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Resumen

Los grandes relevamientos extragalacticos han sido una pieza fundamental en nues-
tra comprension de la cosmologia y la formacién de galaxias en las tltimas décadas.
Actualmente, con el advenimiento de proyectos revolucionarios del conocimiento como
Euclid y el Gran Telescopio para Rastreos Sinépticos (LSST), las simulaciones cosmo-
logicas ocupan un rol fundamental tanto en el diseno de estos relevamientos como en
la interpretacion de los datos que seran recolectados. Estas simulaciones son requeridas
para establecer las predicciones tedricas, para generar catialogos que permitan cuantificar
efectos observacionales sistematicos y de selecciéon, para realizar analisis de datos y para
optimizar las estrategias de observacion. Entre los tipos de simulaciones utilizadas para
comprender la evolucion de las galaxias, los modelos semianaliticos de formaciéon y evo-
lucion de galaxias adquieren una importancia estratégica dada su ventaja en tiempo de
calculo y predictibilidad teorica.

En esta Tesis nos enfocamos en el codigo semianalitico SAG, el cual hemos modificado
y adaptado para poder permitir generar catélogos de galaxias de amplia envergadura, asi
como también hemos estudiado y mejorado aspectos particulares del modelo fisico que
nos permiten obtener poblaciones de galaxias con propiedades méas consistentes con las
observadas.

Especificamente, hemos introducido cambios técnicos globales en el cédigo que inclu-
yen: una adaptacion a nuevos tipos de simulaciones con formato estandar, estrategias de
optimizaciéon, rendimiento y paralelizacion para analizar grandes entradas de datos en
supercomputadoras. Detallamos comparaciones entre las diferentes versiones del modelo,
asi como anélisis del algoritmo del mismo y estadisticas de rendimiento.

También nos hemos enfocado en algunos tratamientos evolutivos aplicados a las ga-
laxias satélites. Analizamos el método de integracion de orbitas de las galaxias satélites
huérfanas mediante el ajuste de la tasa de fusiones de la poblacion de galaxias, implemen-
tamos correcciones para considerar la periodicidad de las simulaciones en esta integracion,
y desarrollamos un ajuste empirico para modelar la pérdida de material de las galaxias
satélites debido a la presion de barrido ejercida por el medio.

Finalmente, utilizamos todos los cambios y mejoras anteriores para crear un catélo-
go de galaxias de gran envergadura aplicando el c6digo SAG sobre la simulaciéon piblica
MDPL2 del grupo MultiDark, en contexto de un proyecto de colaboracion. Este catalogo
serd publicado mediante una base de datos abierta en linea. Detallamos todo el anélisis
necesario realizado para construir este catalogo, asi como los resultados intermedios y
las estadisticas generales de célculo. Incluimos también anélisis de los modelos utilizados
en cada etapa de la construccion del catalogo final. El catélogo resultante consiste en
una poblacion de galaxias simuladas cuyas propiedades cumplen una serie de restriccio-
nes fundamentales basadas en observaciones de relevamientos extragalacticos y muestra
predicciones consistentes. Esta muestra se compone de aproximadamente 194 millones de
galaxias a z = 0, y considera un total de 125 instantaneas en su historia evolutiva.
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If you look up at the Milky Way through the eyes of Carl Sagan,
you get a feeling in your chest of something greater than yourself,
And it 1s. But it’s not supernatural.

Richard Dawkins
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Capitulo 1

Introduccion

El modelo estandar de la cosmologia describe la evolucion del Universo a gran escala
mediante el escenario ACDM con inflacion, en el cual el Universo estd gobernado por
energia oscura representada por una constante cosmologica A y materia oscura fria (CDM,
por sus siglas en inglés). Resultados recientes como los obtenidos por la mision Planck
(Planck Collaboration: Ade et al., 2016) estiman un valor para el parametro de densidad
asociado a la constante cosmolégica de Q24 = 0.692 + 0.012 con una constante de Hubble
Hy = 67.81 £ 0.92 km s™* Mpc™', mientras que la densidad de materia corresponderia
a Qn = 0.308 & 0.012, de la cual solo alrededor del 3% estaria asociado a la materia
bariénica tradicional (Q,h? = 0.02226 4 0.00023, con h = Hy/(100 km s™" Mpc™)). A
pesar de que observaciones recientes realizadas con el telescopio espacial Hubble para
estimar Hy mediante la medicién de Cefeidas en el Universo cercano han entregado un
valor alrededor de 30 mas alto que el detectado por el satélite Planck, obteniendo Hy =
73.2441.74 km s~ Mpc ™' (Riess et al., 2016), el modelo cosmolégico estandar es nuestra
mejor y mas precisa descripcion del Universo a gran escala.

