Este
proceso continiia hasta que todos los halos obtenidos en el primer bloque se
hayan analizado.

Blogue de andlisis de halos

A

Cuenta particulas del halo n
1 halo n+1

1° Bucle sobre
namero de particulas
del halon

-Masa promedio
-Centro de masas (CM)
-Velocidad CM

-Edad promedio
-Metalicidad

]
2° Bucle sobre
numero de particulas
del halon

-Radio efectivo Re
-Dispersion de velocidad
-Particula mas cercana
-Edad promedio
-Metalicidad

L 4
Guarda en memoria
caracteristicas del halo n

Ultimo halo
analizado

Figura 4.4: Este bloque de HALMA se dedica a caracterizar los halos encontrados en el
bloque anterior. En él se obtienen caracteristicas tanto fisicas como morfolégicas.
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4.3.3. El bloque de arbol de fusiones o ‘merger-tree’

Como se ha comentado anteriormente, HALMA puede ejecutarse para analizar
una sola iteracién o un conjunto de iteraciones o ‘fases’ de una simulaciéon. Cuando
se realiza un analisis de méas de una iteracién, el software estd preparado para
reconstruir la historia de formacién de cada uno de los halos, figura 4.5, indicando
donde se encontraban anteriormente y si son el resultado de uniones de otros mas
pequenios. A continuacién se describe el proceso seguido en este bloque.

1.

Una vez obtenidas todas las caracteristicas de los halos en el bloque anterior,
en el caso de que sea la segunda iteracién analizada o posteriores, se copia un
campo existente de las particulas estelares que indica en qué halo se encon-
traban en la iteracién anterior a la presente. De esta forma, esta informacién
no se pierde y se puede utilizar para deducir de qué halo o halos proviene el
presente halo en el bloque de analisis anterior.

Una vez guardado el campo de informacién de halo en el que se encontraban,
se rellena con la informacién del halo en que se encuentran actualmente.

El algoritmo comprueba la edad de las particulas estelares y marca en otro
campo si han nacido en este halo, es decir, si su edad es menor a la del co-
mienzo de la iteracion analizada. En caso afirmativo, este campo contendra
el identificador del halo donde han nacido y, en caso contrario, mantendra
el valor que tenia o bien un 0 si no ha nacido en un halo encontrado an-
teriormente por HALMA. Este paso del presente bloque ha sido una de las
aportaciones mds importantes del desarrollo de esta tesis doctoral, puesto que
ha permitido dar informacién de la distribucion de las particulas estelares
dentro de los halos encontrados separandolas segin su distinta procedencia.
Parte de los resultados obtenidos mediante este tipo de andlisis se muestran
en el capitulo 5.

Llegados a este punto, para cada particula ya se dispone de la informacion de
a qué halo pertenecia, a qué halo pertenece y en qué halo se ha formado. Se
utiliza en este caso la informacion de a qué halo pertenecian las particulas
que forman un halo para, segin cual sea la contribucién més importante,
definir el halo progenitor. Los halos satélites se definen como los que tengan
una contribucién menor que la del halo progenitor?.

En el caso de que la iteracién en andlisis sea la ultima, el bloque termina
y produce como resultado para cada iteracién un listado de halos, de las
caracteristicas de estos, de los halos progenitores y de los satélites. En el
caso de que no haya acabado el listado de iteraciones a analizar, el algoritmo
vuelve al primer bloque para comenzar el analisis de la iteracion posterior.

2Para considerar los halos como satélites, las estrellas que pertenecian a éstos han de llegar a
superar una concentraciéon de 0.025 respecto al total de particulas del halo
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Figura 4.5: Este bloque de HALMA obtiene la historia de formacién de los halos encon-
trados identificando cudles eran en la iteracién analizada anterior.

4.4. La distancia caracteristica

Elegir correctamente la distancia caracteristica o ‘linking length’ es una de
las claves para el correcto funcionamiento de un buscador de halos basado en el
algoritmo FoF.

Para comprobar el correcto funcionamiento del buscador, se realizan varios tests
que consisten en la generacién de esferas de particulas distribuidas en distintas
posiciones conocidas con diferentes densidades, tras esto se verifica si el buscador
es capaz de recuperar estas estructuras.
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4.4.1. Esferas de testeo y distribucién de distancias

A continuacién, se describe uno de los test realizados para comprobar el co-
rrecto funcionamiento del bloque FoF de HALMA (seccién 4.3.1). Se generan tres
esferas de radios 2 kpc (verde), 7 kpc (roja) y 40 kpc (amarilla), con 3 x 10 particu-
las cada una, distribuidas de acuerdo a una distribucién normal més poblada en el
centro, Figura 4.6. Dos de ellas se encuentran centradas en (0,0,0) y una de ellas
en (10,0,0). La funcién de la esfera mayor (amarilla) es crear un medio poblado
que permita poner a prueba la capacidad de un tamano caracteristico elegido para
separar las esferas menores (roja y verde).

10

kpe

Figura 4.6: Esferas de radios 2 kpc (verde), 7 kpc (roja) y 40 kpc (amarilla), con 3 x 10°
particulas cada una. Las esferas se encuentran centradas en (0,0, 0) (amarilla y verde) y
en (10,0,0).

Para elegir el tamano caracteristico para separar estos objetos seria adecuado
conocer la distribucién de distancias de cada una de las particulas con respec-
to a todas las demaés. Debido al gran nimero de particulas y al enorme coste
computacional de esta operacién, n?, este calculo es inabordable. Para obtener un
muestreo de esta distribucion se opta por calcular la distancia de cada particula
con cualquier otra (elegida de forma aleatoria) del volumen total. Este proceso
tiene un coste computacional mucho menor que el anterior, orden n, y por tanto,
si que es adecuado abordarlo para obtener la distancia caracteristica que tendria
sentido utilizar en el bloque FoF de HALMA. La Figura 4.7 ofrece una muestra de
la distribucién de distancias de las particulas en el test sugerido. Esta distribucion
comienza practicamente en 0 kpc, indicando que hay particulas muy cercanas entre
si. Presenta un maximo absoluto en 2 kpc. Este seria un buen punto de partida
como distancia caracteristica a utilizar en el bloque de FoF de HALMA. También
muestra un segundo maximo en 10 kpc relacionado con la distancia a la que estan
las dos subestructuras.

El algoritmo recupera las particulas y las agrupa en halos distintos (rojo y
verde) tras utilizar una distancia caracteristica de 2 kpc, si se utiliza una distancia
caracteristica de mas de 4 kpc, el buscador une ambas estructuras. La “contami-
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Figura 4.7: Muestreo de distribucién de distancias. Cada particula calcula la distancia
respecto a otra aleatoria. Los maximos de la distribucién dan informacioén de la distancia
entre particulas méas frecuente. La presencia de mas de un maximo revela la existencia de
subestructuras. En este caso particular, la existencia de dos méaximos revela la presencia
de las dos esferas (roja y verde) dentro de la nube de particulas de la esfera amarilla
(Figura 4.6).

naciéon” de ambos halos con particulas de la esfera amarilla es inevitable. Se ha
utilizado el campo de identificacién de particulas para, una vez obtenidos los halos
con el buscador, evaluar el porcentaje de particulas amarillas dentro de los halos
rojo y verde. Como se esperaba, la concentracién de particulas amarillas es mayor
en el halo verde que las que se encuentran en el halo rojo.

Este test pone de manifiesto la sensibilidad a la distancia caracteristica de
bloque FoF de HALMA y la necesidad, por tanto, de realizar varias pruebas con
distintas distancias caracteristicas para obtener los halos que se pretenden estudiar.
Dependiendo de si el estudio se centra en los niicleos galacticos o en las galaxias
con su halo galdctico, incluyendo las interacciones de marea con otras galaxias
satélites, la eleccién del tamano caracteristico es crucial para obtener en forma de
halo, el objeto de estudio deseado.

Una vez comprobado el correcto funcionamiento de HALMA en un entorno con-
trolado de testeo, se aplica directamente en distintos instantes de resultados de
simulaciones cosmolégicas. En concreto se aplica para una simulaciéon con una re-
solucién de 9 kpc (partiendo de un volumen de simulacién de 64 Mpc) (Figura 4.8)
y para otra con una resolucién de 2,7 kpc (partiendo de un volumen de 44 Mpc).
Con esto se comprueba que, para la eleccion de la distancia caracteristica adecua-
da, no solo es necesario saber el tamano de estructura que se desea analizar, sino
que también se ha de tener en cuenta la resolucién de la simulacién que se estd
analizando.
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Figura 4.8: En el panel de la izquierda se muestra la zona central (los 32 Mpc centrales
mejor resueltos) del volumen de simulacién de 64 Mpc. En azul oscuro se muestra la
componente estelar y en azul claro, los halos identificados por el buscador utilizando
un tamafio caracteristico de 3 kpc. En el panel de la derecha se muestra una ampliaciéon
del volumen donde se aprecia, siguiendo el mismo cédigo de color anterior, el material
estelar y el halo encontrado por HALMA. Se muestra también el detalle en rojo de otras
estructuras identificadas por HALMA que proceden de restos de una colisién anterior.

4.4.2. Conclusiones de la distancia caracteristica

Como conclusién de trabajo de testeo, se recomienda utilizar un tamano carac-
teristico de un valor cercano a la resolucién de la simulacién a analizar, siempre
teniendo en cuenta el tamano de las estructuras a estudiar. Para las simulacio-
nes aqui analizadas, tamanos caracteristicos de 100 kpc devuelven estructuras de
tamanos en torno a 600 kpc, es decir, engloban a todas las particulas estelares
representadas en la Figura 4.8 en azul oscuro, separandolas las unas de las otras
siempre que se encuentren a mas de 100 kpc de distancia. Los tamanos caracteristi-
cos de en torno a 10 kpc engloban estructuras de un tamano de en torno a 200 kpc,
lutiles para describir los restos de material acertado que se encuentra rodeando
a las galaxias. Para finalizar, un tamano caracteristico de en torno a 3 kpc es el
adecuado para resolver estructuras de unos 50 kpc que se corresponderian a las
galaxias virtuales estudiadas en el Capitulo 5.

Decididos los tamanos caracteristicos adecuados para el andlisis de la simu-
lacién, HALMA se aplica sobre cada uno de los instantes temporales de la simu-
lacion obtenidos mediante MASCLET. Para ello, se edita el fichero de parametros
de HALMA eligiendo el nimero méximo apropiado de halos y particulas por halo.
Como se ha expuesto anteriormente, para resolver y separar las galaxias sintéticas,
una buena estrategia es elegir la distancia caracteristica menor L3, del orden del
tamano de la resolucién de la malla més fina empleada en la simulacién.

En la Figura 4.9 se observa, para cada tamano caracteristico (L1, L2, L3), qué
particulas estelares son seleccionadas en una zona de la simulacién cosmolégica que
contiene una estructura bien diferenciada del resto. Segun el estudio que se quiera
realizar, la distancia caracteristica menor elegida puede obtener informacién de
las zonas mds internas de los halos (galaxias sintéticas o sus nicleos) o bien de
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Figura 4.9: Aplicacién de los tres tamafios caracteristicos sobre un fragmento de simula-
cién. Comenzando por el mds grande L1 (100 kpc), se obtiene una estructura de 600 kpc,
con L2 (10 kpc) aparece una estructura de 200 kpc y, por dltimo, aplicando L3 (3 kpc)
obtenemos una estructura de unos 50 kpc.

todo el conjunto incluyendo sus exteriores (particulas exteriores que se mueven por
fuerzas de marea de las diferentes galaxias sintéticas presentes) (Martinez-Delgado
et al., 2009; Mancillas et al., 2019).

4.5. Los ficheros de salida de HALMA

Finalizados los bloques de procesado de HALMA, Figura 4.2, se procede a guar-
dar toda la informacién obtenida de la simulacion cosmolégica en el disco para que
ésta esté disponible en el futuro para realizar estudios posteriores. Los ficheros de
salida de HALMA son:

1. Un fichero de texto, ‘halma_halo_stars.res’ (Figura 4.10) en el que se encuen-
tra, para cada instante analizado, una lista con los halos encontrados donde
se muestran también algunas caracteristicas de estos halos como la masa, la
dispersién de velocidad, la posicion en el volumen simulado y el halo del que
proviene en el instante anterior.

2. Opcionalmente, un fichero por cada halo encontrado, ‘sigmafinstante anali-
zadofihfidentificador de halo]’, con toda la informacién proyectada en una de
las dimensiones para un posterior analisis bidimensional. Este fichero contie-
ne posicién, velocidad y masa de todas las particulas estelares (Single Stelar
Population, SSP) del halo encontrado, asi como también la procedencia de
estas particulas en el instante temporal anterior.

Estos ficheros son imprescindibles para reconstruir el drbol de fusiones de una
galaxia virtual concreta (a través del fichero ‘halma-halo_stars.res’), analizar en
detalle las caracteristicas evolutivas y obtener las proyecciones bidimensionales (ver
Capitulo 5 seccién 5.3.3) mediante los ficheros de halos individuales ‘sigmafinstante
analizadofihfidentificador de halo]’
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Figura 4.10: Fichero de salida de HALMA que muestra la lista de halos encontrados en
cada instante temporal analizado. En primer lugar, se muestra el nimero de instantes
analizados, en este caso particular 19. A continuacién, una linea de guiones da paso al
encabezado del primer instante de simulacién analizado donde se muestran, por orden, el
nimero de halos encontrados, la cantidad total de particulas estelares en la simulacién,
el nimero de instante analizado, el nombre de los ‘outputs’ de MASCLET relacionados con
este instante (en este caso se comienza el andlisis en el instante 150), un nimero que
indica el tiempo transcurrido en Gyrs al multiplicarlo por un factor 0,0358 y el ‘redshift’
de este instante. Tras esta cabecera se da paso a la lista de halos encontrados en este
instante con datos como el niimero de particulas que contiene, la masa, el tamano la
dispersién de velocidad, la posicién en el volumen simulado, unos indicadores de a qué
halo pertenecian anteriormente y si han sufrido colisiones, etc...

4.6. La reconstruccion del arbol de fusiones

El arbol de fusiones de una galaxia es imprescindible para conocer su evolucién.
Este detalla dénde ha estado esta galaxia anteriormente y cudntas interacciones ha
tenido con su entorno. Con el fin de automatizar el proceso de reconstruccién del
arbol de fusiones mediante el fichero ‘halma_halo_stars.res’ se elabora un cédigo
en MATLAB? dedicado a esta tarea. Para construir el 4rbol de fusiones, el cédi-
go utiliza como entrada el fichero ‘halma_halo_stars.res’ y devuelve, dependiendo
del halo de interés, un fichero con nombre ‘CatalogaMT_Allinfo_[identificador del
halo]-Z_1Z_[masa del halo].tat’, Figura 4.12, que contiene toda la informacién del
arbol de fusiones de la galaxia virtual elegida. Ademds, proporciona la masa de
ésta y la de las galaxias satélites con las que interacciona. Mediante este tipo de
reconstrucciéon se pueden extraer algunas de las secuencias mostradas en la Figura
4.11, en las que se aprecian todos los halos identificados en el volumen simulado y
la direccién de movimiento de cada uno en cada instante temporal.

3MATrix LABoratory (laboratorio de matrices), es un sistema de cémputo numérico que ofrece
un entorno de desarrollo integrado con un lenguaje de programacién propio (lenguaje M).



4.6. LA RECONSTRUCCION DEL ARBOL DE FUSIONES 57

Mediante el arbol de fusiones se puede conocer si una galaxia a z = 0 ha sufrido
fusiones con otras o ha tenido una evolucion independiente del resto del entorno.
Agrupando las galaxias segin su historia evolutiva se puede analizar si existen
diferencias entre otras propiedades dindmicas o morfolégicas de éstas. El Capitulo
5 aborda esta cuestién.
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Figura 4.11: Halos encontrados mediante HALMA dentro de la zona central (los 32 Mpc
centrales mejor resueltos) del volumen de simulacién de 64 Mpc. Cada circulo es un halo
identificado, su tamafio hace referencia a la masa de éste y su color al instante temporal
en el que se ha localizado. Las flechas indican la direccién y el sentido del movimiento,
asi como la velocidad a la que se mueven los halos.
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Figura 4.12: Fichero ‘CatalogaMT_Allinfo_1_Z_1Z_12.82.txt’ que contiene el arbol de
uniones de la galaxia virtual con identificador 1 de la simulacién de 44 Mpc. La columna
resaltada es la que contiene la informacién del identificador de esta galaxia virtual a lo
largo de todos los instantes analizados por el buscador. La columna de la derecha dividida
por 100 da como resultado el ‘redshift’ de cada instante. La columna a la izquierda de
la resaltada contiene los identificadores de las galaxias que se han ido fusionando con la
rama principal. La columna central dividida por 100 da como resultado la masa del la
galaxia principal en escala de l0g10(Mhraio). Para terminar, la columna més a la izquierda
muestra el instante de la simulacién procesado.



Capitulo

Galaxias virtuales masivas a z=0.

n el presente capitulo! se presentan los resultados de una simulacién cosmolégi-
E ca realizada con el c6digo MASCLET (Quilis, 2004), cédigo hidrodindmico de
malla adaptativa (AMR, ‘Adaptative Mesh Refinement’) descrito en el Capitulo
3. La simulacién cosmoldgica utilizada asume un universo plano ACDM. Parti-
cularmente, el estudio aqui mostrado se enfoca en el andlisis de las caracteristicas
principales de las galaxias masivas (M, > 10! My) a 2 = 0.

Para todas las galaxias virtuales masivas presentes en la simulacién, se realiza
un estudio detallado de las proyecciones bidimensionales de estas galaxias en cada
dimensién, obteniendo a partir de estas proyecciones sus perfiles unidimensionales
de densidad superficial de masa, luminosidad, dispersién de velocidad y poblacién
estelar tal y como se describe en la seccion 5.4.1 del presente capitulo.

El método para la estimacion de la dispersiéon de velocidad se ha calibrado
mediante una aproximacion semejante a la llevada a cabo en las observaciones.
Se han utilizando las distintas poblaciones estelares presentes en la simulacion
para obtener su brillo correspondiente de acuerdo con su edad y metalicidad y
de esta forma comparar los resultados de las simulaciones directamente con el
plano observacional. Desde esta perspectiva se discuten las diferentes propiedades
de las galaxias masivas de la muestra de acuerdo con su tipo morfolégico, su
historial de fusiones a lo largo de su evolucién y sus propiedades dindmicas. Como
resultado se encuentra que el historial de fusiones que una galaxia a lo largo de
su evolucién es el principal responsable del aspecto que presentan estas galaxias
masivas en la actualidad. Para la muestra aqui estudiada se concluye que las
galaxias que presentan mayor niimero de interacciones con otras, son también
las mas masivas de la muestra y las que presentan los gradientes de metalicidad
mas acusados. Pese a la importancia de la historia evolutiva en conformar estos
aspectos de las galaxias, estas fusiones tan solo aportan una pequena fraccién
de la masa estelar que contienen (10-50%). Por lo que la mayor parte de las
estrellas que pertenecen a una galaxia se han formado en ésta. Este estudio también
concluye que las estrellas incorporadas de otras galaxias son significativamente
mas viejas y presentan menos metalicidad que las estrellas formadas dentro de la

IEste capitulo se basa en el trabajo publicado en Navarro-Gonzslez et al. (2013).
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rama principal. En las galaxias virtuales utilizadas en este estudio, las estrellas
incorporadas ocupan mayoritariamente las regiones mas externas.

5.1. Introduccion

Entender el funcionamiento de la formacién y evolucién de las galaxias masi-
vas (galaxias con una masa estelar M, > 10'' M) representa uno de los mayores
desafios dentro del modelo jerarquico de formacion de galaxias. En el universo
cercano, la mayoria de las galaxias masivas presentan una morfologia tipo tem-
prano o ‘early-type’;, ETG, (galaxias elipticas muy difuminadas que no presentan
practicamente inhomogeneidades con un perfil de brillo caracteristico fuertemen-
te radial, ver en capitulo 2, seccién 2.2.1)(Baldry et al., 2004; Renzini, 2006). El
bulbo o parte central de estas galaxias estd formado por estrellas viejas y con alta
metalicidad (Jergensen, 1999; Trager et al., 2000; Gallazzi et al., 2005), situdndose
éste en la zona roja del diagrama color magnitud. A pesar de esto, existen varias
evidencias observacionales de una timida actividad de formacién estelar en estas
galaxias masivas (Trager et al., 2000; Bressan et al., 2006; Kaviraj et al., 2007;
Sarzi, 2008; Tojeiro et al., 2011). Desde el punto de vista dindmico, las galaxias
‘early-type’ masivas muestran la misma variedad que la poblaciéon general de ga-
laxias. El andlisis cinematico de campo integral realizado en la muestra obtenida
mediante SAURON (Tim de Zeeuw et al., 2002), ha permitido distinguir dos fa-
milias de ETGs: las de rotacién lenta ‘slow rotators’ (SR), que presentan una
rotacién muy leve o nula y muestran diferencias entre los contornos fotométricos
y los ejes cineméticos; y las de rotacién rapida ‘fast rotators’ (FR), que muestran
una rotacién semejante a las galaxias tipo disco (Cappellari et al., 2007; Emsellem
et al., 2007, 2011).