En este escenario actual, las grandes estructuras que componen el Universo siguen
una estrategia de formaciéon por agregacion jerarquica, en donde las estructuras més
pequenas se fusionan a tiempos tempranos para formar las mas grandes. Las estructuras
se crean a partir de inestabilidades gravitacionales provocadas por el crecimiento lineal
de las perturbaciones iniciales del campo de densidad de materia que llegan al valor
critico, revirtiendo el comportamiento expansivo del Universo y terminando por colapsar
localmente, formando halos de materia que pueden constituir sistemas virializados. Estos
halos contintian creciendo con el tiempo ya sea por acreciéon de masa del entorno o por
la fusién con otros halos ya formados. Una amplia mayoria de los halos que se fusionan
con otros preservan su estructura ligada creando subestructuras dentro de los halos que
los contienen, los llamados subhalos o halos satélites.

Desde el punto de vista gravitacional, la materia oscura tiene un rol dominante en la
definicion de los pozos de potencial que propician la formacion de galaxias. Especificamen-
te, los halos de materia oscura son los lugares en donde la materia bariénica inicialmente
se aglomerara para luego enfriarse radiativamente y condensarse dando lugar a la forma-
cion de discos gaseosos y la consecuente formacion estelar. A su vez, la evolucién dindmica
de los halos de materia oscura tiene un rol dominante en las interacciones de galaxias, y
consecuentemente, en las propiedades que tendran las mismas a lo largo del tiempo (una
buena revision del area en términos globables se puede encontrar en los textos Peacock,
1999; Mo et al., 2010).

La mayor parte de la informacion extragalactica que podemos medir proviene efecti-
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vamente de la componente baridnica de las galaxias y sus entornos, por lo que la relacion
entre estas y los halos de materia oscura demanda una buena comprensiéon que nos per-
mita construir modelos cosmologicos suficientemente precisos para hacer predicciones e
inferencias en base a nuestras observaciones. No obstante, la evolucion de las galaxias a
escalas temporales cosmologicas sigue un comportamiento bastante alejado del régimen
lineal, y esta particularmente dominada por procesos astrofisicos violentos tales como la
realimentacion energética y quimica, y los efectos de ambiente. En este punto es crucial
la consideracion de las simulaciones como herramienta teérica béasica en la comprension
y caracterizacion de las interacciones bariénicas conductoras de la evolucion de las gala-
xias (una buena revision del tema se puede encontrar en Benson, 2010).

El objetivo de esta Tesis es hacer una revision de los procesos fisicos que conducen la
formacion y evolucion de galaxias y sus predicciones en diferentes escalas espaciales. El
método consiste en la creacion de poblaciones de galaxias simuladas que describan con-
juntos de observaciones obtenidas por grandes relevamientos extragalacticos, utilizando
para ello un modelo semianalitico de formaciéon y evolucion de galaxias. En una primera
instancia, el trabajo contempla el anélisis y modificacion del cédigo del modelo semi-
analitico para que permitiese concretar el objetivo planteado. En una segunda instancia,
esta Tesis se centra en el desarrollo de catalogos de galaxias con este nuevo modelo y
en analisis especificos sobre procesos particulares de la evolucién de las galaxias. Los
catalogos generados constituyen un producto derivado de esta Tesis, se ofreceran de for-
ma publica mediante una base de datos en linea, y permitiran generar predicciones mas
avanzadas para futuros experimentos. Esta Tesis esta organizada de la siguiente forma:
en lo que resta de este Capitulo introductorio se detalla el escenario tebrico en el cual
estd embebido el trabajo; en el Capitulo 2 se describe el modelo semianalitico utilizado
junto a los mayores cambios realizados al modelo durante esta Tesis y sus primeros logros;
en el Capitulo 3 se describen tratamientos referentes a las galaxias satélites que fueron
estudiados y modificados durante el trabajo; y en el Capitulo 4 se detallan el proyecto
de colaboraciéon con el grupo MultiDark consistente en la creaciéon de catalogos masivos
de poblaciones de galaxias usando simulaciones de gran envergadura, y los avances que
fueron parte de este trabajo de Tesis, donde también se describen los primeros catalogos
publicos de galaxias generados incluyendo todas las modificaciones introducidas.

1.1. Teoria de formacién de galaxias

El proceso de formacion de galaxias involucra fisica en el régimen no lineal y un
amplio conjunto de mecanismos de interaccion fisicos que abarcan una gran variedad de
escalas tanto espaciales como energéticas. Debido a esto, es imposible solucionar de forma
totalmente detallada estos procesos utilizando técnicas analiticas. Los modelos teodricos
puramente analiticos s6lo permiten realizar estudios restringidos de evolucién aplicados a
casos particulares (como los propuestos por McKee y Ostriker, 1977; White y Rees, 1978;
White y Frenk, 1991; Efstathiou, 2000).

Dos estrategias que han sido desarrolladas en las tltimas décadas son las que general-
mente se utilizan para atacar este problema. La primera corresponde al uso de simulacio-
nes numeéricas de N-cuerpos que incluyen tratamientos hidrodinédmicos. Estas intentan
solucionar numéricamente de forma directa el conjunto completo de ecuaciones no lineales
que describen los procesos fisicos inherentes a la formacion de galaxias, a una escala lo
suficientemente pequena que permita resolver las galaxias como estructuras complejas.
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La segunda estrategia utilizada corresponde al desarrollo de modelos semianaliticos, los
cuales se basan en la construcciéon de un conjunto coherente de aproximaciones analiticas
que trata de describir la misma fisica, pero a una escala espacial mayor que la resuelta por
las simulaciones hidrodinamicas. Cada una de estas técnicas tiene ventajas y limitaciones
y, dado que se enfocan en escalas diferentes, sus resultados se han alimentado mutua-
mente con los anos para conseguir una mejor comprension de los procesos astrofisicos
estudiados.

Por otro lado, un tercer método que no permite entender los procesos fisicos invo-
lucrados sino més bien reproducir propiedades de galaxias en una escala mayor es la
estrategia empirica de ocupacion de halos. Esta utiliza métodos estadisticos para asignar
propiedades siguiendo distribuciones fenomenologicas.

A continuacién describiremos en mas detalle cada uno de estos métodos con el fin de
dar un contexto mas acabado del trabajo de Tesis.

1.1.1. Simulaciones de N-cuerpos/hidrodinamicas

El método computacional més preciso para resolver la formacion de galaxias es a través
de las simulaciones, donde las ecuaciones fundamentales de gravitacion, hidrodinamica
e incluso transferencia y enfriamiento radiativo son resueltas para un gran nimero de
elementos puntuales o particulas. Estas particulas son unidades que discretizan el espacio
y pueden ser organizadas en forma de grilla o seguir las trayectorias de flujo de fluidos.

La materia oscura, al ser entendida como una componente del Universo no colisional
a grandes escalas, es relativamente simple de modelar mediante simulaciones dado que
responde tnicamente a la fuerza gravitacional. Para la evoluciéon de las distribuciones de
masa, velocidades y campos gravitacionales en el contexto de formacion de estructuras y
evolucion de galaxias, la dindmica de Newton (no relativista) es suficiente si se considera
la expansion del Universo de forma independiente. La evolucién se resuelve a partir de
condiciones iniciales donde la grilla de particulas de materia oscura sigue una distribucion
de densidad consistente con el espectro de potencias detectado en el fondo cosmico de
radiacion de microondas (CMB, por sus siglas en inglés).