Las de rotacién rapida ‘fast rotators’ son la familia mayoritaria constituyendo
en torno al 70 % de las ETGs con brillo superior a My ~ —24. La formacién de
estas galaxias de rotacion rapida se explica por procesos disipativos como acrecion
de gas o fusiones entre galaxias ricas en gas (Bournaud et al., 2005; Bois et al.,
2012). Al otro lado, las colisiones no disipativas de galaxias con bajo contenido en
gas se asumen como el principal mecanismo de generacion de galaxias de rotacion
lenta ‘slow rotators’ (Naab & Burkert, 2003; Cox et al., 2006). El nimero de
colisiones importantes a lo largo de la vida de una galaxia puede tener importancia
en que finalmente presenten una rotacién rapida (FR) o lenta (SR) (Khochfar et al.,
2011).

En concordancia con la elevada edad de las estrellas que conforman las ETGs,
los procesos de acreciéon y ‘merger’ parecen darse a ‘redshifts’ moderadamente
altos tal, y como indica la poca evolucién del extremo méas masivo de la funcién de
masa estelar (Fontana et al., 2006; Marchesini et al., 2009). La existencia de una
poblacién de galaxias masivas, viejas y tranquilas observadas hasta z ~ 2 (Cimatti
et al., 2004; Glazebrook et al., 2004; Cimatti et al., 2008; Whitaker et al., 2013)
abre el debate de como han sido formadas en un universo cosmolégico ACDM en
donde el esquema de crecimiento aceptado es eminentemente jerarquico.

En este contexto, las grandes colisiones o ‘major mergers’ jugarian un papel
muy significativo en dar la forma que presentan hoy en dia las galaxias masivas.
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Las colisiones binarias entre galaxias de disco muy ricas en gas seria un mecanismo
viable para la formacién de galaxias esferoidales (Barnes & Hernquist, 1992; Hern-
quist, 1992; Cox et al., 2006; Naab et al., 2006). Pese a que este tipo de grandes
colisiones suceden y pueden explicar la existencia de estas galaxias masivas com-
pactas a ‘redshift’ alto (Ricciardelli & Franceschini, 2010; Bournaud et al., 2011),
no son suficientemente frecuentes como para explicar la evolucién de tamafio que
presentan, por lo que ha de haber algiin otro mecanismo que lo explique. Las coli-
siones menores o ‘minor mergers’, mucho més frecuentes (Khochfar & Silk, 2009),
podrian tener la clave. Estos ‘minor mergers’ serian el mecanismo natural que
explicaria la fuerte evolucion de tamano observada en las ETGs entre z = 2 y la
actualidad (Daddi et al., 2005; Trujillo et al., 2007; Cimatti et al., 2008; Cassata
et al., 2011; Damjanov et al., 2011) y, al mismo tiempo, conducirfan a una dismi-
nucién de la dispersién de velocidad observada (Cenarro & Trujillo, 2009; Naab
et al., 2009).

El mecanismo que se deduce de las simulaciones cosmoldgicas de galaxias (Naab
et al., 2009; Oser et al., 2010; Lackner et al., 2012) contiene las colisiones de tipo
‘minor mergers’ como un ingrediente fundamental en un proceso de formacién en
dos fases.

En una primera fase, las galaxias ensamblan su masa principalmete a través de
procesos disipativos en donde la formacién estelar se da dentro de la propia galaxia.
Esta formacion estelar “in-situ” puede estar inducida por acrecion de flujo frio ‘cold
flow accretion’ (Keres et al., 2005; Ocvirk et al., 2008; Keres et al., 2009; Dekel
et al., 2009) o por colisiones entre galaxias ricas en gas (Mihos & Hernquist, 1996;
Cox et al., 2008).

En una segunda fase, la masa ensamblada proviene principalmente de la acre-
cién de galaxias satélites. En esta fase, las colisiones se producen con una ratio
de masa tipica 1:5. Las simulaciones basadas en diferentes cédigos coinciden en
que la contribucion de estrellas formadas fuera de la galaxia presenta mayor edad
y menor metalicidad que la estrellas que se han formado en la propia galaxia
(Lackner et al., 2012; Johansson et al., 2012). Las simulaciones hidrodindmicas de
galaxias tipo disco encuentran también diferencias notables entre la componente
estelar acretada frente a la formada “in-situ” (Zolotov et al., 2009; Font et al.,
2011). Sin embargo, los detalles del proceso de formacién en “dos fases” ain de-
penden fuertemente del modelo, pudiendo variar mds de un 50 % la fraccién de
masa de las estrellas acretadas dependiendo de los diferentes modelos (ver por
ejemplo Lackner et al., 2012). Las diferencias en la técnica numérica empleada,
asi como también las caracteristicas de la fisica utilizada a pequenia escala, pueden
conducir a importantes discrepancias (Dubois et al., 2013).

El propésito del presente trabajo descrito en este capitulo es caracterizar una
muestra de galaxias masivas simuladas obtenidas a través de una simulacién de
malla adaptativa (AMR). Se estudian las propiedades de estas galaxias a ‘redshift’
cero en términos de morfologia, cinematica y contenido de poblaciones estelares,
relacionando estas propiedades con la historia de colisiones que ha tenido cada
una de las galaxias estudiadas. Siguiendo el esquema de dos fases, se separan
las estrellas que se han formado dentro de la galaxias de aquellas que han sido
acretadas y se estudian sus propiedades. Junto con este estudio, se anaden a los
resultados de la simulacién los modelos de sintesis de poblaciones estelares. El
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objetivo de esto es presentar los resultados de la simulacion tan cercanos al plano
observacional como sea posible en lugar de comparar directamente los datos crudos
de salida de la simulacion. Mediante los modelos de sintesis estelares se conseguira
“hacer brillar” a las particulas estelares presentes en la simulacién.

Este capitulo se estructura de la forma siguiente, en la seccién 5.2 y 5.3 se
describen los detalles de la simulacién y las herramientas utilizadas en el anélisis
de post-procesado. En la seccién 5.4 se presentan perfiles unidimensionales de las
magnitudes relevantes analizadas. En la seccién 5.4.2 se describen las propiedades
de las poblaciones estelares que se han formado dentro de la galaxia frente a las
propiedades de las poblaciones acretadas como resultado de colisiones con otras
galaxias. Por tltimo, se exponen las conclusiones del trabajo 2.

5.2. Simulando las galaxias virtuales

5.2.1. La simulacién numérica

La simulaciéon numérica utilizada en este trabajo, se llevé a cabo con el cédigo
cosmoldgico MASCLET (Quilis, 2004). En el capitulo 3 existe una detallada descrip-
cién de este codigo cosmoldgico. El punto fuerte del codigo cosmolégico MASCLET
es que acopla una aproximacién FEuleriana basada en ‘high-resolution shock captu-
ring’ para describir la componente gaseosa, con un esquema ‘N-body’ para describir
particulas no colisionales, como materia oscura o particulas estelares. El gas y la
materia oscura se acoplan mediante un solucionador de potencial gravitatorio den-
tro de un esquema de malla adaptativa (AMR) que permite obtener un formidable
rango de escalas espaciales y temporales, partiendo de decenas de megaparsecs
hasta escalas de pocos kiloparsecs.

La simulacion cosmoldgica utilizada se generd asumiendo un universo plano
ACDM con los siguientes parametros: densidad de materia, €2, = 0,25; constante
cosmoldgica, Q) = A/3H2 = 0,75; densidad de bariones Q; = 0,045; constante
de Hubble reducida, h = H,/100km s~ Mpc—! = 0,73; indice del espectro de
potencias, ng = 1; y normalizaciéon de espectro de potencias, g = 0,8.

Las condiciones iniciales se establecieron en z = 50, utilizando una funcién de
transferencia de CDM de Eisenstein & Hu (1998) para un cubo comévil del 44 M pc
de lado. El dominio computacional se subdivide con 1283 celdas ctibicas.

Dos de los niveles de refinamiento (los niveles [ = 1,2) de la malla adaptati-
va se configuraron desde las condiciones iniciales, seleccionando las regiones que
satisfacen ciertos criterios de refinado al evolucionarlos hasta z = 0 utilizando la
aproximacién de Zeldovich. La componente de materia oscura en las regiones refi-
nadas inicialmente se muestrea con particulas de materia oscura ocho (nivel I = 1)
y sesenta y cuatro (nivel [ = 2) veces més ligeras que aquellas que se utilizan en
la malla base (nivel [ = 0). Durante su evolucidn, las regiones en diferentes mallas
se refinan basandose en las densidades de los bariones y la materia oscura que las
ocupen. La proporcién entre los tamanos de celdas de un nivel dado (I + 1) y su
progenitor (nivel {) es Az;y1/Ax; = 1/2. Siendo esta proporcién un compromiso

2E] detalle de la técnica utilizada para medir la dispersién de velocidad de las galaxias estu-
diadas puede encontrarse en el anexo A
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entre la ganancia en resolucién y las posibles inestabilidades numéricas. El maxi-
mo ntmero de niveles de refinado empleado en esta simulacién es de siete (I = 7),
lo que produce una resoluciéon méaxima de la malla de ~ 2,7kpc a z = 0. Para
la materia oscura se consideran tres especies de particulas: las de la malla base y
las de los dos primeros niveles de refinado en las condiciones iniciales. La mejor
resolucién en masa es ~ 2 x 107 M. Esto es equivalente a utilizar 5123 particulas
en el volumen completo de la simulacién.

La simulacién analizada incluye procesos de enfriamiento y calentamiento que
tienen en cuenta el inverso Compton y el enfriamiento libre-libre, el calentamiento
UV (Haardt & Madau, 1996) y los enfriamientos de los dtomos y las moléculas
para un gas primordial. Para calcular la abundancia de cada especie se asume que
el gas es 6pticamente delgado y se encuentra en equilibrio de ionizacién, pero no en
equilibrio térmico (Katz et al., 1996; Theuns et al., 1998). Las tablas de fracciones
de enfriamiento se obtuvieron de Sutherland & Dopita (1993) en funcién de la
metalicidad local. La curva de enfriamiento se ha truncado por debajo de 10* K.
Los términos de enfriamiento y calentamiento se incluyeron en la ecuacién de la
energia 3.3 del Capitulo 3 como un término fuente.

5.2.2. Formacién estelar y enriquecimiento quimico

La formacién estelar se introduce en el codigo MASCLET siguiendo las ideas de
Yepes et al. (1997) y Springel & Hernquist (2003). Una descripcién més detallada
del proceso de formacion estelar de MASCLET puede encontrarse en el capitulo 3
en la seccién 3.2.4. Este proceso de formacion estelar puede resumirse como:

1. El gas frio en una celda se transforma en particulas estelares en una escala de
tiempo caracteristica t. de acuerdo con g, = —p = (1 —f) p/t«(p), en donde
Py p« son la densidad de gas y de estrellas respectivamente, 8 representa
la fraccién de masa de estrellas masivas (> 8 M) que explota en forma
de supernova devolviendo gas a la celda. Se adopta el valor de g = 0,1,
compatible con la Funcién Inicial de Masa (IMF) de Salpeter.

2. El tiempo caracteristico de formacién estelar ¢, en funcién de la densidad
de gas se obtiene a través de t.(p) = t5(p/p,, ) '/? que es equivalente a
px ~ pb°/t% (Kennicutt Jr, 1998). De esta manera se introduce una de-
pendencia del tiempo dindmico de dos parametros, la densidad base para
la formacién estelar (p,,) y su correspondiente escala de tiempo de forma-
cién caracteristica (tj). Para esta simulacién en concreto se eligen los valores
ty =2Gyry p,, =107 gem=3.

3. Energéticamente se considera que cada supernova introduce en la celda de
origen una energia de € x 10°! erg de energfa térmica, en donde € es un factor
de eficiencia < 1.

4. De forma similar, se asume que, cada vez que una estrella se forma, se libera
. . . o mM
en el medio una fraccién de metales dependiendo de su masa y = 2 en
.
donde y, m,,, y m. son, respectivamente, el rendimiento, la masa de los me-
tales y la masa estelar. Con esto se puede definir la densidad de metal (p,,)

y calcular la metalicidad como Z = p%, lo que puede usarse para calcular
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el ratio de enfriamiento en funcién de la metalicidad. La metalicidad es ad-
vectada en el volumen de simulacion utilizando una ecuacién de continuidad
similar a la ecuacién de continuidad de la componente gaseosa.

5. El modelo de formacién estelar no tiene en cuenta la interaccién por vientos
estelares (de las estrellas tipo AGB) ni tampoco por las supernovas tipo Ia.

6. Se asume que la formacién estelar ocurre cada vez en cada salto temporal
global At y solo en las celdas de mayor nivel de refinado (I = 6,7). En
dichas celdas suficientemente refinadas, en las que la temperatura del gas se
encuentra por debajo de T' < 2 x 10* K y la densidad del gas es superior a
p>p,, = 10725 gem ™3, se forman las particulas estelares.

7. La masa de las particulas estelares no colisionales formadas en estas celdas
se obtiene como m, = p.AtAz}. Para evitar cambios bruscos en la densidad
local del gas se impone una restriccién en la formacién de masa estelar m, =
min(m,, %mQaS)7 en donde mgq, es la masa total de gas de la celda en la que
se estd produciendo la formacion estelar.

8. La energia asociada a la retroalimentacién por supernova se libera en la
misma celda donde la particula se crea. Para la simulacién aqui utilizada se
adopta un valor de rendimiento de y = 0,02.

5.2.3. Poblaciones estelares

Los cartografiados de galaxias (Cartografiado Digital del Cielo Sloan, ‘SDSS’
(York et al., 2000) o CALIFA, Calar Alto Legacy Integral Field Area Survey
(Sanchez et al., 2012)) solo pueden estudiar la poblacién estelar contenida en
éstas a través de su luz integrada, es decir, no es posible resolver las estrellas que
contienen. Por este motivo, son necesarias herramientas de sintesis de poblacio-
nes estelares (Single Stelar Population, SSP) para interpretar la fotometria y la
espectroscopia producto de estos cartografiados.

Las herramientas de sintesis de poblaciones estelares mas modernas utilizan
tres ingredientes principales: una funcién inicial de masa (‘IMF, Initial Mass Fun-
ction’), un conjunto de isécronas de evolucién estelar y una serie de librerias es-
pectrales estelares.

En el caso del presente estudio estas herramientas se van a utilizar de forma
inversa. En lugar de deducir mediante éstas las propiedades morfoldgicas, dindmi-
cas y evolutivas de las galaxias se van a utilizar para obtener la luz integrada que
se observaria proveniente de estas galaxias virtuales.

Los modelos de poblaciones estelares MIUSCAT (Vazdekis et al., 2012b; Ricciar-
delli et al., 2012) son, en particular, las herramientas empleadas para convertir las
cantidades fisicas en observables. Estos modelos son una versiéon extendida de los
modelos MILES (Vazdekis et al., 2010) y los modelos CaT (Vazdekis et al., 2003).
Concretamente, MIUSCAT son librerfas de distribucién espectral estelar (Spectral
Estelar Distribucion, SED) de particulas que representan un conjunto de pobla-
cién estelar (SSP). Estas librerfas cubren un rango espectral de 3500 — 9500 A
con una resolucién moderadamente alta (FWHM 2,5 A). Para abarcar este ran-
go espectral, MIUSCAT utiliza tres librerias estelares empiricas: la libreria MILES
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(Sanchez-Blazquez et al., 2006) que cubre el rango de 3525 — 7500 A, la libreria
CaT (Cenarro et al., 2001) en el rango de 8350 — 9020 A y la librerfa Indo-U.S
(Valdes et al., 2004) que se utiliza para rellenar el salto entre MILES y CaT y para
extender hacia el rojo y hacia el azul la cobertura espectral de las SEDs. Cada
particula estelar de la simulacién se trata como una nica poblacién estelar (SSP)
formada en un determinado tiempo con una masa, metalicidad y funcién inicial de
masa IMF especifica. Por ello, se puede asignar un espectro caracteristico a cada
particula, eligiendo el modelo de MIUSCAT con una edad y metalicidad lo mas cer-
cana posible a la de la particula. Finalmente, para derivar los flujos y magnitudes
se utilizan los filtros pasa-banda SDSS y el sistema AB. Con todo esto, se obtiene
un resultado directamente comparable al plano observacional. En la Figura 5.2
puede observarse el resultado de aplicar estos modelos de poblacién estelar a cua-
tro galaxias sintéticas de la simulaciéon de 64 Mpc obtenidas mediante MASCLET.
Esta simulacion de 64 Mpc se realizé previamente a la simulacién empleada en el
presente estudio (simulacién de 44 Mpc descrita en la seccién 5.2.1 del presente
capitulo), y se ha utilizado para el testeo y el ajuste (ver seccién 4.4 del Capitulo
4) de las distintas herramientas y pardmetros utilizados en el presente trabajo.

En el anexo A se explica como la determinacién espectroscépica de la dispersién
de velocidad ha sido crucial en la calibracién de la determinacién de la metodologia
a seguir para el calculo de la dispersion de velocidad obtenida mediante métodos
dindmicos (seccién 5.4.1.1). En este anexo también se analiza la desviacién de los
valores de dispersiéon de velocidad obtenidos mediante el método espectroscépico
frente a la de los valores obtenidos mediante métodos dinamicos. Este andlisis
conduce a la conclusion de que cuando la dispersion de velocidad es baja las
medidas espectroscopicas son menos fiables, debido al limite de resolucién espectral
de los modelos.

Para ilustrar las diferencias al utilizar los modelos de sintesis de poblacion este-
lar de MIUSCAT o realizar el andlisis de los resultados de halos obtenidos mediante
HALMA de la simulacién cosmolégica de MASCLET se ha preparado la Figura 5.1.
Esta figura se ha realizado utilizando las proyecciones bidimensionales descritas en
el apartado 5.5. La figura (Figura 5.1) muestra la diferencia entre utilizar la densi-
dad superficial de brillo (izquierda), ¥, con unidades de mag/arcsec? y la densidad
superficial de masa (derecha), log(3Xs) con Xy = My /kpc?. La densidad super-
ficial de brillo es mucho mas sensible a las estrellas jovenes bien resueltas, esto
hace que cuando se utiliza este método de proyeccion, se aprecien detalles de los
brazos espirales de esta galaxia y su ntcleo central, mientras que en la proyeccion
en densidad superficial de masa, estos detalles no se aprecian. El catalogo comple-
to de las proyecciones realizadas utilizando los modelos de sintesis de poblaciones
estelares y las galaxias virtuales analizadas en este trabajo puede encontrarse en
el anexo B.
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Figura 5.1: Proyeccién z de la galaxia 1 (1z del anexo B). A la izquierda se muestra
su proyeccién utilizando los modelos de poblacién estelar de MIUSCAT, mostrando el
brillo superficial de este objeto en una escala de mag/arcsec®. A la derecha se muestra
la densidad superficial de materia estelar log(Zay, ), Xar. en unidades de Mg /kpc®. En
la proyecciéon obtenida mediante el brillo superficial se aprecia la presencia de brazos
espirales. Esto pone de manifiesto la importancia de las estrellas jévenes en la contribucién
a la luminosidad de las galaxias sintéticas.