Las simulaciones de N-cuerpos de mayor resolucién, usualmente disponibles para uso
general, han contribuido enormemente a nuestra comprensiéon de la formaciéon de estruc-
turas (por ejemplo Springel et &al., 2005; Boylan-Kolchin et al., 2009; Klypin et al., 2016);
siendo la simulacion Millennium-XXL (Angulo et al., 2012) la de mayor namero de parti-
culas realizada a la fecha. Esta simulacién contiene mas de 303 mil millones de particulas
(6720%) de materia oscura con masa de 6.17 x 10° h~! M, distribuidas en un volumen
comévil de 3 A~ Gpc de lado.

En general, las simulaciones de materia oscura han sido exitosas en determinar la
formacion de halos y la estructura a gran escala del Universo, definiendo la existencia
de la llamada “red cosmica”. Como resultado, las propiedades de correlacion espacial y
en velocidades de la materia oscura y los halos de materia oscura, junto a los perfiles de
densidad, momento angular y estructura interna de los halos, han sido estudiados con
una alta precision (una buena compilacion de resultados recientes en este tema se puede
encontrar en el libro de Mo et &l., 2010).

Sin embargo, la materia oscura por si sola es insuficiente para estudiar la formaciéon
de galaxias, de modo que el contenido bariénico debe ser incluido. Esto dificulta bastante
el problema debido a que esto requiere que por lo menos sean calculadas las fuerzas
de presiéon y la energia interna del fluido bariénico incluido. Se suelen utilizar varios
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métodos para resolver esta interaccion. Los métodos langrangianos basados en particulas,
en especial el método hidrodinadmico de particulas suavizadas (SPH por sus siglas en inglés
Smoothed Particle Hydrodynamics), han sido muy exitosos para estudiar componentes
barionicas que se comporten como gases ideales a gran escala (Springel, 2005). Asimismo,
en los ultimos anos han sido desarrollados métodos hidrodinamicos eulerianos como la
técnica de refinado de malla adaptativa (AMR, por sus siglas en inglés Adaptative Mesh
Refinement), los cuales también han sido ampliamente adoptados (Springel, 2010). Sobre
estos tipos de modelos, la inclusiéon de enfriamiento radiativo se puede realizar de forma
simple mediante la tabulacion de las tasas a las cuales el gas pierde energia dada su
temperatura y densidad, excluyendo interacciones entre esta energia y el gas.

La inclusién de procesos fisicos mas alla de este nivel se vuelve desafiante. Muchos
codigos actualmente son capaces de modelar la formacion estelar y procesos de realimen-
tacion energética y quimica, incluso el crecimiento de los agujeros negros supermasivos
de los centros de las galaxias. Ejemplos recientes son la simulacion Hlustris (Sijacki et &l.,
2015) que utiliza AMR, o el conjunto de simulaciones EAGLE (Schaye et al., 2015) que
utilizan SPH. Debido a que el conjunto de todos estos procesos fisicos a resolver es muy
amplio, estas metodologias suelen ser extremadamente demandantes de poder de célculo
computacional, de modo que el tamano espacial alcanzado por este tipo de simulaciones
no suele superar las centenas de Mpc de lado para poder ser completadas en tiempos razo-
nables. Por otro lado, es importante destacar que para simulaciones que pueden resolver
el detalle interno de las galaxias, los procesos fisicos reales que intervienen en la evolucion
ocurren realmente a escalas espaciales muy inferiores al limite de resolucion utilizado en
las simulaciones. Por ello, el tratamiento de los procesos astrofisicos es frecuentemente
realizado en un nivel de “subgrilla”, en donde esencialmente se utilizan técnicas semiana-
liticas por debajo de cierto limite de resolucion.

1.1.2. Modelos semianaliticos

La técnica del modelado “semianalitico” trata los procesos fisicos asociados a la for-
macion de galaxias usando técnicas analiticas aproximadas. Tal como en las simulaciones
hidrodinamicas, el grado de aproximacién varia considerablemente con la complejidad
de la fisica incluida, lo cual conlleva incertezas que suelen ser controladas mediante los
parametros libres que son incluidos en las relaciones que modelan la evolucion de galaxias.