5.3. Encontrando a las galaxias virtuales

5.3.1. El proceso de bisqueda de halos

Los productos de simulacién son una completa descripcién de los tres compo-
nentes: el gas, la materia oscura y las estrellas. Con objeto de analizar y carac-
terizar las propiedades de las galaxias obtenidas a diferentes escalas de tiempo se
utiliza un buscador basado en el algoritmo ‘friends of friends’ aplicado solo a las
particulas estelares. En el capitulo 4, en la seccién 4.3, puede encontrarse una des-
cripcién completa de HALMA (‘HALo finder for MAsclet’). La implementacién de
este buscador aplicada en el presente trabajo ha utilizado el tamano caracteristi-
co de ~ 100 kpc, reduciéndolo hasta ~ 3 kpc. El algoritmo utilizado en HALMA
descarta las particulas que no se encuentran ligadas gravitacionalmente de entre
todas las que se identifican dentro del mismo halo mediante el criterio de distancia
caracteristica. Estas particulas no ligadas se quitan de la lista de miembros de la
galaxia evaluada. Finalmente, se elabora un drbol de colisiones (‘merger tree’) para
cada halo encontrado buscando cudl era su halo progenitor en la fase anterior de la
simulacién. Para este trabajo se han considerado 31 instantes de simulacién que se
encuentran entre z =4 y z = 0, con una distancia temporal tipica entre instantes
de 0,5 Gyr. El progenitor principal se define como el halo que contribuye en mayor
medida a la masa estelar final del halo. Cuando hay estrellas procedentes de maés
de un progenitor se considera una fusién si el cociente entre la masa incorporada
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Figura 5.2: Aplicacién de MIUSCAT sobre cuatro galaxias sintéticas obtenidas mediante

MASCLET. Cada una de las filas muestra informacién de una galaxia identificada mediante

el nimero ID. De izquierda a derecha se muestra la distribucién de edades de las particu-

las estelares que componen estas galaxias, la tasa de formacién estelar, y por tltimo, el

espectro de estas galaxias sintéticas obtenido a través de las particulas estelares que con-
forman estas cuatro galaxias. Para cada galaxia se muestra también su masa M, su edad

pesada en masa T, su edad pesada en luz Ty, y la determinacién espectroscopica de

su dispersion de velocidad.
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procedente del halo satélite? y la del halo principal es mayor que 0,025. Por lo
tanto, la acreciéon de material de halos satélites que no llegue al umbral anterior
no se considera como una fusién. Este trabajo no realiza un estudio previo de
los satélites, ya que se centra en el seguimiento de las galaxias pequenas que han
contribuido por medio de colisiones a formar parte junto al progenitor principal
de la galaxia en el instante final de la simulacién z=0.

El resultado del proceso de busqueda de halos es una muestra completa de
todos los objetos similares a galaxias que se encuentran en la simulacién realizada
y para cada una de todas los distintos instantes analizados. Cada galaxia esta
perfectamente definida con todas sus propiedades determinadas y, por lo tanto,
el catalogo generado al final de este proceso de busqueda pude utilizarse para
explorar las propiedades de estas galaxias y compararlas con el plano observacional.
La muestra obtenida es, por tanto, un universo de galaxias virtuales que cubre
un rango enorme de tamanos y masas. Concretamente, este trabajo se centra
en las galaxias mdas masivas encontradas en la muestra, aquellas que a ‘redshift’
cero tienen una masa estelar M, > 10 Mg. El ntimero total de galaxias en
nuestra muestra que satisfacen esta condicion es 33. Las galaxias que se encuentran
en un proceso de colision se excluyen del analisis, ya que su estado dindmico y
morfolégico esta lejos de encontrarse en un estado de equilibrio, siendo muy dificil
caracterizarlas. En resumen, la muestra empleada para este trabajo se restringe a
estudiar las galaxias que no presentan una colisién reciente y que se localizan en
los niveles de malla més elevados, en donde hay mayor resolucién. Esto deja una
muestra de 21 galaxias todas ellas con una masa superior a 101 My que puede ser
consultada en detalle en el anexo B.

5.3.2. Eficiencia de conversioén barionica

Dado que en la simulacién utilizada no se incluye la retroalimentacién del me-
dio debido a la presencia de un nticleo activo en las galaxias (‘AGN feedback’), se
espera que las masas estelares de las galaxias virtuales obtenidas sean sisteméti-
camente mas elevadas que si lo incluyeran. Para cuantificar la eficiencia de la
conversién de bariones en estrellas, en la Figura 5.3 se muestra la eficiencia de
conversién bariénica: feony, = My/(foMhaio), en donde f, = Qp/Q,, es la fraccién
baridnica césmica en funcién de la masa del halo (de materia oscura). Las masas
de los halos se han determinado mediante el uso del buscador ASOHF (‘Adaptive
Spherical Overdensity Halo Finder’) (Planelles & Quilis, 2010), aplicado solo a las
particulas de materia oscura. Como comparativa, se muestran los resultados ob-
servacionales a través de técnicas de emparejado de abundancias de Moster et al.
(2010). Las masas estelares originales de Moster et al. (2010) se han calculado asu-
miendo una funcién inicial de masa ‘IMF’ de Chabrier (linea continua en la Figura
5.3). Por lo tanto, para comparar con la masa estelar de nuestra simulacién basa-
da en Salpeter se utiliza, de acuerdo con Cimatti et al. (2008), la transformacién
log(Msaipeter) = log(Mchaprier) + 0,25dex (linea punteada).

Las galaxias obtenidas con la simulacién realizada se muestran en general de-
masiado masivas para el halo de materia oscura que habitan. El promedio de
eficiencia de conversiéon para la muestra completa es de feon, = 0,63, mientras

3Se define satélite como cualquier galaxia progenitora que no sea la progenitora principal
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Figura 5.3: Masa estelar frente a masa del halo en funcién de la masa del halo para
las 21 galaxias masivas de la muestra. Los puntos estdn coloreados segin la paleta,
representando la masa estelar de la galaxia de forma que las més enrojecidas son las
mds masivas. También se muestran los resultados de Moster et al. (2010) con técnicas
de emparejado de abundancias para funciones de masa de Chabrier (linea continua) y de
Salpeter (linea punteada). En el panel de la derecha se muestra el efecto en las masas
estelares de incluir el efecto del ntcleo activo de galaxias ‘AGN’. Consultad la seccién
5.3.2 para mas detalles.

que las observaciones predicen, para el mismo rango de masas de halo, una efi-
ciencia de feony ~ 0,15. Dado que la simulaciéon no tiene en cuenta la retroali-
mentacién ‘AGN’, es de esperar que las galaxias masivas sean extremadamen-
te eficientes en la formacién de estrellas. Como sugiere Cen (2011), el efecto de
la retroalimentacion de ‘AGN’ es el de alterar la formacién estelar un factor:
facn = 1/(1 + (Mpa1o/10'3)2/3). En el panel de la derecha de la Figura 5.3 se
muestra la eficiencia de la conversién bariénica corregida mediante este factor.
Con ello, el promedio de la eficiencia de conversiéon se reduce significativamente
a feonv = 0,33, aunque sigue habiendo una diferencia en un factor 2-3. Como se
muestra en la Figura 5.4, esta sobreproduccién estelar ocurre de forma similar en
todas las épocas a un ritmo casi constante. Asi, la incorporacién de masa estelar
en las galaxias masivas parece regulada préacticamente en su totalidad por la ta-
sa de colisiones de los halos de materia oscura. En el panel inferior de la Figura
5.4 se muestra la evolucién con el ‘redshift’ de la fraccién de gas referido a la
masa total del gas, Mgas/(Mgas + Msiars), y en azul referido al gas que se en-
cuentra en condiciones de formar estrellas, MSFgas/(MSFgaS + Mstars). La masa
del gas en condiciones de formar estrellas viene dada por la suma de la masa del
gas de las celdas del halo con una temperatura 7' < 2 x 10* K y una densidad
p > p,, = 1072 gem™3 (ver la Seccién 5.2.2). La fraccién de gas muestra una
gran variaciéon en funcién del tiempo cosmoldgico. Esto indica que las galaxias
progenitoras de las actuales galaxias masivas en su pasado eran sistemas ricos en
gas. A ‘redshifts’ bajos, las galaxias masivas contienen una menor aunque no des-
preciable cantidad de gas con un valor promedio de 0.13 y 0.04 de gas total y gas
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Figura 5.4: Evolucién de la eficiencia de conversién bariénica media con el tiempo
(dado en corrimiento al rojo ‘redshift’) (panel superior) y de la proporcién de gas (panel
inferior). En el panel inferior, la linea negra indica la fraccién de gas cuando se considera
la masa total de todo el gas, mientras que la linea azul representa la fraccién de masa de
gas cuando solo se tiene en cuenta el gas capaz de formar estrellas.
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capaz de formar estrellas, respectivamente.

Es sabido que las simulaciones hidrodinamicas sin retroalimentacién por ‘AGN’
tienden a producir demasiadas estrellas, llevando a producir galaxias extremada-
mente masivas. El problema es comin también a los codigos que utilizan particulas
‘smoothed particle hydrodynamics (SPH)’ y para los de malla, aunque este efecto
es mds acentuado en estos tltimos. Por ejemplo, segin Oser et al. (2010) (c6digo
GADGET-2 basado en ‘SPH’), la sobreproduccién de bariones se encuentra conte-
nida utilizando factores de eficiencia de conversion del orden de f.on, ~ 0,2 para el
mismo rango de masas de halos planteadas en este estudio. Por otro lado, utilizan-
do cddigos de malla de refinado adaptativo (‘AMR’) las eficiencias de conversién
son atin mayores. De hecho, Lackner et al. (2012) y Dubois et al. (2013) (en simu-
laciones sin retroalimentacién ‘AGN’) encontraron eficiencias de conversién muy
similares a las del trabajo aqui presentado para un rango de masas de halo similar.
En la simulacién de Dubois et al. (2013), ahora si con retroalimentacién ‘AGN’,
la eficiencia de conversion baridnica se ve reducida a 0.1, conduciendo a galaxias
con una masa estelar mas parecida a la que se espera utilizando las técnicas de
emparejado de abundancias, a pesar de que para los halos mas masivos continian
siendo demasiado masivas. Es importante destacar que si la retroalimentacion de
‘AGN’ fuera tan importante como se sugiere en Dubois et al. (2013), las correc-
ciones aplicadas en nuestro estudio, Figura 5.3, podrian estar infraestimadas. De
hecho, los valores de fraccion de gas capaz de formar estrellas mostrados en la
Figura 5.4 estan totalmente de acuerdo con los que se pueden encontrar en Dubois
et al. (2013) para los resultados sin retroalimentacién ‘AGN’. Como se muestra por
estos autores, la inclusion de una retroalimentacion por radiaciéon es muy efectiva,
reduciendo la cantidad de gas capaz de formar estrellas a bajo ‘redshift’ y, por
tanto, suprimiendo la formacién estelar tardia, y acercando los resultados simula-
dos a las observaciones. Varias son las razones que pueden contribuir a explicar
las diferencias encontradas entre los distintos cédigos. La resolucién espacial y la
resolucién de masa, en principio, pueden afectar a los resultados de la eficiencia
en la formacion estelar, ya que con una baja resolucién se espera una formacion
estelar tardia mas elevada. Este trabajo tiene una resolucién en masa compara-
ble a la de Oser et al. (2010), pero una resolucién espacial més gruesa, aunque
no puede compararse directamente al tratarse de un cédigo ‘SPH’ y no de una
malla ‘AMR’. Se espera que una mejora en la resolucién pueda ayudar a reducir
el problema, aunque también se sabe que simulaciones de malla ‘AMR’ (Lackner
et al., 2012; Dubois et al., 2013), con resoluciones espaciales mds elevadas de las
que se han utilizado en este trabajo, muestran el mismo efecto de sobreproduccion
de estrellas. Por lo que se espera que una mejora en la resolucién por si sola no sea
suficiente para llevar la eficiencia de produccion estelar a los niveles observados.
La eficiencia de la formacién estelar puede afectar también a los resultados fina-
les, ya que eficiencias mds altas producen mas formacién estelar temprana (a alto
‘redshift’) reduciéndose asi la formacién estelar tardia. No obstante, Dubois et al.
(2013) ha mostrado que una eficiencia en formacién estelar mas elevada no produ-
ce cambios muy relevantes en la masa estelar final. También se puede comprobar
que la eficiencia de formacion estelar que se utiliza en este estudio es muy similar
a la que se utiliza en Oser et al. (2010). Por tanto, concluimos que, en ausencia
de retroalimentaciéon ‘AGN’, el principal mecanismo de regulacién de produccién
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estelar es la eficiencia en el enfriamiento.

Las comparaciones entre los cédigos cosmolégicos de particulas ‘SPH’ y los de
malla ‘“AMR’ (que comparten la misma fisica y las mismas condiciones iniciales)
llevan a que los primeros, ‘SPH’, producen un enfriamiento menos eficiente. Es-
to se traduce en una tasa de formacién estelar menor y, por tanto, en galaxias
menos masivas (Kere$ et al., 2012; Scannapieco et al., 2012). La razén de por
qué sucede esto podria encontrarse en la forma muy diferente que tienen ambas
técnicas numéricas de tratar las ondas de choque y las inestabilidades del gas.
Como se ha demostrado en Agertz et al. (2007), las inestabilidades del gas no
se resuelven correctamente con técnicas ‘SPH’. El tratamiento muy diferente de
estas inestabilidades hidrodindmicas puede llevar a discrepancias en la disipacion
del calor. Vogelsberger et al. (2012) ha mostrado que los cédigos ‘SPH’ producen
un calentamiento en las partes exteriores de los halos, en donde el radio de enfria-
miento se espera que decaiga. Esto provoca una temperatura general mas alta y
una eficiencia mucho menor en el enfriamiento, lo que podria explicar la baja tasa
de formacién estelar en estas simulaciones (véase también Keres et al. 2012). Sin
embargo, esta disipacién en los cédigos ‘SPH’ podria ser debida a errores en la
estimacién del gradiente de presion. Por tanto, estas diferencias entre el compor-
tamiento de los cédigos ‘SPH’ y las técnicas de malla podrian ser una fuente de
discrepancias entre los resultados de Oser et al. (2010) y los aqui presentados.

5.3.3. Mapas bidimensionales

Una adecuada caracterizacién de la estructura morfolégica de las galaxias si-
muladas requiere tratarlas de forma tan parecida como sea posible a como se
tratarian si fueran reales. Por ello, la estructura tridimensional de las galaxias se
ha convertido en mapas bidimensionales, proyectando el volumen de particulas es-
telares en un plano. Para esta proyeccién se tiene en cuenta el limite de resolucion
espacial, de forma que se elige el tamanio de tesela ‘pizel’” de acuerdo con el nivel
de resoluciéon donde se encuentra la galaxia. Al encontrarse todas las galaxias en el
nivel més elevado de refinado (I = 7), el tamano de tesela de los mapas bidimen-
sionales sera de 2,7 kpc para todas las galaxias de la muestra. Esto corresponde
aproximadamente a R./4 para las galaxias mds pequenias y a R./8 para las més
grandes. Las galaxias de la muestra se proyectan a lo largo de cada uno de los tres
ejes coordinados del volumen computacional. De esta forma, se crean tres mapas
bidimensionales para cada una de las galaxias simuladas de la muestra (el catélo-
go completo de galaxias virtuales utilizado en el presente estudio se detalla en el
apéndice B). Estas proyecciones bidimensionales son las utilizadas para obtener
los perfiles unidimensionales descritos en la siguiente seccién.

Con el fin de crear las imagenes de las galaxias simuladas, se calcula el flujo
total en cada tesela sumando el flujo de cada particula estelar (‘SSP’) pesada segiin
su masa. Para limitar la zona de la galaxia a su parte visible, solo se consideran los
‘pizels’ con una superficie de brillo (SB) en la banda-r superior a 25 mag/arcsec?, lo
que corresponde al limite observacional de SB. Un ejemplo de una de las imagenes
obtenidas para una galaxia se muestra en la Figura 5.5. Las imdgenes artificiales
obtenidas por este método se han utilizado para derivar de ellas los parametros
estructurales de las galaxias a través del cddigo de ajuste bidimensional de galaxias
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Figura 5.5: Mapa bidimensional de una de las galaxias més masivas de la muestra
(M. ~3,3%x10" Mg 0 M. = 1,5 x 10'? Mg, tras la correccién de ‘AGN’, R, = 14,2 kpc).
El panel superior representa de izquierda a derecha: logaritmo de la densidad de masa
superficial, edad de la poblacién estelar y metalicidad en unidades solares. El panel
inferior izquierdo contiene la velocidad en la linea de visién y en el inferior derecho la
dispersién de velocidad. De acuerdo con los tres criterios de clasificacién descritos en la
seccién 5.4, esta galaxia se encuentra justo en la transicién entre rotor rapido y lento de
acuerdo con su dindmica; su historia de formacién la sitia en el grupo de galaxias con
colisiones y su morfologia la sitia en el grupo de las galaxias elipticas.

GALFIT (Peng et al., 2002). Este c6digo permite modelizar la distribucién luminosa
de las galaxias simuladas mediante un perfil de Sérsic (Sersic, 1968) (ver ecuaciones
2.1y 2.2 en la seccién 2.2.2 en el Capitulo 2 para més informacién), obteniendo el
indice de Sérsic n, el radio efectivo desde el semieje mayor R, y la proporcién axial
b/a. A continuacién, en este trabajo y de forma independiente, se obtienen de nuevo
los perfiles de Sérsic a través de los perfiles unidimensionales. Se utilizan finalmente
los parametros de proporcién axial obtenidos mediante GALFIT y los indices de
Sérsic obtenidos a partir de los perfiles unidimensionales como caracteristicas de
la morfologia de las galaxias virtuales. Ademds, el uso de una malla bidimensional
para crear las imdgenes artificiales permite medir la dispersién de velocidad a lo
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largo de la linea de visién (‘line-of-sight, LOS’) de una forma consistente. Una vez
se ha calculado la velocidad promedio de las particulas estelares en cada una de
las teselas de la imagen, la velocidad de dispersion de las particulas en cada una de
las celdas se estima a través de la desviacion cuadratica de las velocidades de las
particulas sobre el valor del promedio (ver apéndice A). Con ello, la velocidad de
dispersion en cada una de las celdas no necesita ninguna correccién adicional por
la rotacién de la galaxia. En la Figura 5.5 se muestra, como ejemplo, la imagen
bidimensional de las cantidades relevantes analizadas en este trabajo para una de
las galaxias més masivas de la muestra.

5.4. Resultados

El presente trabajo estudia la muestra de galaxias masivas y las caracteristicas
mas relevantes de estas galaxias que pueden agruparse en tres amplios criterios:
(i) el dindmico, (ii) el evolutivo y (iii) el morfoldgico.

Para el criterio dinamico se utilizan los perfiles unidimensionales. Con ellos, se
clasifican las galaxias de la muestra de acuerdo con su dinamica. Para ello, se em-
plea una magnitud ampliamente utilizada en la literatura (por ejemplo Emsellem
et al. (2011)): el cociente de la velocidad de rotacién y la velocidad de dispersién
(V/o). Esta cantidad permite separar la muestra en dos grupos, los rotores rapidos
y los rotores lentos.

El segundo criterio usado para estudiar las galaxias de la muestra es el evo-
lutivo. Por medio del estudio de la historia evolutiva de las galaxias, arbol de
colisiones, se separan las galaxias en dos grandes categorias: las que han sufrido al
menos una colisién y aquellas con una evolucion tranquila, que no han sufrido nin-
guna colisién reconocida por el buscador de halos. Las colisiones menores también
se englobarian dentro de galaxias con colisiones.

Por 1ltimo, el tercer criterio utilizado para ordenar la muestra es la morfologia.
La metodologia bésica para clasificar en morfologia es la de ajustar el perfil de luz
de cada objeto con el perfil de Sérsic correspondiente y obtener asi el indice de
Sérsic (n) que se relaciona de forma directa con la morfologia.

Para hacer los resultados méas consistentes con los datos observacionales y, de
acuerdo con el razonamiento de la seccién 5.3.2, todas las galaxias de la muestra
se corrigen en masa utilizando la prescripcién de Cen (2011). Este post-procesado
permite modificar los resultados para la masa estelar en la direccién que lo haria
una retroalimentacién por ‘AGN’, dejando inalteradas las poblaciones estelares y
la dispersion de velocidad.

5.4.1. Perfiles unidimensionales.

Los perfiles unidimensionales (perfiles-1D) son herramientas ttiles para com-
parar los resultados de la simulacién con los datos observacionales. Para crear
los perfiles-1D de la forma maés parecida a la forma en que se obtendrian en las
observaciones se sigue el proceso siguiente:

= En cada una de las tres proyecciones se identifica el centro del mapa bidi-
mensional. Para ello se utiliza, en un primer momento, el centro de masa
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Figura 5.6: V/o frente a
elipticidad para la mues-
tra de galaxias simula-
das (simbolos coloreados).
La distribuciéon se compa-
ra con la observada, repre-
sentada por cruces, de ga-
laxias masivas de la mues-
tra de ATLAS (Emsellem
et al., 2011), en donde la
linea roja punteada repre-
senta V/o = 0,3\/¢, y se
utiliza como criterio para
separar los rotores rapidos
y los lentos. En el panel
superior la muestra simu-
lada se colorea en funcién
su masa estelar, en el pa-
nel central se separan de
acuerdo con su historia de
colisiones y, por ultimo, en
el panel inferior las gala-
xias se separan de acuerdo
con su morfologia utilizan-
do el indice de Sérsic en ga-
laxias de tipo temprano y
lenticulares.
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o de luminosidad de todas las particulas estelares dependiendo si se esta
considerando el anélisis pesado en masa o en luz.

= Tras esto, para un ajuste fino del centro, se define un radio efectivo (R.)
como aquel que contiene la mitad de la masa o de luminosidad. Se utilizan
para tal fin la masa o la luminosidad de las celdas que se mantienen por

encima del lfmite observacional que se asume de 25 mag/arcsec?.