Este tipo de modelos opera a una escala distinta de las simulaciones, dado que suelen
tratar a las galaxias como fuentes puntuales cuyas propiedades son caracterizadas de
forma general. No obstante, estan enfocados principalmente en resolver la evolucion del
contenido bariénico de las galaxias excluyendo la caracterizacion y evolucion de los halos
de materia oscura que las contienen. Por este motivo la informaciéon relacionada a los
halos de materia oscura que evolucionan en un contexto cosmoldgico, que puede ser
construida de forma analitica o extraida de simulaciones, suele ser suministrada a los
modelos semianaliticos que la usan como condicién inicial para poder resolver la evolucion
de las galaxias acorde a ello.

La principal ventaja de los modelos semianaliticos es que tienen una demanda compu-
tacional mucho mas baja que las simulaciones de N-cuerpos con hidrodinamica. Esto
facilita la construccion de muestras de galaxias mucho mayores que las posibles utilizan-
do puramente técnicas de N-cuerpos, asi como también una exploraciéon més rapida del
espacio de parametros libres. Por otro lado, es una técnica ideal para poner a prueba
hipotesis sobre los procesos fisicos que conducen la evolucién de propiedades particula-
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res durante la formacion de galaxias, posiciondndose como excelentes laboratorios para
probar teorias astrofisicas a nivel extragalactico. No obstante, estas ventajas son a costa
de utilizar un mayor nivel de aproximacion (una buena revision de esta técnica se pue-
de encontrar en Baugh, 2006). Una gran variedad de modelos, de forma independiente,
han permitido llegar a un acuerdo sobre el conjunto de procesos fisicos principales invo-
lucrados en moldear propiedades estadisticas de la poblacion de galaxias observadas en
grandes relevamientos extragalacticos. Incluso, recientemente se han realizado esfuerzos
para congregar a la gran mayoria de los grupos desarrolladores de modelos y comparar
las diferencias entre los modelos semianaliticos actuales (Knebe et al., 2015).

Esta Tesis se centra sobre el modelo semianalitico de formacion de galaxias SAG, el
cual en este trabajo ha sido modificado y aplicado sobre halos extraidos de simulaciones.
Mayores detalles sobre el funcionamiento de este tipo de modelos, en especial sobre el
SAG, seran descritos en extenso en el Capitulo 2.

1.1.3. Modelos de ocupaciéon de halos

Si bien las dos técnicas descritas anteriores corresponden a modelos numéricos que
buscan explicar la formacién de las galaxias desde un punto de vista teoérico, dada la
complejidad de estos procesos fisicos a veces es necesario tomar un enfoque més empirico
del problema. Esto puede ser ventajoso tanto para relacionar observaciones con la estruc-
tura fisica del Universo que suponemos correcta, como para realizar predicciones basadas
en extrapolaciones de relaciones conocidas.

Estos modelos de distribuciones de ocupacion de halos (HOD por sus siglas en inglés
Halo occupation distributions), originalmente propuestos por Neyman y Scott (1952), en
su forma mas simple se basan en especificar la probabilidad de encontrar N galaxias
de un tipo particular en un halo de materia oscura con masa M, P(N|M). Dada esta
distribucion de probabilidad, junto a las distribuciones de masas de los halos de materia
oscura, distribuciones espaciales y adicionando suposiciones sobre las localizaciones de las
galaxias satélites en halos, es posible construir una distribucién de galaxias ad hoc. Este
enfoque puede ser extendido para incorporar més propiedades a través de prescripciones
simples, tales como la formacion estelar con respecto a la masa de los halos o el corrimiento
al rojo (redshift), pudiendo generar muestras de galaxias que ajustan una gran variedad
de observables.

Otro enfoque mas monotonico pero siguiendo la misma metodologia anterior es la
asignacion por abundancia de subhalos (SHAM, por sus siglas en inglés SubHalo Abun-
dance Matching), propuesto originalmente por Vale y Ostriker (2004). En este método,
los (sub)halos de materia oscura se pueblan suponiendo una biyeccion entre las propie-
dades de las galaxias (como la masa estelar o la luminosidad) con propiedades de los
halos (tales como la velocidad circular méxima). Al igual que el método anterior, permite
obtener muestras de galaxias que ajustan un conjunto de propiedades, pero no entrega
informacion alguna sobre los procesos fisicos que conducen la evoluciéon de las galaxias.

Al igual que un modelo semianalitico, las técnicas de ocupacién de halos requieren
a priori la informacién de una poblacion de halos de materia oscura con consistencia
cosmolégica. Para ello, se puede utilizar como base la informacion de halos de materia
oscura construida de forma analitica o extraida a partir de simulaciones de N-cuerpos.

En definitiva, todos los métodos utilizados ya sea para comprender los procesos fisicos
preponderantes en la evolucion de galaxias (simulaciones hidrodindmicas y modelos se-
mianaliticos) como aquellos usados para obtener distribuciones estadisticas sin conexion
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fisica (utilizando HOD o SHAM), requieren la informacion de halos de materia oscura
para poder poblarlos con galaxias. Estos halos, principalmente resultantes de simulacio-
nes cosmologicas de N-cuerpos de materia oscura, son caracterizados por un conjunto de
propiedades que deben ser consideradas por los modelos mencionados.

Dada la importancia de los halos de materia oscura en la formacién y evolucion de
galaxias, en la siguiente seccion describiremos de modo general las principales caracteris-
ticas de la formacion asi como las propiedades de estas estructuras de acuerdo al escenario
cosmologico estandar.

1.2. Formacién y estructura de halos de materia oscura

Los halos de materia oscura son estructuras de sobredensidad que pueblan el Universo
en diferentes épocas, formados como consecuencia directa de las perturbaciones inherentes
a la distribucion del contenido de materia del Universo y que estan presentes desde la
época inflacionaria. La existencia de estas estructuras, asi como su formacion y evolucion,
emergen como una prediccion directa al solucionar numéricamente la evolucion de la
distribucién de materia del Universo con el modelo cosmolégico estandar. Estos halos,
al estar constituidos por una componente de materia que es dominante respecto a la
materia bariénica, definen los pozos de potencial que permiten la acumulacién de gas y
su posterior enfriamiento que da lugar a la formacion de galaxias.

Para una mejor comprensiéon de la evoluciéon de estas estructuras, durante esta sec-
cién introduciremos brevemente la teoria de formacion y caracterizacion de las pertur-
baciones que propician la formacién de los halos, transcendental para la construccion de
simulaciones cosmologicas de N-cuerpos. Luego de ello, caracterizaremos las principales
propiedades de los halos que son medidas como resultado directo de estas simulaciones y
son utilizadas por los modelos de formacion de galaxias. En lo que resta de esta seccion se
incluyen restiimenes de los topicos mas relevantes para esta Tesis basados en los desarrollos
de los libros Cosmological Physics de Peacock (1999, capitulo 16) y Galaxy Formation
and Evolution de Mo et al. (2010, capitulo 7), que contienen revisiones acabadas de la
amplia literatura disponible del tema.

1.2.1. Perturbaciones de densidad

Como se describe en Peacock (1999), la formacion de grandes estructuras en el Uni-
verso tiene su origen en las perturbaciones iniciales del campo de densidad de la materia
generadas por fluctuaciones cuanticas aleatorias en el campo asociado al inflatén, y que
luego se expandieron a escalas cosmolégicas debido al proceso inflacionario. La materia
oscura, al no mostrar interaccion electromagnética con otras particulas ni consigo misma,
carece de presion que inhiba su propio colapso gravitacional debido a la presencia de las
perturbaciones, y a su vez permite el crecimiento de las mismas en el tiempo de forma
casi lineal.