= Una vez conocido el radio efectivo (R.) se procede a encontrar el centro
dentro de este radio. De esta forma se tendra un ajuste fino de la posicién
central.

= A partir de este centro se obtienen los perfiles unidimensionales, promediando
en masa o en luz las particulas dentro de cada una de las capas concéntricas
circulares, incorporando un uno por cien de masa o luminosidad en cada
capa.

Esta estrategia de obtencién de los perfiles unidimensionales permite obtener una
buena resolucién de las partes internas y externas de la galaxia analizada y una
curva muy suavizada.

El proceso descrito anteriormente permite producir un perfil-1D para cada una
de las galaxias en la muestra. En particular, se analizan las siguientes magnitu-
des con perfiles unidimensionales: la luminosidad X, la densidad superficial 3/,
la dispersion de velocidad o, la velocidad en la linea de visién V, la edad y la
metalicidad Z.

Las galaxias se agrupan dependiendo del criterio analizado, de forma que para
un determinado criterio se obtiene el perfil-1D promedio del grupo. En las siguien-
tes Figuras 5.7, 5.8, 5.9 se presentan las medianas de estos perfiles unidimensio-
nales como lineas y los percentiles 25" /75" como 4drea sombreada. Se utiliza la
luminosidad en la banda r para el pesado en luminosidad.

5.4.1.1. Criterio dinamico

En las simulaciones numéricas, la definicién de la magnitud que representa la
dispersién de velocidad (o) puede obtenerse de muchas formas diferentes. Aunque
todas estas formas de definicién pueden ser coherentes con la simulacion, es cru-
cial encontrar como se definiria o si queremos que esta magnitud sea directamente
comparable a la que se obtiene de las observaciones. En el Apéndice A, se presenta
una explicacién detallada del método utilizado para estimar la velocidad de dis-
persion. En resumen, se encuentra que la desviacién cuadratica media pesada en
luminosidad de las velocidades de las particulas estelares (eq. A.3) presenta una
gran similitud con la velocidad de dispersiéon que se deriva de las caracteristicas
espectrales de las galaxias observadas.

Para caracterizar la estructura rotacional de la muestra de galaxias virtuales,
se emplea el ratio V/o, proyectado en la linea de visién (‘line-of-sight, LOS’).
Se compara también este observable con el criterio de separacién procedente de
Emsellem et al. (2011) obteniendo resultados semejantes.
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En la Figura 5.6 se presenta el diagrama de anisotropia que relaciona este
pardmetro con la elipticidad observada (€). La elipticidad se define como ¢ =
1—1b/a, donde b/a es la proporcién axial medida mediante GALFIT.

Siguiendo la aproximacién que se utiliza en estudios de campo integral (Cap-
pellari et al., 2007; Emsellem et al., 2011), V/o se define por:

N
Va2 > LiVy?
=1
(5) - N (5.1)
> Lio}
1=1

en la que el sumatorio se extiende sobre todas las particulas estelares encerradas
dentro del radio efectivo, L; es la luminosidad de una particula y V; y o; son las
velocidades en la linea de vision y la dispersion de velocidad asociada a la particula
estelar. En el panel superior de la Figura 5.6, se muestran los datos coloreados
segin su masa. Para cada galaxia se muestran las tres proyecciones en cada uno de
los ejes coordenados. En el mismo diagrama, en la Figura 5.6, se muestra la posicién
que ocupan las galaxias mas masivas (seleccionadas con el criterio de presentar un
brillo superior a —23,8 mag en la banda K) del catdlogo de ATLAS (Emsellem
et al., 2011). De acuerdo con los autores, los rotores répidos y los lentos se pueden
separar en el plano V/o-e utilizando como separacién V/o = 0,31/€, linea roja
punteada del diagrama de la Figura 5.6. Por tanto, los rotores lentos (S) serdn las
galaxias simuladas que se encuentren por debajo de la linea (el 54 % del total de la
muestra) y los rotores rdpidos (F) serdn el resto de galaxias (el 46 % restante). Las
galaxias simuladas se distribuyen en un amplio rango rotacional. Esta distribucién
estd de acuerdo con la distribucién dindmica observada para las galaxias maés
brillantes de ATLAS. No obstante, las galaxias simuladas no llegan a alcanzar
los valores mas elevados de V/o que si que muestran las galaxias observadas. De
hecho, la fraccién observada de rotores rapidos en la muestra ATLAS mostrada
es del 69%, un valor significativamente mayor que el que se encuentra con las
galaxias simuladas. La masa estelar no parece jugar un papel importante en la
separacion entre rotores rapidos y lentos. Se observa como la fraccién de rotores
rapidos es similar en los tres rangos de masa considerados. Dividiendo la muestra
de Emsellem en tres partes de acuerdo con su luminosidad también se encuentra
un resultado semejante, es decir, la fraccién de rotores répidos (F) no cambia con
la luminosidad. Aunque tanto las galaxias tranquilas como las que ha sufrido al
menos una colisién a lo largo de su historia pueden ser rotores rapidos, los valores
més elevados de V/o se alcanzan por galaxias que han tenido colisiones. Ademds,
los rotores rapidos suelen clasificarse como galaxias de tipo tardio (ver el panel
inferior de la Figura 5.6) al igual que lo que sucede en la muestra de Emsellem de
rotores rapidos que muestran una morfologia de SO.

La Figura 5.7 muestra las propiedades principales de las galaxias virtuales
consideradas clasificadas segin sus valores de V/o. En todos los perfiles de este
capitulo, las lineas representan la mediana de todos los perfiles de la galaxia en
cada grupo y las regiones sombreadas los percentiles 25" /75" de cada agrupacion.
Los paneles representan: el perfil de luminosidad (arriba a la izquierda), el perfil
de densidad superficial (arriba a la derecha), el perfil dispersién de velocidad (en
el centro a la izquierda), el de la velocidad en la linea de visién (centro derecha),
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la edad pesada en luminosidad (abajo izquierda) y la metalicidad pesada en lu-
minosidad (abajo a la derecha). La linea solida y la linea sombreada de color azul
corresponden en este caso al grupo de rotores rapidos, mientas que la linea roja
punteada y el area sombreada rojiza representan al grupo de los rotores lentos.
Para promediar todos los perfiles correspondientes a las galaxias de cada grupo,
se reescalan en términos de radio efectivo, Re.

Los rotores rapidos (F) tienen una masa estelar mediana de M,, ~ 7x 10 M,
los lentos (S) tienen una masa mediana de M, ~ 6x 10! M, respecto a los valores
de la dispersién de velocidad en el radio efectivo, se encuentran o, ~ 219km/s
y 04 ~ 247km/s. Estos valores de masa media ya tienen en cuenta la correccién
por retroalimentacién de ‘AGN’; sin esta correccién los valores serfan: M, ~
9x 101 My y M, ~ 1 x10*2 M. Pese a que los perfiles de masa y de luminosidad
para los dos grupos de galaxias parecen muy similares, existe una tendencia por
la que los rotores lentos tienen perfiles de Sérsic mds elevados (ng ~ 3,0) que los
de las galaxias que se encuentran soportadas por rotacién (ng ~ 1,7). Como se
espera, la velocidad en la linea de visiéon de los rotores rapidos presenta mayor
valor de V dentro del radio efectivo y por tanto mayor rotaciéon. La dispersion
de velocidad dentro del radio efectivo es muy similar en los dos grupos, aunque a
mayor radio la curva de dispersion velocidad decae mas rapidamente en los rotores
rapidos. El Cuadro 5.1 muestra de forma resumida los resultados del analisis segtiin
esta clasificacion.

| F (46 %) S (54 %)
n 1,7 3
Oc 219km/s 247 km/s

Magy | Tx 10" Mg 6 x 101 M,
Mygw | 9% 10" Mg 1x10'2 M,

Cuadro 5.1: Cuadro resumen de los perfiles analizados, la muestra se separa en rotores
réapidos (F) columna de la izquierda y rotores lentos (S) columna de la derecha. Las
magnitudes representadas son el indice de Sérsic (n), el valor de la dispersién de velocidad
en el radio efectivo (o¢), la masa (Macgn) y la masa sin la correccién de AGN (Myqw)

Los perfiles unidimensionales procedentes del anélisis de las poblaciones estela-
res de cada uno de los grupos se resumen en los dos paneles inferiores de la Figura
5.7. Ambos grupos presentan gradientes de edad, la tendencia general es un gra-
diente positivo de edad que es mds acusado dentro del radio efectivo, indicando
que la poblacién en el centro es mas joven. Este gradiente positivo de edad es con-
sistente con los resultados observacionales encontrados en La Barbera et al. (2012)
y Coccato et al. (2010) que han determinado los perfiles radiales de galaxia de
tipo temprano extendiéndolos a grandes distancias de su centro galactico. Para la
metalicidad ambos grupos muestran gradientes negativos, siendo esta metalicidad
ligeramente menor en el caso de los rotores lentos. Pese a reproducir la tendencia
observada en los perfiles de edad y metalicidad es importante anotar que los valores
encontrados para la edad en el centro son muy bajos y para la metalicidad estan
alejados de la metalicidad solar para ser consistentes con los datos observacionales.
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Figura 5.7: Perfiles unidimensionales para las galaxias de la muestra agrupadas de
acuerdo con su dindmica: rotores lentos (S) con V/o < 0,31/€ y rotores rdpidos (F) con
V/o > 0,34/€. Las lineas representan la mediana de todos los perfiles de las galaxias en
cada grupo y el drea sombreada marca los percentiles 25" /75" de la distribucién. Los
paneles representan: el brillo superficial (arriba a la izquierda), la densidad superficial
(arriba a la derecha), la velocidad de dispersién (en el centro a la izquierda), la velocidad
en la linea de visién (centro derecha), la edad pesada en luminosidad (abajo a la izquierda)
y la metalicidad pesada en luminosidad (abajo izquierda). La linea sélida azul y el drea
azulada se corresponde con el grupo de los rotores répidos (F) mientras que la linea
punteada roja y el area sombreada rojiza se corresponde con el grupo de los rotores
lentos (S). En el panel superior izquierdo la linea punteada se corresponde con el ajuste
de Sérsic del perfil luminoso mediano de los rotores lentos, mientras que la linea solida
se corresponde al ajuste de los rotores rapidos. Para promediar todos los perfiles de las
galaxias virtuales que se corresponden a cada grupo, el perfil radial de cada galaxia se
reescala en unidades de radio efectivo, R.. La densidad superficial y el perfil de brillo
de cada galaxia se normalizan al valor a R.. Todos los perfiles mostrados en esta Figura
estan pesados en luminosidad y se han calculado comenzando por 0,25R..
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5.4.1.2. Criterio evolutivo

En un escenario jerdrquico de formacion de estructuras cosmicas las colisiones
tienen papel clave, ya que éstas modelan las principales caracteristicas de las ga-
laxias y los cimulos de galaxias. Por tanto, la historia evolutiva de las galaxias es
un criterio clave a la hora de entender las propiedades que muestran las galaxias
actuales (Mihos & Hernquist, 1994; Cox et al., 2006; Hopkins et al., 2009). En
consecuencia, deberian haber diferencias sustanciales entre los objetos que hayan
tenido una evolucién relativamente tranquila (sin colisiones importantes con otros
objetos) y aquellos implicados en procesos de colisiones importantes.

Siguiendo un procedimiento similar al desarrollado en la seccién 5.4.1.1, agrupa-
mos las galaxias de la muestra clasificindolas en aquellas que han sufrido procesos
de colisién, ‘Mergers’, (M, 52%) y aquellas que han tenido una vida tranquila,
‘Quiet’, (Q, 48 %). Se identifica como galaxia que ha sufrido un proceso de colisién
aquella que ha tenido una colisién con otra galaxia satélite cuando la proporcion
entre la masa de la galaxia satélite frente a la masa de la principal es mayor de
0,025. De entre las clasificadas como galaxias que han sufrido un proceso de co-
lisién, sélo un pequeno porcentaje de ellas (21 %) puede considerarse como gran
colisién (aquellas colisiones con una proporcién de masa mayor que ~ 0,3 entre
los objetos involucrados). Por tanto, la mayoria de las galaxias en el grupo de las
que han sufrido colisiones (79 %) han sufrido colisiones menores, con un valor pro-
medio de proporcién de masa entre la satélite y la principal de alrededor de 0,17.
Las galaxias tipo M (con colisiones, ‘Mergers’) tienen una masa estelar promedio —
incluyendo la correccién por retroalimentacién de ‘AGN’ —de M,, ~ 8 x 101! M,
semejante a las de tipo Q (tranquilas, ‘Quiet’) que muestran una masa mediana
de M, ~ 6 x 10 M. El indice de Sérsic que se obtiene al realizar el ajuste del
perfil de luz mediano para las de tipo M es de n,, ~ 1,7 frente a las de tipo Q que
presentan un indice n, ~ 2,8. La dispersién de velocidad al radio efectivo de las de
tipo M es de 0,, ~ 256 km/s mientas que para las de tipo Q es de o, ~ 223 km/s.
El valor obtenido en masa sin aplicar la correccién de retroalimentaciéon por ‘AGN’
esde M,, ~1,6x10" Mg y M, ~ 1,1x10'? M. El Cuadro 5.2 muestra de forma
resumida los resultados del anélisis segin esta clasificacién.

También se analiza el tipo de colisién en funcién de la tasa de formacién este-
lar (‘SFR’) en el momento de la colisién. Una colisién disipativa puede definirse
como aquella que produce brote de formacion estelar. Varios estudios de galaxias
con formacion estelar indican la existencia de una secuencia principal en el plano
SFR-M., en donde se encuentran la mayoria de las galaxias con formacion estelar
(Brinchmann et al., 2004; Daddi et al., 2007; Noeske et al., 2007; Rodighiero et al.,
2011; Whitaker et al., 2012). Una desviacién de esta secuencia hacia una tasa de
formacion estelar mayor es indicativo de la presencia de un brote de formacién
estelar. Teniendo en cuenta la dependencia con el ‘redshift’ de la normalizacién
SFR-M,, se adopta el criterio de Whitaker et al. (2012) para establecer la presencia
de un brote estelar en un proceso de colision:

log(SFR) > a(z)(logM, —10,5) + B(z) + 0,34 (5.2)

en donde a(z) = 0,70 — 0,132, B(z) = 0,38 + 1,14z — 0,1922, M, es la masa de
la galaxia después de la colision y el valor 0,34 representa la desviacion de los
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valores utilizada para definir los valores extremos. Respecto a la tasa de formacion
estelar, se utiliza la masa del gas que se convierte en estrellas durante la ultima
captura temporal antes de identificar la colision. Se encuentra que 10 de las 11
colisiones de la muestra estudiada pueden clasificarse como colisiones disipativas,
mientras que solo uno de los casos se consideraria como no disipativo. En la Figura
5.8, se presenta — de forma similar a como se ha hecho en la Figura 5.7 — la
mediana de los perfiles para magnitudes analizadas: X1, X, o, V, 4, edad y
metalicidad, clasificadas segun el criterio evolutivo en dos grupos “con colisiones”
o “tranquilas”.

De acuerdo con lo esperado, la historia evolutiva de las galaxias parece ser un
factor determinante de sus caracteristicas. Aunque los perfiles de luminosidad y
densidad de la Figura 5.8 son muy parecidos, tal y como ocurria en el estudio ba-
sado en el criterio dindmico, para las demds magnitudes analizadas las diferencias
son notables. De este modo, las galaxias que han sufrido colisiones (M) muestran
una mayor dispersién de velocidad a lo largo de todo el perfil radial de dispersién
de velocidad, con una zona practicamente plana dentro del radio efectivo que decae
de forma abrupta fuera de éste. La velocidad en la linea de visién también se mues-
tra mayor para las galaxias tipo M excepto en la parte mds interna (R < 0,5R,),
en donde los dos tipos de galaxias muestran valores semejantes. Estos valores ba-
jos indican que la rotacién de la parte central de las galaxias no estd influenciada
por la historia evolutiva. A radios mayores (R > R.), la rotacién de las galaxias
tipo M se incrementa de forma considerable. Simulaciones numéricas de colisiones
(Cox et al. 2006) han mostrado la relevancia de las colisiones en la desaparicién
de rotores rapidos. Dado que la mayoria de las colisiones estudiadas implican una
fraccién importante de formacién estelar, los resultados obtenidos son consistentes
con los encontrados en este trabajo. Las galaxias tranquilas (Q) son, en general,
ma&s antiguas y menos metélicas para todos los radios. La naturaleza mas joven
de las galaxias que han sufrido colisiones no es un resultado sorprendente da-
do que la mayoria de colisiones han producido procesos de formacién estelar que
han rejuvenecido las poblaciones estelares. Al mismo tiempo, la formacién estelar
que ocurre en un medio enriquecido en metales puede producir estrellas ricas en
metales que expliquen la tendencia observada de los perfiles de metalicidad. La
caracteristica mas notable de los perfiles de poblacion estelar es la pronunciada
pendiente del gradiente de metalicidad de las galaxias de tipo M. Un gran nimero
de estudios han explorado el papel de las colisiones no disipativas en la apariciéon
de gradientes de poblaciones estelares (Kobayashi, 2004; Di Matteo et al., 2009),
encontrando una respuesta plana para el gradiente de metalicidad debido segu-
ramente a la mezcla de las poblaciones estelares implicadas. No obstante, si las
colisiones son disipativas (tal y como ocurre en nuestra muestra de galaxias), la
creacién de poblaciones estelares produce un rejuvenecimiento en la zona central
de las mismas que explica el pronunciado gradiente de metalicidad comparado con
el que muestran las galaxias que han tenido un vida tranquila (Hopkins et al.,
2009).

Se ha verificado que la tendencia encontrada con la historia evolutiva de las
galaxias no es solo un efecto de la diferencia de masa de los dos grupos o de la
naturaleza de las colisiones (dependiendo de si son grandes o pequeiias). Para ello,
se ha repetido el andlisis empleando dos submuestras que contenian masas seme-
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Figura 5.8: Andloga a la Figura 5.7, las galaxias se separan de acuerdo con su historia
evolutiva. Las lineas rojas y las regiones enrojecidas se utilizan para mostrar el perfil
mediano y los percentiles 25" / 75" de galaxias que han experimentado una colisién,
‘merger’ (M). Por otro lado, las lineas azules y la zona sombreada azulada se utilizan
para las galaxias con una vida evolutiva, ‘quiet’ (Q).
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| M (52%) Q (48%)
7 17 28
Oc 256 km/s 223 km/s

Macn | 8x 10" Mg 6 x 10 Mg
Mygw | 1,6 x 1012 My 1,1 x 1012 M

Cuadro 5.2: Cuadro resumen de los perfiles analizados, la muestra se separa en galaxias
que han sufrido procesos de fusién (M), ‘Mergers’, columna de la izquierda y aquellas
que no (Q), ‘Quiet’, columna de la derecha. Las magnitudes representadas son el indice
de Sérsic (n), el valor de la dispersién de velocidad en el radio efectivo (oc), la masa
(Magn) y la masa sin la correccién de AGN (Mrqw)

jantes y considerando solo colisiones grandes o solo colisiones pequenas en el grupo
de galaxias tipo M. No se han encontrado cambios sustanciales en las tendencias
encontradas en la Figura 5.8. La tnica diferencia destacable es la presencia de
un gradiente atn mas acusado de metalicidad en la submuestra con galaxias con
colisiones grandes frente al gradiente de metalicidad que muestran las galaxias con
colisiones pequenas que, en este caso, se asemeja mas al gradiente de las galaxias
tranquilas Q. Se puede decir que las galaxias con colisiones mayores son, por tan-
to, la principal causa del gradiente mas pronunciado en metalicidad que puede
observarse en la Figura 5.8. Por tanto, los resultados que se extraen de los perfiles
dindmicos y los gradientes de edad y metalicidad son robustos frente a la definicién
de los grupos de galaxias tipo M y Q.

5.4.1.3. Criterio morfoldgico

Para clasificar las galaxias de acuerdo con su morfologia se realiza el ajuste
unidimensional del perfil de densidad a un modelo de Sérsic. Del ajuste se deriva
el indice de Sersic, n, el radio de semi-luminosidad y la densidad de luminosidad
efectiva. El intervalo radial utilizado para el ajuste va desde 0,25R, hasta 10R,.. El
indice de Sérsic es un indicador comtinmente utilizado para clasificar la morfologia
de las galaxias (Blanton et al., 2003; Ravindranath et al., 2004). Asi, las galaxias
con valores de n mayores que 2,5 se clasifican como elipticas, mientras las que
presentan un valor inferior serfan consideradas como espirales. Utilizando este
criterio de clasificacién la Figura 5.9 presenta, de forma analoga a las Figuras 5.7
y 5.8, el promedio de las propiedades de las galaxias en la muestra, clasificadas de
acuerdo con su indice de Sérsic, n, en galaxias elipticas (E, 70 %) y en galaxias con
forma de disco (D, 30%). Por regla general, la clasificacién morfolégica derivada
del ajuste de los perfiles unidimensionales de luz se corresponde con la determinada
utilizando GALFIT, aunque, en ocasiones, las galaxias con un indice de Sérsic en
niveles intermedios (n ~ 2,5) pueden ser clasificadas de forma diferente.

En la Figura 5.9 se presenta — de forma similar que en la Figura 5.7 — los perfiles
medianos de las cantidades estudiadas para los dos grupos de galaxias separadas
ahora por el criterio morfolégico: X, X7, 0, V, edad y metalicidad. Un resumen
de los valores obtenidos mediante esta clasificacién se muestra en el Cuadro 5.3
La masa estelar promedio, considerando la retroalimentacién por ‘AGN’ para las
elipticas (E), es de M,, ~ 7 x 10 M,. En el caso de las galaxias tipo disco (D) su
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Figura 5.9: De forma andloga a la Figura 5.7 se presentan los perfiles unidimensionales
de las magnitudes estudiadas en este capitulo agrupando las galaxias de la muestra de
acuerdo con su morfologia. Las lineas rojas punteadas y la zona rojiza, se utilizan para
las galaxias de tipo temprano. ‘early-type galazies’ (E). Mientras que, para el grupo de
las galaxias tipo disco (D), se utilizan las lineas y el drea azuladas.
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masa promedio tiene un valor de M, ~ 4 x 10*! M. Sin considerar la correccién
de retroalimentacién por ‘AGN’ la masa promedio de estos dos grupos serfa de
M, ~ 1 x 10'2 Mg para las elipticas y de M, ~ 7 x 10* My, para las de tipo
disco.

El indice promedio de Sérsic, n, para ambos grupos se ha calculado ajustando
el perfil mediano de cada grupo, obteniendo los valores de 1,6 y 3,2 para las de
tipo disco y las elipticas, respectivamente. Estos valores permiten diferenciar clara-
mente los dos tipos morfolégicos considerados. Como cabe esperar, desde el punto
de vista de los perfiles de luminosidad y de densidad, este criterio de clasificacién
morfolégico es el que mas diferencias obtiene para estos perfiles. Centrandose aho-
ra en la dispersién de velocidad, tanto el grupo de galaxias tipo D como el tipo E,
tiene un perfil muy similar en la parte interna, mostrando un valor mayor para las
elipticas (E) frente a las espirales (D) segun se incrementa la distancia respecto al
centro galactico.

| E (70%) D (30%)
n 3,2 1,6
Oc 245km/s 206 km/s

MAGN 7 x 1011 M@ 4 x 1011 M@
Myaw | 1x1012Mg 7 x 101 Mg

Cuadro 5.3: Cuadro resumen de los perfiles analizados, la muestra se separa en galaxias
elipticas (E), columna de la izquierda y de tipo disco (D) columna de la derecha. Las
magnitudes representadas son el indice de Sérsic (n), el valor de la dispersién de velocidad
en el radio efectivo (o.), la masa (Macn) y la masa sin la correccién de AGN (M;qw)

En ambas categorias, se observa un gradiente de edad relevante con una parte
interna mé&s joven que la parte externa. Las galaxias elipticas se muestran maés
jovenes que las de tipo disco. Las observaciones, sin embargo, muestran que, por
lo general, las galaxias elipticas tienen poblaciones estelares mas envejecidas que
las galaxias tipo disco. El hecho de que no se observe lo mismo en la muestra de
galaxias virtuales puede explicarse en parte porque no existe ningiin mecanismo
especifico que anule la formacion estelar de forma eficiente. Esto conduce a una
formacion estelar remanente en las tdltimas etapas de la simulacién que contri-
buye de forma significativa a rejuvenecer a la poblacion estelar de ambos tipos
de galaxias. Se cree que mejorar el esquema de retroalimentacién y la resolucién
espacial de la simulacién podria alterar la historia de formacion estelar de estas
galaxias, acercandolas al comportamiento que muestran en el plano observacional.
Por tdltimo, cabe destacar que con este criterio de separacién, las metalicidades y
sus gradientes son muy similares en ambos grupos.

5.4.2. Evolucién de la poblacion estelar: ‘in situ’ o acretada

De acuerdo con las simulaciones, la evolucién de las galaxias parece encajar
con un modelo en dos fases (Naab et al., 2009; Johansson et al., 2009; Oser et al.,
2010; Lackner et al., 2012). La primera fase consiste en un periodo de formacién
estelar local muy parecido al modelo monolitico de formacién de galaxias (Eggen
0. J. & R., 1962; Larson, 1975). En una segunda fase, el resto de estrellas que
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Figura 5.10: Los paneles superiores muestran el perfil de densidad de masa, mientras que
los inferiores muestran el perfil de densidad de luminosidad. A la izquierda estarian los
promedios referidos a las galaxias que han sufrido colisiones ‘MERGFERS’ mientras que a
la derecha se encontrarian los promedios de galaxias tranquilas ‘QUIET". La contribucién
a la densidad total (linea negra solida) se divide en la que es aportada por los componentes
estelares formados en la propia rama principal de la galaxia (linea discontinua azul) y
la contribucién del material estelar acretado (linea punteada roja). Las flechas indican
el radio de media-masa o radio efectivo considerando solo la poblacion creada de forma
local (azul) o la incorporada a lo largo de la evolucién de la galaxia (rojo). Ambas flechas
indican el radio en términos de radio efectivo de la galaxia.
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Figura 5.11: Historia de formacién estelar promedio de las galaxias. Se agrupan en las

que han sufrido colisiones (M, ‘MERGER’) historia mostrada en el panel de la izquierda

frente a las que han tenido una vida tranquila (Q, ‘QUIET"’) en el panel de la derecha.

La linea sélida negra indica el total de tasa de formacion estelar (“‘Star Formation Rate,

SFR’), en rojo se muestra la aportacién del material estelar acretado y en azul la del

material estelar creado en la rama principal de la galaxia. La linea punteada vertical

representa la edad promedio de la poblacién global pesada en masa. Las flechas roja

y azul representan, respectivamente, la edad media pesada en masa de la poblacién

incorporada frente a la edad media pesada en masa de la poblacién creada en la rama

principal de la galaxia.



88 CAPITULO 5. GALAXIAS VIRTUALES MASIVAS A Z=0.

VY -~ Iusitu
MERGER — Accreted T

4
%
T

0.6F

< MASS-FRACTION per BIN >

S
=
T

02F

Figura 5.12: Distribucién de la metalicidad promedio de las galaxias que pertenecen
al grupo M (‘MERGER’) a la izquierda, frente a la distribucién de metalicidad que
muestran las galaxias de tipo Q (‘QUIET’) mostrada a la derecha. Ambas distribuciones
se encuentran normalizadas al méximo de la fraccién de masa. De forma andloga a la
Figura 5.11, la linea vertical y las flechas indican la metalicidad promedio pesada en masa
de la poblacién estelar global de la galaxia y la de cada uno de sus componentes.

conforman la galaxia serfan adquiridas por medio de colisiones. En esta seccion se
estudian en detalle las diferencias entre estas dos poblaciones estelares: poblacion
local o poblacién agregada. En particular, se focaliza el estudio en las diferencias
que muestran estas dos poblaciones en la distribucién espacial de éstas dentro de
la galaxia.

En primer lugar, el estudio diferencia entre las poblaciones estelares locales,
aquellas que se forman en la rama principal de cada galaxia virtual estudiada, y las
poblaciones externas (o acretadas) que la conforman aquellas poblaciones estelares
formadas fuera de esta rama principal e incorporadas después en una colisiéon o
bien de forma suave a través del medio intergalactico. El proceso de identificacion
de estrellas locales o externas se realiza mediante el buscador HALMA. En la seccién
4.3.3 del capitulo 4 se detalla todo el proceso que conlleva la catalogacién de estas
particulas. Este proceso se puede resumir en que el software marca cada particula
estelar del halo con un identificador del halo en el que se formé. Por tanto, siguiendo
la definiciéon de particula estelar local, todas las particulas presentes dentro de
la galaxia considerada (a cero- ‘redshift’) que se hayan formado en la rama del
progenitor principal se consideran locales, aunque se hubieran desconectado de la
rama principal del halo en algtin momento y reincorporado més tarde. Para lograr
esta clasificacion de locales o externas, se sigue el arbol de fusiones desde cero-
‘redshift’ hasta z = 4. Como la fraccion de estrellas formadas anteriormente a esta
época es muy pequena, los resultados de acrecién no varian de forma significativa
con esta aproximacion.

En la muestra considerada de galaxias virtuales masivas, la mayoria de las
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estrellas (50-90 %) se han formado localmente, dentro de la rama de la galaxia
principal, siendo la cantidad incorporada por acrecién de aproximadamente un
10-50 %. Estos resultados se acercan a la fraccién de masa acretada estimada por
Lackner et al. (2012). No obstante, contrariamente a los resultados que predice, el
presente estudio no encuentra una dependencia significativa de la fracciéon de masa
formada localmente con la de la masa estelar final de la galaxia. Las razones para
estas diferencias en la tendencia de masa acretada estan relacionadas probablemen-
te con las diferentes aproximaciones utilizadas en el proceso de retroalimentacion
y las diferentes resoluciones numéricas de las simulaciones. Esta es una situacion
similar a la de Oser et al. (2010) y Lackner et al. (2012), en donde ambos trabajos
encuentran diferencias notables en la tendencia de de la masa acretada en relacién
a la masa estelar de las galaxias. El presente trabajo encuentra una débil depen-
dencia entre la proporcion de estrellas locales y la historia evolutiva de colisiones
entre galaxias, de forma que las galaxias tranquilas (Q) tienen una fraccién de
estrellas formadas localmente (70 %) levemente mayor que las galaxias que han
sufrido colisiones (M) con una fraccién de estrellas formadas localmente del 65 %.
Esto indica que, incluso las galaxias que no han sufrido una colisién importante,
tienen un porcentaje notable de masa acretada. Este material incorporado podria
proceder de pequefias galaxias (M < 10% — 109 M) cuya interaccién con el proge-
nitor principal no se ha identificado como una colisién, o bien, de pequenios grumos
estelares que no han sido reconocidos por el buscador de halos.

Para examinar la distribucién espacial de las estrellas locales y agregadas se
considera la muestra separada por el criterio evolutivo en M, ‘MERGER’, que han
sufrido al menos una colision y en Q, ‘QUIET’, que han evolucionado “tranqui-
lamente”, es decir, sin fusiones con otras galaxias. Las dos poblaciones muestran
perfiles bien diferenciados tanto en masa como en luminosidad, tal y como se
muestra en la Figura 5.10. Una de las principales caracteristicas que muestra es-
ta figura es que la contribucién de poblacién estelar local domina claramente la
region central de las galaxias virtuales. Dentro del radio de media-masa®, para el
grupo de galaxias tipo M, la poblacién estelar local representa una fraccién del
72 %, siendo el resto poblacién acretada (28 %). En el caso de galaxias tipo Q, la
fraccién de poblacién estelar dentro del radio de media-masa es del 69 % (el 31 %
se corresponderia con la proporcién de poblacién estelar acretada). Si se pone el
foco en los perfiles de luz dentro del radio efectivo la poblacién local representa
un 84 % (el 16 % seria el porcentaje en masa de las estrellas acretadas) del total
de la masa para las galaxias tipo M y el 88 % serfa la representacién del material
estelar local (12 % para el material estelar acretado) para las galaxias tranquilas,
tipo Q. La componente local domina la parte interna de las galaxias virtuales,
pero en las partes mas externas el material estelar acretado prevalece. El radio en
el que se produce la prevalencia del material acretado sobre el material local es
de entre 2,5 — 3R, en los perfiles de densidad de masa y de entre 3,5 — 4R, en
el caso de que se utilicen los perfiles de densidad luminica. El hecho de que en el
perfil de luminosidad las estrellas acretadas domine solo en la parte mas externa se
debe a las elevadas edades que presentan las poblaciones estelares que disminuyen
sus luminosidades. Cabe destacar que estudios detallados de poblaciones estelares

4E] radio de media-masa Ry, (‘half-mass’) es el radio dentro del cual se encuentra la mitad
de la masa de la galaxia.



90 CAPITULO 5. GALAXIAS VIRTUALES MASIVAS A Z=0.

basadas en observaciones de espectros de alta resoluciéon obtenidos mediante gran-
des telescopios no alcanzan a resolver las poblaciones a semejantes distancias del
centro galdctico (por ejemplo Sdnchez-Bldzquez et al. 2007). Por tanto, la mayor
parte de las poblaciones estelares estudiadas se encuentran por donde las estrellas
locales dominan. Conduciendo, por tanto, a una visién mucho mas uniforme de
la composicién estelar de las galaxias masivas de tipo temprano (ver como ejem-
plo Renzini 2006). Existen evidencias observacionales de pequeiias abundancias
de componentes estelares jovenes dentro de una poblacién mas vieja predominan-
te. Estas contribuciones se han encontrado en varios rangos espectrales como, por
ejemplo, el visible (ver Trager et al. 2000) o en la banda k (Marmol-Queralté et al.,
2009). Las fracciones de masa discutidas anteriormente son importantes, ademds
de para ajustar mejor el proceso de formacion de las galaxias masivas de tipo
temprano, para explicar las historias de formacién estelar (‘Star Formation Histo-
ries, SFHs’) que experimentan estas galaxias. De hecho, se emplean algoritmos de
ajustes del espectro completo de estas galaxias para estimar las historias de for-
macion estelar (‘SFHs’) de éstas (ver por ejemplo Fernandes et al. 2005; Koleva
et al. 2009). Aunque estos estudios confirman una naturaleza practicamente tran-
quila de las poblaciones estelares presentes en los nucleos de las galaxias elipticas
masivas, las historias de formacién estelares derivadas de los ajustes espectrales,
indican la presencia de otras poblaciones estelares (de La Rosa et al., 2011).

El radio de media-masa de la componente estelar incorporada se encuentra
en 1,34Ry,, para las galaxias tipo M y a 1,42Ry,, para las galaxias tipo Q, en
donde Ry, es el radio de media-masa de la galaxia. La poblacién local muestra
un radio de media-masa de 0,93Ry,,, v 0,88R},,, para las de tipo M y las de tipo
Q, respectivamente. Por tanto, se concluye que para ambos tipos de galaxias la
componente acretada se encuentra en promedio a distancias mayores del centro,
mostrando en las del tipo M un ligero exceso de material acretado en la zona
central comparado con las de tipo Q. Este hecho podria explicarse por el efecto de
mezcla de material sufrido durante las grandes colisiones de las galaxias tipo M.
Tomando ambas tipologias de galaxias, la M y la Q, el radio de media-masa de la
componente estelar acretada, se encuentra aproximada a ~ 1,5 veces el radio de
media-masa del material estelar local. Esta diferencia en el radio de media-masa
en las dos poblaciones consideradas, locales frente a acretadas, se ha encontrado
también en Lackner et al. (2012), aunque la diferencia encontrada por este autor es
ligeramente superior a la que encuentra este estudio. Se han observado semejantes
diferencias considerando también el radio efectivo (paneles inferiores de la Figura
5.10).

En la Figura 5.11, se muestra la historia de formacién estelar promedio de las
galaxias separadas agrupadas en las tipologfas tranquila (Q) y con colisiones (M),
distinguiendo las poblaciones estelares formadas localmente o agregadas. Estas
graficas muestran claramente que las estrellas acretadas son mas viejas que las
estrellas formadas localmente. En concreto, las estrellas acretadas son aproxima-
damente ~ 3 Gyr mas viejas en promedio que las formadas localmente. Las tasa
de incorporacion de estrellas acretadas cesa alrededor de 4 Gyr antes del momento
actual mientras que la formacion de estrellas locales, se mantiene constante hasta
el momento actual. Debido a que las estrellas acretadas son significativamente mas
viejas, también son mucho menos luminosas que las formadas localmente, aumen-
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tando asi la distancia entre los perfiles de luminosidad de las dos poblaciones en
los paneles inferiores de la Figura 5.10. La distribucién de metalicidad para las
mismas agrupaciones de galaxias se muestra en la Figura 5.12. Aunque la me-
talicidad promedio de las dos poblaciones no es muy diferente (la poblacién de
acretadas presenta tan solo ~ 0,1 unidades de metalicidad promedio por debajo
de la metalicidad de la poblacién local) su distribucién difiere sustancialmente.
La poblacién de estrellas locales presenta un maximo en la zona de metalicidad
elevada, especialmente se aprecia en el grupo de galaxias con colisiones (M) donde
el maximo de la distribucién se encuentra en torno a ~ —0,3 dex. Por el contrario,
la distribucion de metalicidad del material estelar acretado se expande en un rango
mas amplio de metalicidades, sin ningin valor caracteristico. Esto es consistente
con el hecho de que las estrellas acretadas se han formado en diferentes galaxias
con distintas masas y, por tanto, distintas metalicidades haciendo que el promedio
se desplace hacia valores méas bajos de metalicidad. Los resultados mostrados en
la Figura 5.12 muestran la metalicidad promedio del total de la galaxia y, por tan-
to, no pueden compararse directamente con la Figura 5.8 en donde se presentan
los perfiles medianos radiales de cada grupo de galaxias. La inclusion de la parte
externa de las galaxias en los cédlculos de la media de la metalicidad produce un
ligero desplazamiento hacia valores mas bajos de estas cantidades. El andlisis de
la Figura 5.11 revela que la formacién estelar en la simulacién aqui analizada esta
suprimida para épocas anteriores a z~4. La razén de esto es puramente numérica
y tiene que ver con la estructura del de refinado de malla adaptativa ‘AMR’ que
refina la malla cuando la masa (del gas o de la materia oscura) es superior a un
cierto valor limite (ver la seccién 5.2.1 del presente capitulo y la seccién 3.3.1 del
capitulo 3). Dado que la simulacién cosmoldgica considerada tiene un tamano de
44 Mpc y el méximo de niveles de refinado es de siete, la resolucién de la simula-
cién se encuentra en torno a ~ 2,7 kpc. Esto implica en la practica que la mayoria
de estructuras no lineales estudiadas se encuentran poco resueltas y su evolucién
puede presentar algunas carencias en su descripcién detallada. Como la creacién de
los niveles de refinado mas altos esta directamente conectado con la aparicion de
estructuras y su crecimiento, los parches de alta resoluciéon aparecen en etapas mas
tardias de la simulacién. Dado que en nuestra aproximacion la formacion estelar
solo puede tener lugar en los niveles de refinado maés elevados y estos apareceran
en etapas mas tardias, la formacion estelar en la simulacién utilizada para este
estudio también se retrasara debido a los efectos numéricos asociados a la creacion
tardia de parches de alta resolucion. Esta, por tanto, seria la razén que explicaria
por qué la formacion estelar en la presente simulacién utilizada comienza a z~4.
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Capitulo

Discusion

1 trabajo mostrado en la presente Tesis se centra en el andlisis detallado de

los resultados de una simulacién cosmoldgica realizada con MASCLET (‘Mesh
Adaptative Scheme for CosmologicaL structurE evoluTion’) (Quilis, 2004). El es-
quema de malla adaptativa ‘AMR’, que incluye procesos de enfriamiento y calenta-
miento asi como procesos de formacién estelar y retroalimentacién por supernova
tipo II descritos fenomenolégicamente, permite realizar simulaciones cosmoldgicas
a resoluciones elevadas para codigos cosmolégicos, sin tener que resimular una zona
concreta para ganar resolucién. Con esto se consigue tratar de forma consistente
todo el volumen computacional desde el inicio de la simulacion hasta la época
actual.

6.1. La simulacién

Antes de llevar a cabo el detallado andlisis presentado en el capitulo 5, se ha
realizado un ajuste y mejora de las herramientas utilizadas analizando otras si-
mulaciones obtenidas también con el c6digo MASCLET. En concreto, una versién
primitiva de HALMA (‘HALo finder for MAsclet’) se ha aplicado sobre simulacio-
nes realizadas anteriormente con volimenes computacionales y niveles de refinado
diferentes. Todo este trabajo previo ha permitido ajustar, por un lado, algunos
pardmetros de MASCLET Yy, por otro, afinar e incorporar nuevas herramientas a
HALMA.

= Los parametros de MASCLET ajustados han permitido reducir la masa maxi-
ma de las Particulas Estelares Sinteticas ‘Single Stellar Population’ (SSP)
(causaba grandes inhomogeneidades en las galaxias sintéticas encontradas)
y elegir un volumen computacional y un nimero de niveles de refinamiento
adecuados para alcanzar una resolucién suficiente para describir con sufi-
ciente detalle las galaxias sintéticas y depurar algunos ‘bugs’ de la entonces
recién “formacion estelar” incorporada a MASCLET.

= Las nuevas herramientas de HALMA a las que ha contribuido el presente tra-
bajo han sido: el arbol de colisiones entre galaxias capaz discernir particulas

93



94 CAPITULO 6. DISCUSION

formadas localmente o incorporadas, los observables individuales dindmicos
descritos en el anexo A y morfolégicos de las galaxias sintéticas encontra-
das y elegir los tamanos caracteristicos adecuados para encontrar galaxias
sintéticas en la simulacién analizada.

Finalmente, el dominio computacional elegido es un volumen de 44 Mpc de lado.
En este volumen, los pardmetros de simulacién permiten llegar a una resolucién
de 2,7 kpc Por medio de HALMA, que utiliza un método ‘ friends-of-friends’ adap-
tativo, se identifican las galaxias virtuales dentro de la simulacién cosmolégica
candidatas a conformar la muestra para este estudio.

6.2. La muestra

Se encuentran 33 galaxias en la simulacién con una masa estelar mayor a M, >
101t M. Esta muestra inicial se filtra exigiendo algunas condiciones adicionales:
que las galaxias virtuales se encuentren en el nivel més alto de refinado y, por tanto,
estén resueltas con la mayor resolucion numérica posible y que estas galaxias no
se encuentren en un proceso de colisién ni tampoco en el inicio de un proceso
de formacion estelar, es decir, que se encuentren en un momento de su evolucion
“tranquilo”. Tras el filtrado, 21 galaxias virtuales masivas cumplen las restricciones
propuestas y conforman la muestra analizada (El anexo B contiene las proyecciones
de las 21 galaxias analizadas). Este estudio tiene presente que las galaxias virtuales
encontradas tienen un exceso de masa si se comparan con el plano observacional.
De hecho, la eficiencia de conversion barionica es del orden de ~ 4 veces mayor que
la que se esperaria habiendo sido estimada mediante las técnicas de emparejado de
abundancias. El principal motivo que lleva a la sobreproduccién de estrellas y que
muestran las galaxias virtuales de este estudio se explica por la falta de mecanismos
de retroalimentacion por ‘AGN’. Estos mecanismos de retroalimentacion cortarian
la produccion estelar en las épocas mas tardias de las galaxias més masivas. Por
este motivo se tienen en cuenta correcciones posteriores a la simulacién en la masa
estelar para disminuir la masa estelar final de estas galaxias virtuales, acercandola,
de esta manera, a la que se observa. Es importante anotar que, a pesar de que la
técnica de malla adaptativa ‘AMR’ pueda abarcar el enorme rango espacial del
volumen computacional con resoluciones que permiten estudiar los radios efectivos
de las galaxias virtuales, la propia naturaleza de este algoritmo y el hecho de que
el criterio de refinado sea la densidad por encima de un cierto limite hace que
la simulacién esté sesgada hacia la mejor descripcion de las zonas mas masivas
dejando, quizas, una parte importante de objetos menores sin resolver que, tal vez,
influyan también en los procesos de disminucién de gas disponible para formar
estrellas. No obstante, la eleccion de la muestra de galaxias masivas con masas
estelares mayores a M, > 10*! M hace pensar que este efecto sera minimo para
el presente estudio.

6.3. La clasificacion

Para analizar la muestra elegida, se agrupan las galaxias de acuerdo con tres
criterios: i) el dindmico, que tiene en cuenta las propiedades dindmicas de las
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galaxias, ii) el evolutivo, centrado en la historia evolutiva de la galaxia recorriendo
el drbol de uniones de ésta y, por tltimo, iii) el morfolégico, que utiliza los perfiles
de brillo y luminosidad para discernir entre galaxias tipo disco o elipticas. De
acuerdo con el primer criterio son clasificadas como rotores lentos un 54 % de las
galaxias de la muestra, frente al 46 % restante que se consideran rotores rdpidos
siguiendo la metodologia de Emsellem et al. (2011). En el segundo caso, las galaxias
virtuales se separan entre las que han sufrido al menos alguna colisién (‘merger’),
52 %, y las que han tenido una evolucién tranquila, 48 %. Por tltimo, la muestra
original se divide en galaxias tipo disco (30 %) y elipticas (70 %) de acuerdo con
su indice de Sérsic. Para cada una de las sub-muestras obtenidas utilizando las
caracteristicas anteriores, se obtienen perfiles unidimensionales de las siguientes
magnitudes: luminosidad ¥, densidad superficial X j; , dispersién de velocidad o,
velocidad en la linea de vision v, edad y metalicidad Z.

6.4. Resultados

Se encuentra consistentemente con las observaciones que la mayoria de las
galaxias masivas tienen una morfologia eliptica o de tipo tardio ‘early-type’. El
perfil promedio de las galaxias elipticas se ajusta bien con un perfil de Sérsic con
un indice de n = 3,5. Aunque este valor es un poco menor que el tipico observado
para galaxias elipticas del universo cercano (n > 4). Este hecho, junto con el hecho
de que las galaxias elipticas de nuestra muestra contengan poblaciones estelares
mas jovenes que las que se observan, hace pensar que la resolucién de la simulacién
utilizada todavia no alcanza para modelar correctamente los detalles morfolégicos
de las galaxias virtuales de la muestra utilizada.

En lo que respecta a la dinamica, las galaxias virtuales presentan perfiles de
dispersién de velocidad practicamente planos dentro del radio efectivo y decaen en
las zonas externas. En el caso de las galaxias tipo disco y las que han presentado
colisiones, la velocidad de dispersién cae rapidamente fuera del radio efectivo,
mientras que las otras galaxias muestran caidas mas suaves. Las curvas de rotacion
de las galaxias, separadas de acuerdo a su historia evolutiva, muestran también
una fuerte dependencia. Las galaxias que han tenido colisiones muestran elevadas
velocidades de rotacién en las zonas exteriores.

Todos los subgrupos estudiados muestran gradientes de edad positivos, princi-
palmente dentro del radio efectivo, y gradientes de metalicidad negativos. Desde
el punto de vista dindmico, la caracteristica principal que marca los gradientes
de poblacion estelar es su historia evolutiva. Las galaxias que han tenido proce-
sos de colisién y fusiéon con otras galaxias son mas jovenes y més metdlicas que
las que han tenido una ‘vida tranquila’. Estas galaxias catalogadas como tipo M
(‘merger’) en el estudio aqui presentado muestran gradientes de metalicidad més
acusados. Debido a que la mayoria de los procesos de colision y fusién de la simula-
cién estudiada producen procesos de formacion estelar en las galaxias implicadas,
estas galaxias (M) sufren un proceso de rejuvenecimiento de sus poblaciones este-
lares que es el responsable de la aparicién de las poblaciones estelares jovenes y
de metalicidad elevada principalmente en la parte central de las galaxias.

También se ha estudiado la historia de formacién estelar (‘Star Formation
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History, SFH’) de las galaxias de la muestra. El crecimiento estelar de las galaxias
se establece por dos mecanismos. El primero es la formacion estelar en el seno
de la galaxia o en algiin momento en la rama principal evolutiva de esta galaxia.
Estas seran las estrellas catalogadas como locales. El segundo mecanismo es el
incremento de masa estelar por agregar particulas estelares de otras galaxias tras
colisiones con estas o bien directamente del medio intergalactico de forma suave.
Estas estrellas conformarian la poblacion estelar agregada.

La mayor parte de las estrellas que conforman la galaxia se han formado en
ésta, es decir, se considerarian como locales. Estas estrellas representan entre el
50% y el 90% de la masa estelar de la galaxia. La formacién estelar local, es
ma&s intensa en épocas tempranas de la vida de las galaxias. Esta fase activa se
mantiene alrededor de un par de Gyrs, tras esto, la formacion estelar no se termina
absolutamente, sigue formando estrellas a un ritmo mucho menor hasta la época
presente. Por otro lado, el aumento de masa estelar debido a la incorporacién de
estrellas por procesos de colisiones con otras galaxias o del medio intergalactico
se produce también en épocas tempranas, siendo muy marginal en épocas mads
tardias (a ‘redshift’ bajos).

Dado el papel determinante de las colisiones de galaxias en las magnitudes
mas significativas de las galaxias virtuales de la muestra analizada, se explora
mas detalladamente el papel de las estrellas locales frente a las incorporadas en
la historia evolutiva de éstas. Tal y como se esperaba, las galaxias con colisiones
presentan una mayor fraccién de material estelar agregado, aunque en las regiones
centrales siempre domina la poblacion estelar local. En ambos casos, tanto en las
galaxias con colisiones como en las galaxias tranquilas, se encuentran importantes
diferencias en la distribucién espacial de las poblaciones estelares locales y agre-
gadas que conducen a perfiles distintos de densidad de masa y luminosidad. La
poblacion de estrellas locales domina hasta unos pocos radios efectivos a partir
de los cuales, las estrellas agregadas comienzan a ser las mayoritarias, dominando
éstas en las regiones més externas. El radio efectivo (o radio de media masa en
el caso de los perfiles de densidad) de las dos categorias estelares es claramente
diferente. En el caso de las estrellas agregadas, el radio es mayor en un factor de
aproximadamente 1,5 veces al radio de las estrellas locales. Esto resalta el hecho de
que las estrellas agregadas se encuentran principalmente en las regiones exteriores
si las comparamos con la poblacién local. La tendencia en las galaxias con y sin
colisiones es muy similar, aunque las que presentan colisiones muestran un ligero
exceso de estrellas agregadas en la zona central si las comparamos con las galaxias
tranquilas. Esto podria deberse al proceso de mezcla de poblaciones estelares que
tiene lugar durante las colisiones.

El andlisis de la historia de formacion estelar de ambas sub-muestras de gala-
xias M (‘Merger’) y Q (‘Quiet’) muestra que las estrellas agregadas siempre son
més antiguas (~ 3 Gyr) y, en promedio, menos metalicas (0,1 dex) que las estre-
llas locales. Esto explica las diferencias entre los perfiles de densidad de masa y
de luminosidad de una misma galaxia, ya que las estrellas agregadas seran muy
diferentes de las locales dependiendo de si se considera su masa o su luminosidad.
La poblacion agregada también muestra una mayor dispersién en la distribucién
de la metalicidad, lo que es un indicio de que esta poblacién se ha formado en gran
variedad de sistemas.
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6.5. Las limitaciones

La resoluciéon de la simulacion es clave para entender algunos de los resulta-
dos encontrados. La naturaleza ‘AMR’ del cédigo MASCLET hace que algunas de
las regiones (las que se encuentran en los niveles mds bajos, [ = 0 hasta | = 5
(ver Capitulo 3 apartado 3.3.1)) no estén descritas con el detalle suficiente, es-
pecialmente las regiones menos densas, debido al criterio de refinado. La falta de
resolucién puede ser una fuente incontrolada de retroalimentacién numérica, por
lo que puede producir en las galaxias de la época actual una tasa de formacién
estelar mas elevada de la esperada. Las resoluciones bajas retardan o, en algunos
momentos, anulan la formacién estelar en épocas tempranas dejando mas gas dis-
ponible, lo que hace posible extender la historia de formacién estelar hasta épocas
actuales (z = 0).

Relacionado con el uso de una resolucién mas baja en algunas regiones del
volumen de simulacién, las galaxias de baja masa se priorizan menos en los procesos
de refinado, conduciendo a un menor nimero de este tipo de objetos de baja masa.
De esta forma, el niimero de colisiones menores podria ser menor que el esperado.

La baja tasa de colisiones junto con el exceso de formacién estelar en épocas
tardias implica que las estimaciones de fraccién de material estelar agregado en la
simulacion aqui estudiada debe considerarse como un limite inferior. Por medio del
analisis de resultados de simulacién con una resolucién més elevada y semejantes
parametros cosmoldgicos, se podrian explorar de forma concreta las limitaciones
que la resoluciéon impone a este estudio.

6.6. Comparacion con estudios semejantes

Otros estudios semejantes al presentado en el capitulo 5 se realizaron de for-
ma contempordnea por Oser et al. (2010) y Lackner et al. (2012). Para realizar
una sintesis de la comparacién realizada en esta seccién, se va a identificar cada
conclusién del trabajo de cada uno de los autores mediante una etiqueta! que con-
sistird en la inicial del autor y un nuimero. De este modo, se relacionard de forma
univoca cada etiqueta con la conclusion correspondiente. La Figura 6.1 muestra
de forma gréfica esta sintesis comparativa mediante tres circulos que contienen las
conclusiones de cada autor marcado con de las etiquetas descritas anteriormente.
Los tres circulos comparten parte de sus areas en sus intersecciones. Dentro de las
intersecciones se encuentran conclusiones de estos trabajos que estan relacionadas
con uno u otro trabajo, mostrando en la zona central la interseccién de los tres
con los resultados compatibles con los tres estudios.

Los estudios de Oser parten de un esquema de SPH (‘Smoothed Particle Hy-
drodynamics’). Consisten en el andlisis de la resimulacién de 39 galaxias virtuales
realizadas mediante el cédigo cosmolégico GADGET-2 (Springel, 2005). El volumen
inicial de simulacion es de 72 Mpc de lado. Este volumen cosmoldgico contiene

1Por ejemplo, tras citar una conclusién o resultado de un autor, por ejemplo de Oser, se
colocard su inicial O seguida de un ntimero # que se corresponderd de forma univoca al resultado
o conclusién referido, todo esto entre paréntesis ( ), quedando de esta forma: ( O#). Para Lackner
se utilizard la letra L y para el trabajo presentado en esta Tesis se utilizard la N.
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inicialmente 5123 particulas de materia oscura. Cuando se realiza la resimula-
cién, la resolucion de las 39 galaxias llega a valores de 0,4 kpc para el gas y las
particulas estelares y a 0,89 kpc para la materia oscura. Las masas de particulas
de gas y estelares se reducen a my gqs = 4,2 X 108 M, y las de la materia oscura
a Mmgm = 2,5 x 107 Mg.

En el caso de Lackner, el esquema utilizado es el AMR (‘Adaptative Mesh
Refinement’). Se parte de dos voltimenes de 120 Mpc, uno centrado en un ctimulo
y otro, en una regién de baja densidad. Estos volimenes se resimulan de forma
separada a una resolucién més alta. La region del ciimulo se resimula en un volumen
de = 20 Mpc de lado y la del vacio césmico, en un volumen de = 30 Mpc de lado,
obteniendo finalmente resoluciones de 0,46 kpc. En este caso se obtiene una muestra,
de 611 galaxias virtuales con masas M, > 101 M.

El trabajo de Oser confirma, a partir de los resultados de su simulacién, el
escenario de las ‘dos fases’? en los procesos de evolucién de galaxias (O1). Otra de
las conclusiones a las que llega este estudio es que las galaxias incorporan entre un
60 % y un 80 % de su masa estelar mediante fusiones menores (02). Esta cantidad
de material acretado va a depender de la masa inicial de la galaxia (03), es decir,
las galaxias més masivas acretan mas material que las menos masivas. En el caso
de Oser, la masa incorporada no parece tener un aporte importante de formacién
estelar (04), por lo que se deduce que las fusiones con otras galaxias son de tipo
no disipativo, sin gas frio que permita generar nuevos brotes de formacién estelar
en épocas mas tardias. Por ultimo, el estudio de Oser concluye que su simulacién
sobrestima la masa estelar de sus galaxias virtuales, es decir, las galaxias que
genera tienen mas contenido estelar del que deberfan (aproximadamente un factor
2) (05).

El trabajo de Lackner concluye que las galaxias que se encuentran en ambientes
densos (ctimulos) son més viejas y presentan fusiones en épocas mas tempranas que
las que se encuentran en ambientes menos densos (L1). También muestra como el
material estelar acretado supone entre un 15% y un 40 % del total (L2) y parece
mostrar una dependencia con la masa de la galaxia, siendo mayor cuanto mayor
sea la masa de la misma (L3). Este estudio también concluye que el material este-
lar acretado es ~ 2,5 Gyr mas viejo y ~ 1,5 dex menos metélico que la componente
estelar ‘in situ’ (L4). El material acretado permanece en las partes exteriores de
la galaxia (L5). En promedio el radio de media masa de la componente acretada
es 2,5 veces el radio de la componente estelar ‘in situ’. Esta distribucién espa-
cial diferente del material estelar acretado frente al formado dentro de la galaxia
conduce a la aparicién de gradientes de edad y metalicidad compatibles con las
observaciones (L6). Los resultados de Lackner también sugieren que las fusiones
mayores de galaxias no son las que dominan en los procesos de acrecién estelar.
El material estelar acretado se incorpora a la galaxia mayoritariamente por medio
de fusiones menores (L7). Por tltimo, las simulaciones de Lackner muestran una
sobreproduccién de galaxias masivas (L8) debido, probablemente, a una tasa de
formacién muy elevada (x2— x4) que es tipica en las simulaciones hidrodindmicas
sin una suficiente retroalimentacién que suprima la formacién estelar.

2En un primer momento (z > 2) las galaxias muestran un crecimiento estelar ‘in situ’ por la
caida de gas frio de los alrededores. Tras esta fase (z < 2) comienza la fase de acrecién en la que
la mayoria de material acretado proviene de fusiones de diversas galaxias satélites.
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Del estudio presentado en el Capitulo 5, basado en las simulaciones descritas
en la seccién 5.2.1, obtenemos las siguientes conclusiones:

El historial evolutivo (fusiones con otras galaxias) de una galaxia es el prin-
cipal responsable del aspecto que presenta en la actualidad, por encima de
su morfologia o su dindmica (N1).

Las galaxias que presentan un mayor ntmero de interacciones con otras
galaxias son también las mas masivas de la muestra y las que presentan los
gradientes de metalicidad mds elevados (N2).

En las conclusiones de Oser (03) y Lackner (L3) también encuentran que
la masa de las galaxias influye en algunas de las caracteristicas evolutivas,
encontrando una correlacién entre material acretado y masa de la galaxia.
El presente estudio no encuentra esta correlacién en concreto, pero si que la
masa es una de las caracteristicas mas importantes en el nimero de inter-
acciones y los gradientes de metalicidad. Esto seguramente esta realcionado
con la conclusién (N6).

Las fusiones con otras galaxias aportan una fraccién minoritaria (10 %-50 %)
de la masa total de la galaxia (N3). La mayor parte de la componente estelar
de las galaxias principales se ha formado ‘in situ’.

Esta conclusién coincide con Lackner (L2) y va en la direccién de Oser (02),
aunque difiere cuantitativamente con este tltimo.

Las particulas estelares incorporadas, procedentes de otras galaxias o del
medio, son significativamente més viejas y menos metélicas que las que se
forman dentro de la rama principal de la galaxia (N4).

Lackner encuentra también esto y lo refleja en L4, junto con otras eviden-
cias (L5), lo que conduce a que aparecen gradientes de edad y metalicidad
compatibles con las observaciones (L6).

En las galaxias virtuales analizadas en este estudio, la componente estelar
acretada ocupa mayormente las regiones més externas (IN5).

Las simulaciones de Lackner también encuentran lo mismo (L5) y, ademds,
observa valores compatibles al de las observaciones (L6).

Las mayoria de las galaxias que presentan fusiones en la muestra estudia-
da (10 de las 11) pueden clasificarse como fusiones disipativas (N6). Estas
galaxias presentan una muy elevada tasa de formacién estelar.

Las galaxias que no han sufrido colisiones importantes presentan también
porcentajes notables de material estelar acretado (N7). Este material in-
corporado podria proceder de pequefias galaxias (M < 108 — 10°Mg) no
identificadas con el buscador o con una interaccién no considerada fusién
por dejar un porcentaje muy pequeno de masa.

Tampoco para Lackner, las fusiones mayores de galaxias son las que dominan
los procesos de acrecién estelar (LT).
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= El radio de media-masa del material acretado es ~ 1,5 veces el radio de
media-masa del material estelar formado ‘in situ’ (N8).

Este valor es un poco inferior al encontrado por Lackner (L6) aunque muestra
la misma tendencia (L5).

= Tras corregir la eficiencia de conversién bariénica (ver Capitulo 5 seccién
5.3.2), las galaxias estudiadas siguen mostrando un factor x2 — x3 de sobre-
produccién estelar (N9).

Ambos autores, Oser y Lacnker, encuentran también una sobreproduccion de
estrellas en sus simulaciones (05, L8). Si bien la de este estudio parece ser
la mas elevada, también es el que puede verse mas afectado por la limitacién
en resolucion, que segin se describe en la seccién 6.5 del presente Capitulo,
estd relacionada con una mayor formacién estelar y en épocas mas tardias.
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Figura 6.1: Diagrama comparativo de los resultados. Cada uno de los circulos contiene
las conclusiones de cada autor en forma de las etiquetas (inicial O L N seguida de un
nimero # que se corresponderd de forma univoca al resultado o conclusién referido).
Para Oser se utilizara la letra O y el color azul. Para Lackner la letra L y el color rojo
y para el trabajo presentado en esta Tesis se utilizard la N y el color negro. Dentro de
las intersecciones se encuentran las conclusiones comunes de de estos trabajos. La zona
central, interseccién de los tres, contiene los resultados compatibles con los tres estudios.
Las etiquetas mas préximas entre si tratan temas comunes.
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Capitulo

Revision en el contexto actual

as simulaciones cosmolégicas siguen siendo una herramienta crucial para en-

tender los procesos de formacién y evolucién galdctica. En los ultimos afios se
han producido grandes avances en la computacién, de entre los que destacamos: (i)
nuevos procesadores cada vez més veloces con multiples nicleos, (i) aumento de la
capacidad de almacenamiento junto con la aparicion de los discos duros de estado
solido de gran capacidad que han multiplicado la velocidad de lectura y escritura
en disco, y (iii) mejora de las redes de comunicacién!. Con este paradigma, la cos-
mologia numérica ha avanzado en dos direcciones principalmente: simular grandes
voliimenes modelando de esta forma un gran nimero de galaxias e imitando asi
los grandes cartografiados observacionales, y ampliando la resolucién de pequenos
volimenes, introduciendo cada vez mas ingredientes fisicos que resuelvan cada vez
con mas detalle las galaxias virtuales creadas.

Este trabajo aprovecha la potencia de una simulacién cosmoldgica capaz de
llegar a resoluciones que permiten el estudio de las galaxias virtuales. Como se
muestra a continuacién en la seccion 7.2, la fisica tenida en cuenta y los niveles de
resolucién alcanzados aun se encuentran en la horquilla de valores que engloban
simulaciones cosmoldgicas actuales. Junto con esto, el hecho de utilizar modelos de
poblaciones estelares para “dar brillo” al universo simulado hace que este trabajo
siga siendo relevante tal y como se muestran en la siguiente seccién (seccién 7.1).

7.1. Otros estudios posteriores

Algunas de las conclusiones enumeradas en el Capitulo 6 en las seccién 6.6
siguen siendo objeto de estudio desde el punto de vista observacional. Por otro
lado, algunas de las limitaciones del andlisis realizado (Capitulo 6 seccién 6.5)
contindan guiando los desarrollos numéricos para lograr salvar estas limitaciones.

Desde el punto de vista observacional se encuentran:

1. Estudios para confirmar que la historia evolutiva de una galaxia es la clave
en el aspecto que muestra ésta en la actualidad (Conclusién N1 del Capitulo

LCada vez son mas habituales las conexiones a 10 Gb entre servidores.
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6 seccién 6.6):

= Aunque la confirmacién observacional de esta conclusién obtenida de
forma numérica es complicada de comprobar, recientes estudios como
el de Davison et al. (2021), utilizando una técnica de espectroscopia
de campo integral por medio del instrumento MUSE ( ‘Multi-Unit Spec-
troscopic Explorer’) en el VLT? han encontrado que todas las galaxias
analizadas muestran un incremento de estrellas agregadas en sus zo-
nas externas. Este incremento de materia estelar agregada se hace mas
relevante en las zonas maés alejadas del centro.

= Otra forma de aproximarse a esta confirmacién es encontrando galaxias
que hayan permanecido intactas desde su formacion inicial y deban su
desarrollo inicamente a la evolucién del material estelar que contienen.
Estudios como el de Spiniello et al. (2021) mediante el proyecto INSPIRE
(‘INvestigating Stellar Population in Relics’) podrian confirmar los re-
sultados numéricos de Pulsoni et al. (2021) que sugieren que tan solo
un 20 % del total de objetos iniciales han permanecido sin interaccién
con otras galaxias ni con el medio hasta la época actual.

= Alamo-Martinez et al. (2021) estudia los cimulos globulares de galaxias
candidatas a ‘reliquias’ para asi llegar a distancias mas alejadas del
centro de las galaxias en donde no hay suficiente luz para estudiar la
poblacion estelar que las compone.

2. Segun las conclusiones resumidas en el Capitulo 6 (N4 y N5) se aprecian
gradientes en los resultados obtenidos numéricamente. Algunos proyectos
dedicados a caracterizar gradientes muestran:

= Zhuang et al. (2019) encuentra una fuerte dependencia entre la pen-
diente de la metalicidad y algunas de las propiedades de las galaxias
analizadas como masa, morfologia etc... Este estudio también encuentra
un minimo de un 12 % en la muestra de galaxias con gradiente positivo
de metalicidad para las galaxias mas masivas. Esto va en la direcciéon de
los resultados del trabajo presentado en el Capitulo 5 ya que muestran
en su mayoria gradientes negativos de metalicidad.

= Salvador-Rusifiol et al. (2021) observa formacién estelar en el centro
de los cimulos de galaxias estudiados. Esto, junto con que el material
acretado tiene mas edad, provoca la aparicién de gradientes.

= El trabajo de Santucci et al. (2020) muestra gradientes negativos de
metalicidad y positivos de edad.

= Kl estudio de la luz del cimulo de galaxias Coma, realizado por Gu
et al. (2020) mediante datos procedentes del SDSS?, pone de manifiesto
que estas regiones externas de las galaxias son de baja metalicidad y
mas viejas.

2 Very Large Telescope’ (Bacon et al., 2014).
3 Sloan Digital Sky Survey’ (York et al., 2000)
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Desde el punto de vista de la cosmologia numérica:

1. Existen estudios para ver cuales serfan las implicaciones de la no universali-
dad de la IMF en la evolucién en las galaxias sintéticas:

= Yan et al. (2021) obtiene como resultado un cédigo de evolucién galdcti-
ca capaz de variar la IMF de acuerdo con la IGIMF (funcién de masa
estelar integrada).

2. En respuesta a la sobreproducciéon estelar que sufre el cédigo numérico al
despreciar la retroalimentacién por AGN, el trabajo de:

= Perucho et al. (2019) forma parte de un proyecto dispuesto a integrar
este proceso en la simulacién cosmolégica para asi abordar de forma
mas adecuada los procesos de ‘AGN’

3. La parte numérica dedicada al ajuste del buscador HALMA descrita en el
Capitulo 4 ha dado algunas idas para el desarrollo de las nuevas versiones
del buscador ASHOF (‘Adaptive Spherical Overdensity Halo Finder’):

» Vallés-Pérez et al. (2022) realiza una profunda revisién de las capaci-
dades de la tultima versién del buscador de halos ASHOF.

7.2. Situacién actual de la cosmologia numérica

Como se ha comentado anteriormente la cosmologia numérica ha avanzado
en dos direcciones: (1) simular grandes volimenes para aumentar la estadistica
también aumentando la resolucién y, por otro lado, (2) anadiendo més ingredientes
fisicos en la simulacion.

7.2.1. Voliimenes y resoluciones cosmolégicas

De acuerdo con Vogelsberger et al. (2020), las estructuras cosmoldgicas simu-
ladas maés relevantes abarcan un volumen de simulacién que va desde los 253 Mpc?
(ROMULUS25, de Tremmel et al. (2017)) hasta los 5713 Mpc3 (BAHAMAS, acrénimo
de ‘BAryons € HAloes of MAssive Systems’, de McCarthy et al. (2016)).

Teniendo en cuenta la resolucién, las simulaciones cosmolégicas utilizadas sin
resimulacién se encuentran actualmente en la horquilla de 2,6 kpc (MassiveBlack-2
de Khandai et al. (2015)) a 0,19 kpc (HlustrisTNG de Pillepich et al. (2017)).

7.2.2. Procesos fisicos de la cosmologia numérica

Vogelsberger et al. (2020) enumera también los procesos més importantes en
astrofisica y que son claves en los resultados de los simuladores cosmoldgicos actua-
les. Para mostrar los avances de la nueva versiéon de MASCLET (Quilis et al., 2020),
se enumeran estos procesos fisicos marcando los implementados en la simulacién
utilizada en este trabajo (descrita en el Capitulo 5 en la seccién 5.2.1) mediante
el stmbolo “*”. Los marcados con “*” serfan los que se incorporan en la ultima
versién de MASCLET:
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Procesos de enfriamiento del gas.* Las mejoras en los cédigos cosmoldgi-
cos van en la direccién de incorporar la interaccién de estos procesos con el
medio interestelar y aplicar dichos procesos al gas, cada vez considerando
una temperatura mas baja de interaccion.

El medio interestelar, que engloba los procesos de intercambio de energia
de sus componentes gas, polvo y radiacién. Tradicionalmente se abordaba
mediante una ecuacién de estado politrépica. Algunos de los avances en cos-
mologia numérica tratan de mejorar los modelos de medio interestelar de
acuerdo con las retroalimentaciones de las que depende.

La implementaciéon de formacién estelar® se basa en transformar el
gas de la simulacién en particulas estelares no colisionales que representan
una poblacién estelar. Los avances en este sentido consisten en disminuir la
masa minima de estas particulas estelares y aumentar la descripcién quimica
de la simulacién afiadiendo el material estelar (una vez las estrellas hayan
desaparecido) de nuevo al medio gaseoso, provocando asf su correspondiente
enriquecimiento en metalicidad. Este enriquecimiento en metalicidad todavia
sigue conteniendo mucha variabilidad en funcién de los valores de los pardame-
tros empleados.

La retroalimentacion estelar® se ocupa de la interaccion de las estre-
llas con el gas circundante a través de la inyeccién de energia y momento.
Tradicionalmente se aplica esta retroalimentacién como energia térmica de-
positada por explosién de supernova. No obstante, estos procesos de retroali-
mentacion también aportan momento y radiacion. Los cédigos cosmolégicos
mas avanzados en este sentido trabajan en evaluar cudles son los canales en
los que se produce principalmente esta retroalimentacion.

Los agujeros negros supermasivos (SMBH)™" se han observado en todo
tipo de galaxias. Las simulaciones que los incluyen suelen incorporarlos en
los halos de materia oscura més masivos (= 10'°Mg) ya que no pueden
resolverse a escala cosmoldgica. Se asume que en los procesos de fusién de
galaxias sus agujeros negros se fusionan instantdneamente una vez uno de
ellos se acerca dentro del limite numérico de distancia, que es tipicamente el
tamano de la celda de gas mas cercana.

La retroalimentacién por AGNT se produce por los mecanismos de acre-
cion de los agujeros negros supermasivos. Incluye procesos de emision de ra-
diacién electromagnética, ‘jets’ relativistas y otros flujos de materia menos
colimados no relativistas. Esta retroalimentacion contribuye a la regulaciéon
del crecimiento del agujero negro, asi como también a la tasa de formacién
estelar de los halos mds masivos > 10'2M. Los ‘ets’ cubren un enorme
rango dindmico, se inician a unos pocos radios de Schwarzschild llegando
hasta decenas de kpc. Por ello, resolver directamente los “ets’ con un cédigo
cosmologico es hoy en dia todavia inabordable. La forma de aproximarse a
este proceso es inyectando energia al medio limitando los procesos de enfria-
miento, regulando de esta forma la formacién estelar.
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= Los campos magnéticos™ atraviesan el Universo en todas sus escalas im-
pactando en el movimiento del gas ionizado. Las simulaciones cosmolégicas
que los incluyen suelen comenzar con unos pocos nGaus en épocas muy tem-
pranas de evolucién. Estos campos magnéticos interaccionan con el medio
influyendo en la creacién de estructuras. La evolucién de estas estructuras
puede producir elevados efectos de amplificacién llegando a magnitudes de
nGauss.

= Los campos de radiacidn alteran la cinematica y el estado termodinami-
co del gas. Las simulaciones hidrodindmicas de radiacién se necesitan para
abordar este proceso de forma auto consistente. Los cédigos cosmolégicos que
implementan este proceso son muy limitados, ya que es necesario resolver la
ecuacion de transferencia radiactiva para las multiples dimensiones que en-
globan la propagacion de los diferentes fotones en las distintas direcciones
del espacio.

= Los procesos en los que intervienen rayos cdésmicos, electrones y
ntcleos de atomos totalmente ionizados moviéndose a velocidades relativis-
tas necesitan para su desarrollo modelos detallados del campo magnético.
Adquieren su energia en los “ets’ de los AGN y en los choques de gas alta-
mente ionizado en las explosiones de supernova. Para abordar este proceso
de forma consistente la inyeccién, aceleracién y transporte de estos mate-
riales debe incluirse conjuntamente en las simulaciones. Los rayos césmicos
contribuyen a presurizar el medio interestelar y son una fuente importante de
inyeccién de energia en el medio, potencialmente pueden dirigir los flujos de
gas de las galaxias, dependiendo de la topologia de sus campos magnéticos.

La seccién 7.2.3 pretende mostrar cémo estos nuevos avances en los procesos fisi-
cos implementados, abren un nuevo campo de trabajo en el andlisis las nuevas
simulaciones cosmolégicas.

7.2.3. El lugar de MASCLET

Vogelsberger et al. (2020) enumera una gran cantidad de simulaciones cos-
molégicas. Aunque parezcan muchos los simuladores cosmolégicos con diferentes
formas de abordar la simulacién (SPH (‘Smoothed Particle Hydrodynamics’) o
bien refinamiento de malla adaptativo (AMR) como en el caso de MASCLET, con
diferentes ‘ingredientes’ fisicos y encargandose de diferentes tamanos de voliimenes
cosmoldgicos utilizando en ocasiones resimulacién), todos y cada uno son impor-
tantes para dar relevancia o descartar fenémenos fisicos en determinados procesos
cosmolégicos. La naturaleza de MASCLET le permite resolver las ecuaciones de la
hidrodinamica, siendo asi idéneo para describir el gas incluso en zonas con muy
baja densidad o que presenten una onda de choque. Este gas es, en definitiva,
el responsable de emitir la radiacién electromagnética en forma de rayos-X en
los camulos de galaxias y el que, en determinadas condiciones, es el responsable
también de la formacién estelar, emitiendo una vez transformado en estrellas, en
infrarrojo y visible. La radiacion electromagnética sigue siendo el principal obser-
vable en la cosmologia y, por tanto, un cédigo que pueda obtener este observable
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como resultado hace mucho més sencilla la comparacion entre el plano numérico
y el observacional.

La nueva versién de MASCLET (Quilis et al., 2020) incluye todos los ingredien-
tes de su versién previa descritos en el Capitulo 3 y, ademds, una descripcién de la
evolucién del campo magnético bajo la aproximacion de la magnetohidrodinami-
ca (MHD) ideal. Simulaciones desarrolladas con esta nueva versién de MASCLET
muestran como el campo magnético es canalizado a lo largo de los filamentos de
gas y concentrado y amplificado en los cimulos de galaxias. Este efecto de ampli-
ficacién de los campos magnéticos, junto con los fenémenos de turbulencia que se
producen en el gas podrian ser claves en acercar los resultados obtenidos de forma
numeérica con los que se dan en el plano observacional.

Trabajos como el realizado en la presente Tesis aplicados a la nueva versién de
MASCLET podran mostrar si, efectivamente, este ingrediente fisico es uno de los
elementos clave en la regulacion de la formacién estelar.



Capitulo

Produccion cientifica

1 andlisis de datos cientificos, ya provengan de codigos cosmoldgicos o de misio-
E nes espaciales, sigue siendo una ambiciosa disciplina. Debido al gran volumen
de datos que se ha de manejar, esta disciplina requiere de herramientas numéricas
sofisticadas que puedan extraer la informacién relevante ‘escondida’ en estos da-
tos. Tener la oportunidad de trabajar como Técnico Superior de Investigacién en
el proyecto ASIM! una vez finalizada la beca FPI ha sido una oportunidad tnica
para poner en practica y mejorar muchas de las técnicas numéricas que se han
utilizado para el desarrollo del trabajo presentado en esta Tesis. Paso a enumerar
las publicaciones cientificas fruto del trabajo a lo largo de la trayectoria cientifica
anteriormente descrita.

8.1. Listado de publicaciones

1. “Fully cosmological virtual massive galaxies at z=0: kinematical, morpholo-
gical, and stellar population characterisation”
Monthly Notices of the Royal Astronomical Society (MNRAS)
ID: 2013MNRAS.436.3507N
Autores: Javier Navarro-Gonzélez, Elena Ricciardelli,
Vicent Quilis, Alexandre Vazdekis Ano: 2013

2. “The Modular X- and Gamma-Ray Sensor (MXGS) of the ASIM Payload
on the 1SS”
Space Science Reviews 215(2), 23.
ID: 10.1007/s11214-018-0573-7
Autores: N. Ostgaard, J. E. Balling, T. Bjgrnsen, P. Brauer, C. Budtz-
Jorgensen, W. Bujwan, B. Carlson, F. Christiansen, P.H. Connell, C.J. Eyles,
D. Fehlker, G. Genov, P. Grudzinski, P. Kochkinl, A. Kohfeldt, I. Kuvvetli,
P. Lundahl Thomsen, S. M. Pedersen, J. Navarro-Gonzalez, T. Neubert,

1La misién ASIM ‘Atmosphere Space Interacction Monitor, es una misién estratégica de ob-
servacion de la tierra de la ESA que se encarga de la monitorizacién de los fenémenos tormentosos
maés violentos que producen descargas de rayos gammas terrestres (TGFs) mediante el instru-
mento MXGS (Ostgaard et al., 2019).

109



110

CAPITULO 8. PRODUCCION CIENTIFICA

K. Njgten, P. Orleanski, B. H. Qureshi, L. R. Cenkeramaddi, V. Reglero,
M. Reina, J. M. Rodrigo, M. Rostad, M. D. Sabau, S. S. Kristensen, Y.
Skogseide, A. Solberg, J. Stadsnes, K. Ullaland, S. Yang Ano: 2019

. “First 10 Months of TGF Observations by ASIM”

Journal of Geophysical Research: Atmospheres 124, 14,024-14,036

ID: 10.1029/2019JD031214

Autores: N.@stgaard, T.Neubert, V.Reglero, K. Ullaland, S.Yang, G.Genov,
M. Marisaldi , A.Mezentsev , P. Kochkin, N. Lehtinen, D.Sarria, B.H.Qureshi,
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. “A terrestrial gamma-ray flash and ionospheric ultraviolet emissions powe-

red by lightning”

Science 367 (6474), 183-186

ID: 10.1126/science.aax3872

Autores: T. Neubert, N. @stgaard, V. Reglero, O. Chanrion, M. Heumesser,
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gaard Rasmussen, A. Mezentsev, M. Marisaldi, K. Ullaland, G. Genov, S.
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Ano: 2019

. “Blue optical observations of narrow bipolar events by ASIM suggest corona

streamer activity in thunderstorms”

Journal of Geophysical Research: Atmospheres

ID: 10.1029/2020JD032708

Autores: S. Soler, F. J. Pérez-Invernén, F. J. Gordillo-Vazquez, A. Luque, D.
Li, A. Malagén-Romero, T. Neubert, O. Chanrion, V. Reglero, J.Navarro-
Gonzélez, G. Lu, H. Zhang, A. Huang, and N. @stgaard Ano: 2020

. “A Simultaneous Observation of Lightning by ASIM, Colombia-Lightning

Mapping Array, GLM, and 1SS-LIS”

Journal of Geophysical Research: Atmospheres

1D:10.1029/2020JD033735

Autores: Joan Montanya, Jesis A. Loépez, Carlos A. Morales Rodriguez,
Oscar A. van der Velde, Ferran Fabré, Nicolau Pineda, Javier Navarro-
Gonzalez, Victor Reglero, Torsten Neubert, Olivier Chanrion, Steven J.
Goodman, Nikolai @stgaard, Alfonso Ladino-Rincon, David Romero, Gloria
Sola, Ricard Horta, Modesto Freijo Afo: 2020



8.1. LISTADO DE PUBLICACIONES 111

8.

10.

11.

12.

13.
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Apéndice

Estimacion de la dispersion de
velocidad

Con objeto de probar la fiabilidad de las medidas de dispersién de velocidad
en las galaxias virtuales, se ha comparado el método dindmico utilizado en este
trabajo para medir la dispersion de velocidad con una aproximacién similar a la que
se lleva a cabo en las observaciones (como en Cappellari et al. (2006); Emsellem
et al. (2011)). En esta aproximacién, para obtener una dispersién de velocidad
espectroscopica, se utiliza la anchura de las lineas del espectro. Para cada celda
de las imagenes de galaxias virtuales proyectadas se genera un espectro integrado
de todas las particulas en esa celda, desplazado en longitud de onda dependiendo
de la velocidad del centro de masas de la galaxia:

Necell

Fon(\) = Y (miF(ti, Zi, (1 + 0:/€))(1 + v;/)) (A1)
i=1

en donde Fj; es el flujo integrado en la celda, N es el numero de particulas
en la celda, m; es la masa estelar de la particula ¢, ¢t; y Z; son la edad y la
metalicidad, v; es la velocidad radial relativa al centro de masa y c es la velocidad
de la luz. F(t;, Z;, \(1 + v;/c)) es el flujo de una particula de poblacién estelar
individual que tiene la misma edad y metalicidad y se encuentra desplazada en su
longitud de onda por su propia velocidad. Para producir los espectros completos
se han utilizado los modelos de poblaciones estelares MIUSCAT que cubren el rango
de 6400-7400 A, en donde la resolucién promedio de estos modelos es de 46 km/s
y la escala de velocidad es de 39 km/s. El uso de modelos MIUSCAT mds extensos
en longitud de onda (3500 - 7400 A) no produce cambios significativos en los
resultados.

La distribucién de la velocidad en la linea de visién ( line of sight velocity distri-
bution, LOSVD’) se ha obtenido por comparacién con un espectro modelo creado
por la convolucién de una plantilla de ‘LOSVD’ parametrizada. Para minimizar
las diferencias de la plantilla se ha utilizado como espectro modelo la distribucion
de energia espectral integrada en una celda dada sin aplicar los desplazamientos
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por velocidad y, por tanto, consistente con la resolucién del modelo. Como algo-
ritmo de ajuste se utiliza el método ‘Penalized Pizel Fitting’ (PPxF; Cappellari &
Emsellem 2004). De este ajuste se obtiene V' y o para cada celda. Para obtener un
muestreo aceptable de la galaxia virtual, solo se realiza este proceso en aquellas
celdas con al menos 1000 particulas estelares. La estimacién final de ospe. se define
como la dispersién de velocidad medida del espectro corregido por la resolucién
del modelo.

En la figura A.1 se muestra la comparativa entre la dispersién de velocidad
derivada de la anchura de las lineas espectrales y dos de los calculos de dispersion
de velocidad estimados de forma dindmica para una de las galaxias masivas de
la muestra empleada. La dispersiéon de velocidad pesada en masa, o455, S€ de-
fine como la raiz cuadrada de la media pesada en masa de los cuadrados de las
desviaciones de velocidad de las particulas:

Ncell
Z mi(vi - ’Ucell,mw)z
=
012nass = : Necell (A2)

>, mi
1=1

en donde Vee,mw €s la media de la velocidad de las particulas dentro de una celda
pesada en masa. De forma analoga, se define la velocidad de dispersién dindmica,
ahora pesada en luminosidad en lugar de en masa:

Ncell
> Li(vi — veeniw)?
=1
O-l2ight = Neell (A3)

>, Li
=1

en donde L; es la luminosidad de la particula en la banda r y e, €s la media
pesada en luminosidad de las velocidades de las particulas en la celda i.

A baja dispersién de velocidades, la determinacion espectroscopica se desvia
significativamente de los valores calculados por los dos métodos dindmicos, siendo
la discrepancia mayor con los valores de la dispersién de velocidad pesada en masa.
Merece la pena senalar que cuando la dispersién de velocidad es baja las medidas
espectroscopicas son menos fiables, ya que se aproximan a la resolucién limite de
los modelos. De hecho, las galaxias que tienen los valores promedios mas bajos de
dispersion de velocidad muestran las mayores desviaciones. Otra importante fuente
de incertidumbre en la determinacion espectroscépica es el muestreo deficiente de
la distribuciéon de velocidad. En muchos casos, la distribucién de velocidad esta
lejos de ser gaussiana y, principalmente en las galaxias con una rotacién elevada,
los efectos de la proyeccién pueden afectar de forma importante a la forma que
presenta la distribucién, dando lugar a distribuciones de velocidad muy asimétricas
que no pueden parametrizarse bien por la ‘LOSVD’. Este efecto es muy acusado
en las regiones externas de la galaxia, pero no afecta demasiado a las regiones
centrales (dentro del radio efectivo).

Cuando la dispersién de velocidad es elevada, el valor espectroscépico de es-
ta magnitud se correlaciona bien con los valores obtenidos utilizando los métodos
dindmicos. Esta correlacién es mucho més estrecha para la 0y;45: que parala opmqss.
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Como es de esperar, el valor de la dispersién de velocidad espectroscopica se corre-
laciona mejor con la dispersion de velocidad pesada en luz. Esto es debido a que, en
la integracién de los espectros de las particulas de poblacién estelar, las velocidades
de las particulas mas luminosas son las que mas aportan en el ensanchamiento de
las lineas espectrales. La dispersion de velocidad pesada en masa muestra una ma-
yor dispersién y un desvio sistematico hacia valores mayores. Se aprecia la misma
tendencia comparando op,qss ¥ Oright (tercer panel de la figura A.1). La razén de
las discrepancias entre las dos estimaciones dindmicas se puede entender por la di-
ferencia entre la dispersién de velocidad de las poblaciones estelares mas antiguas
frente a las mds j6évenes, siendo las poblaciones més antiguas (>5 Gyr) las que
presentan una mayor dispersién de velocidad. Ya que las particulas estelares mas
antiguas en la simulacién se han formado en fuertes brotes de formacién estelar
que han producido particulas estelares de masa elevada, conduciendo asi a una
dispersién de velocidad pesada en masa, 0,455, de valores mas elevados. Por otro
lado, cuando esta dispersion de velocidad se encuentra pesada en luz, el peso de
las particulas estelares masivas se difumina debido a su alto ratio M/L.

El efecto de la dispersion de velocidad integrada para cada galaxia se muestra
en la figura A.2. La dispersion de velocidad galdctica se ha calculado promedian-
do todos los valores de dispersién de velocidad de las celdas dentro de un radio
efectivo.

Las celdas que no tienen suficiente nimero de particulas o aquellas cuya dis-
persion de velocidad espectroscépica cae por debajo del nivel de resolucién del
modelo, no se tienen en cuenta en el calculo del promedio. Las galaxias cuyas cel-
das que si satisfacen estas condiciones pero que tienen menos de 10 celdas que las
cumplan se muestran con simbolos rojos en la figura A.2.

La dispersién de velocidad pesada en luz muestra una estrecha correlacién
con la determinacién espectroscépica, aunque tiende a ser un 10 % mayor. Este
desplazamiento sistematico se produce por la contribucién de de las celdas de bajo
valor de dispersién de velocidad, cuya velocidad de dispersién dindmica se desvia
hacia valores mas altos. Por otro lado, la velocidad de dispersion pesada en masa
muestra una dispersién mayor y un fuerte desplazamiento sistemético hacia valores
mas elevados. Esto ocurre incluso para valores altos de dispersién de velocidad.

Para este estudio se concluye utilizar la o4 en lugar de la opqss, ya que la
determinacion espectroscépica de la dispersion de velocidad sigue una metodologia
igual a la utilizada observacionalmente y la determinaciéon dindmica més cercana
a esta Ogpec €5 la pesada en luz.
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Figura A.1: Comparacién entre la determinacién dinamica y la determinacién espec-
troscépica de la dispersién de velocidad para todas las celdas con al menos 1000 particulas
por celda en una galaxia masiva. Los paneles de la izquierda muestran la comparativa
entre la dispersién de velocidad pesada en luz, oigne, y la dispersion de velocidad espec-
troscopica ospec. Los paneles centrales muestran la comparacién entre la determinacion
dindmica de la dispersiéon de velocidad pesada en masa, omaess, y la determinada por
métodos espectroscépicos. Finalmente, los paneles de la derecha muestran la compara-
cién entre las dos estimaciones dindmicas, omass ¥ 01ight- En los paneles se muestran las
tres proyecciones de la muestra de galaxias. Los paneles superiores muestran la correla-
cién de los diferentes observables mientras que los inferiores muestran los residuos de la
correlacién. Cada cruz es una determinacién de la dispersién de velocidad en una celda.
La linea punteada indica la relacién uno a uno y la linea continua roja muestra los valores
medianos calculados en intervalos equipoblados de dispersion de velocidad.
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Figura A.2: Comparativa entre el cdlculo de la dispersién de velocidad promedio con
el método espectroscopico frente a los métodos dindmicos utilizando las celdas dentro de
un radio efectivo de las galaxias de la muestra utilizada a z = 0. Se muestra la proyeccién
en los tres ejes de cada galaxia. En los paneles superiores se muestra la correlaciéon de la
dispersién de velocidad medida con los distintos métodos. Los paneles inferiores muestran
los residuos de estas correlaciones. Los simbolos rojos indican galaxias en las que se han
utilizado menos de 10 celdas para calcular el promedio. La linea punteada indica la

relacién uno a uno.
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Apéndice

Catalogo de las galaxias virtuales
masivas

Este apéndice contiene el catalogo de las galaxias virtuales que se han utilizado
para realizar los estudios morfolégicos, dindmicos y evolutivos del presente traba-
jo. Es conveniente recordar que la muestra de galaxias virtuales proviene de una
simulacion cosmoldgica realizada con el cédigo MASCLET, cuyos resultados han si-
do procesados por el buscador HALMA. Para la seleccion de las galaxias virtuales a
‘redshift’ cero se han seguido los criterios: (i) masa de la componente estelar de la
galaxia suficientemente elevada (M, > 101 M, ya que este estudio se centra en el
estudio de las galaxias virtuales masivas), (ii) estado evolutivo relativamente tran-
quilo a ‘redshift’ cero (todas las galaxias elegidas no muestran ninguna colisién
inminente que haga pensar que no se encuentran virializadas), (iii) localizacién
en los niveles de malla mejor resueltos. El resultado tras aplicar los criterios de
seleccion es una muestra de 21 galaxias virtuales masivas.

Las 21 galaxias se proyectan en las tres direcciones del espacio (x,y,z) con el fin
de crear imagenes que sean directamente comparables al plano observacional. Con
ayuda de MIUSCAT se calcula el flujo de cada particula estelar (‘SSP’). Este flujo
pesado en masa se integra junto con el de todas las ‘SSP’ dentro del ‘pizel’ de la
imagen de la galaxia proyectada. De esta forma, se obtiene un mapa de brillo en
el que solo se tienen en cuenta los ‘pizels’ con una superficie de brillo (SB) en la
banda-r superior a 25 mag/arcsec?, lo que corresponde al limite observacional de
SB. El tamano de ‘pizel’ elegido tiene que ver con la méxima resolucion alcanzada
en la simulacién cosmoldgica, 2,7 kpc para todas las galaxias de la muestra.

Las imégenes obtenidas se recortan en cuadrados con un tamano fisico de
100 x 100 kpc. Cada una de ellas contiene el tamano de su radio efectivo (R.) a
escala. Por ltimo, las Figuras B.1 y B.2 muestran las imégenes de estas galaxias
virtuales ordenadas de izquierda a derecha, de acuerdo con su velocidad sobre su
dispersién de velocidad V/o en sentido decreciente. La posicién de las imagenes
de galaxias en la direccién vertical hace referencia a la elipticidad observada (e)!.

1La elipticidad se define como € = 1 — b/a, donde b/a es la proporcién axial medida mediante
GALFIT (Peng et al., 2002).
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Las galaxias que se encuentran en la parte superior presentan mas elipticidad
que las que se encuentran en la parte inferior. Los Cuadros B.1 (izquierdo) y B.2
(derecho) contienen los identificadores de cada una de las imdgenes de las galaxias
mostradas en las Figuras B.1 (izquierda) y B.2 (derecha) para poder consultar sus
propiedades en las Tablas B.3, B.4 y B.5.

205x | 1x 256z | 205y | 181z
174z | 205z | 231x | 321x | 192y
174x | 174y | 1y 243y | 243x
321z | 192x | 179x | 258z | 155x
243z | 321y | 269z | 161z | 155y
1z 256y | 192z | 181y | 267x
269y | 267y | 115z | 115x | 181x

Cuadro B.1: Identificadores de cada una de las imdgenes de las galaxias mostradas en
la Figura B.1 (izquierda)
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256x | 155z

179z

239z

110x | 161y

164z

107z

107y | 255z

107x

255y

239y | 164x

179y

255x

258y | 231z

239x

161x

231y | 269x

258x

110z

267z | 164y

110y

115y

Cuadro B.2: Identificadores de cada una de las imagenes de las galaxias mostradas en
la Figura B.2 (derecha)

Cuadro B.3: Caracteristicas de las proyecciones ‘x’ de las galaxias virtuales:
la columna 1 contiene el identificador del halo proyectado, ih;

la col
la col
la col
la col
la col
la col
la col

ih n NP Mtot Re Oo M V/O'o b/a
1x 2,06 5453738 G658E+12 151 4422 1 038 039
256x 2,12 746944 6,34E+11 13,8 1639 1 0,30 0,47
205x 1,78 782383 5,01E+11 36,1 2024 1 0,40 0,58
110x 2,94 550849 1,03E+12 6,0 2444 0 023 0,60
231x 4,38 2590177 3,32E+12 10,6 408,1 1 0,33 0,63
321x 5,18 583700 4,98E+11 85 1872 1 0,27 0,64
243x 6,48 307834 3,09E+11 7,6 1795 1 0,18 0,69
174x 3,46 3792854 1,71E+12 17,9 2783 1 0,60 0,71
107x 2,74 1198277 1,07E+12 10,1 2495 0 0,14 0,71
179x 3,60 1115469 7,99E+11 12,2 1278 0 0,16 0,71
155x 2,11 894953 7,07E+11 20,0 210,1 O 0,15 0,71
955x 3,47 2451022 1,64E+12 10,7 3630 1 010 0,73
164x 2,50 203808 3,36E+11 5,5 167,1 0 0,14 0,73
192x 4,54 3211282 1,92E+12 11,1 3209 1 021 0,75
239x 6,64 976451 1,17TE+12 85 2367 1 0,14 0,79
161x 4,04 383437 2,73E+11 142 2271 0 0,12 0,80
258x 3,19 356662 881E+11 6,8 226,2 O 0,14 0,84
267x 4,43 2102134 2,12E+12 11,8 370,1 1 0,19 0,89
269x 1,89 701315 8,53E+11 124 1648 O 0,18 0,92
181x 2,35 409738 5,16E+11 129 1404 0 021 0,94
115x 3,01 1814854 1,71E4+12 10,3 3353 O 0,22 0,98

. 2 muestra indice de Sérsic, n , calculado en el ajuste del perfil 1D;

. 3 hace referencia al nimero total de (‘SSP’) en el halo, NP;

. 4 detalla la masa estelar total, Myot, en unidades de masas solares My

. 5 muestra el radio efectivo de la galaxia, Re, expresado en kpc;

. 6 contiene la dispersién de velocidad, oo, en km/s;

. 7 indica si la galaxia virtual ha tenido colisiones, M (‘Mergers’), [1 si, 0 no];

. 8 contiene el pardametro velocidad sobre dispersién de velocidad, V/oo;

por tltimo, la columna 9 contiene el pardmetro de forma, b/a, utilizado para calcular la

elipticidad.
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ih n NP Mot R, o, M V/o, b/a
205y 1,73 782383 5,01E+11 33,7 2180 1 0,36 0,49
161y 840 383437 2,73E+11 16,1 2006 O 0,22 0,59
192y 4,60 3211282 1,92E+12 10,4 311,3 1 025 0,62
174y 2,38 3792854 1,71E4+12 16,3 280,0 1 0,57 0,67
243y 3,76 307834 3,09E+11 88 149,1 1 0,26 0,67
107y 2,67 1198277 1,07TE+12 10,2 263,3 O 0,18 0,68
255y 3,28 2451022 1,64E+4+12 12,0 322,0 1 0,13 0,69
ly 1,53 5453738 6,58E+12 17,2 3945 1 0,57 0,70
239y 4,31 976451 1,17E+12 7,6 2485 1 0,15 0,73
179y 3,23 1115469 7,99E+11 10,7 164,5 O 0,11 0,73
321y 8,16 583700 4,98E+11 88 1929 1 0,21 0,76
258y 3,83 356662 8,81E+11 7,2 207,7 0 0,16 0,77
155y 1,88 894953 7,07TE+11 14,2 2512 O 0,19 0,78
256y 2,25 746944 6,34E+11 19,6 1252 1 0,21 0,84
181y 2,30 409738 5,16E+11 11,9 156,1 0 0,20 0,85
231y 7,00 2590177 3,32E+12 13,9 3452 1 0,18 0,87
269y 2,69 701315 8,53E+11 129 1319 O 0,29 0,92
164y 3,86 203808 3,36E+11 6,0 1299 O 0,14 0,93
115y 2,09 1814854 1,71E+12 10,2 3556 0 0,06 0,96
267y 4,16 2102134 2,12E+12 11,3 353,9 1 0,28 0,97
110y 2,92 550849 1,03E+12 6,5 2329 0 0,10 0,97

Cuadro B.4: Caracteristicas de las proyecciones ‘y’ de las galaxias virtuales:

la columna 1 contiene el identificador del halo proyectado, ih;

la col. 2 muestra indice de Sérsic, n , calculado en el ajuste del perfil 1D;

la col. 3 hace referencia al ndmero total de (‘SSP’) en el halo, NP;

la col. 4 detalla la masa estelar total, Myot, en unidades de masas solares My ;

la col. 5 muestra el radio efectivo de la galaxia, Re, expresado en kpc;

la col. 6 contiene la dispersién de velocidad, oo, en km/s;

la col. 7 indica si la galaxia virtual ha tenido colisiones, M (‘Mergers’), [1 si, 0 no];
la col. 8 contiene el pardmetro velocidad sobre dispersién de velocidad, V/oo;

por dltimo, la columna 9 contiene el pardmetro de forma, b/a, utilizado para calcular la
elipticidad.
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Cuadro B.5: Caracteristicas de las proyecciones ‘z’ de las galaxias virtuales:
la columna 1 contiene el identificador del halo proyectado, ih;

la col
la col
la col
la col
la col
la col
la col

ih n NP Mot R, o, M V/o, b/a
2302, 432 976451 117BE+12 67 2541 1 017 0,46
256z 2,66 746944 6,34E+11 15,1 166,6 1 0,37 0,48
155z 2,15 894953 T7,07E+11 17,5 2293 0 0,21 0,52
181z 2,40 409738 5,16E+11 11,5 1461 0 031 0,55
1792 2,91 1115469 7,99E+11 10,7 1515 0 020 0,58
205z 1,73 782383 5,01E+11 26,8 2309 1 0,33 0,61
164z 4,44 203808 3,36E+11 51 163,1 O 0,16 0,61
174z 241 3792854 1,71E+12 16,9 2885 1 0,64 0,62
1072 2,88 1198277 1,07E+12 7,7 3029 0 013 0,65
92552 345 2451022 1,64E+12 135 3048 1 0,16 0,66
258z 3,58 356662 8,81E+11 76 2044 O 0,16 0,73
321z 6,56 583700 4,98E+11 98 1744 1 0,24 0,75
231z 6,46 2590177 3,32E+12 13,0 3652 1 0,15 0,78
269z 2,09 701315 8,53E+11 13,0 1483 O 0,19 0,78
243z 5,17 307834 3,09E+11 97 1370 1 0,26 0,80
161z 4,99 383437 2,73E+11 165 1993 0 019 0,80
1z 1,54 5453738 6,58E+12 18,6 4019 1 044 0,81
192z 4,72 3211282 1,92E+12 11,9 304,3 1 0,20 0,83
110z 2,80 550849 1,03E+12 6,2 265,7 0 0,06 0,87
115z 2,72 1814854 1,71E+12 10,3 3014 0 025 0,97
2672 3,54 2102134 2,12E+12 11,6 3467 1 0,19 0,98

. 2 muestra indice de Sérsic, n , calculado en el ajuste del perfil 1D;

. 3 hace referencia al nimero total de (‘SSP’) en el halo, NP;

. 4 detalla la masa estelar total, M¢ot, en unidades de masas solares My

. 5 muestra el radio efectivo de la galaxia, Re, expresado en kpc;

. 6 contiene la dispersién de velocidad, oo, en km/s;

. 7 indica si la galaxia virtual ha tenido colisiones, M (‘Mergers’), [1 si, 0 no];

. 8 contiene el pardmetro velocidad sobre dispersién de velocidad, V/oo;

por tltimo, la columna 9 contiene el pardmetro de forma, b/a, utilizado para calcular la

elipticidad.
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Figura B.1: Imdgenes de galaxias virtuales (identificadores en Cuadro B.1) ordenadas,
de izquierda a derecha, de acuerdo con V/o en sentido decreciente y, de arriba a abajo,
segun € decreciente. La escala de brillo se muestra en la Figura B.2.
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Figura B.2: Imagenes de galaxias virtuales ordenadas, de izquierda a derecha, de acuerdo
con V/o en sentido decreciente y, de arriba a abajo, segin € decreciente. Los identifica-
dores de las imdgenes pueden encontrarse en el Cuadro B.2.
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