Para caracterizar la distribuciéon de materia en un volumen cosmologico arbitrario, es
conveniente introducir las coordenadas comoéviles x, definidas por

x¢ = a(t)x, (1.1)

donde a(t) es el factor de escala que parametriza la expansion del Universo segtn el mo-
delo cosmolégico, v x; representa las coordenadas fisicas. A su vez, el factor de escala se
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expresa en términos del corrimiento al rojo segin a = 1/(1 + z); de modo que a = 1 en
el Universo local (z = 0). Luego, el campo aleatorio de perturbaciones puede ser carac-
terizado mediante la diferencia de densidad de materia respecto a la densidad promedio
(p) en un instante determinado:

i(x) = M (1.2)

El conjunto de perturbaciones d(x) debe cumplir los principios cosmolégicos de isotropia
y homogeneidad, de modo que el promedio (denotado por (---)) se realiza sobre un
conjunto de realizaciones del campo de perturbaciones aleatorias, o de forma equivalente
sobre un volumen lo suficientemente grande. Al ser realizaciones aleatorias, todos sus
momentos estadisticos deben ser invariantes ante rotaciones y traslaciones espaciales, de
modo que estos constituyen un conjunto de variables ttiles para caracterizar el espectro
de perturbaciones que formaran los halos de materia oscura.

Por construccion, el primer momento estadistico es (d(x)) = 0, y la varianza del campo
de perturbaciones queda definida por

0% = (82(x)). (1.3)

Asimismo, se define el momento £(r), conocido como funcién de autocorrelacion o
funciéon de correlacion de dos puntos del campo de densidad, de la forma

§(r) = (6(x)d(x + 1)), (1.4)

valor que depende solamente de la distancia r entre los puntos respectivos, y ademas
£(0) = o2

Por otro lado, el comportamiento estadistico del conjunto de perturbaciones aleatorias
presentes en un campo de densidad puede ser caracterizado por la descomposicion de los
contrastes de densidad §(x) definidos por la Ecuacion (1.2) en sus modos de onda. Si
suponemos que el campo esta contenido en un volumen cubico de largo L con condiciones
de borde periddicas, la expansion de Fourier resulta

5(x) = diexp (—ik - x), (1.5)

con Oy los coeficientes de Fourier y k representando a los vectores de onda respectivos.
Como estos tltimos estéan contenidos en un cubo con volumen fijo L3, solo pueden tomar
los valores k,, . = 2mn,, ./L, con n,,, = 1,2,3,... Expandiendo esta definicion para
un L arbitrariamente grande, la sumatoria de los contrastes de densidad en sus modos
se puede aproximar a su forma integral, obteniendo asi la relacién entre estos d y su
transformada de Fourier dy:

5(x) = (%)3 / 5 (k) exp (—ik - x)d’k,

Su(k) = (%)3 / 5(x) exp (ik - x)dPx. (1.6)

De este modo, podemos definir el segundo momento estadistico de los contrastes de
densidad, pero en el espacio de Fourier

P(k) = (|l*) (1.7)
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el cual es conocido como el espectro de potencias de las fluctuaciones del campo de
densidad y esta relacionado con la funcién de correlacion al ser su transformada de Fourier.
Esto se puede verificar simplemente expresando la funciéon de autocorrelacion, definida por
la Ecuacion (1.4), en términos de la expansion de Fourier de los contrastes de densidad.
Como los dx son reales, podemos reemplazar uno de ellos por su complejo conjugado oy,

obteniendo
£ = <225k )87 (K'Yl k’>xe—ik*>. (1.8)

Por otro lado, en cualquier campo real los modos con vectores de onda opuestos se rela-
cionan entre si segun: 0, (—k) = ¢} (k). Ahora, debido a que tenemos condiciones de borde
periodicas, todos los términos cruzados en la suma (donde k’ # k) promedian cero. Los
términos restantes, al ser expresados de forma integral, quedan

£(r) = (%) [ e (19)

la cual corresponde precisamente a la transformada de Fourier del espectro de potencias
definido anteriormente.

En un universo isotrépico, el espectro de perturbaciones de densidad no puede tener
una direcciéon privilegiada, por lo que también debemos tener un espectro de potencias

isotropico, en el cual
(10l? (k) = |ox|* (). (1.10)

En este caso, la parte angular de la integral en el espacio de los modos k puede resolverse

directamente, quedando
1AW k
£(r) = (_) /P(k)ser;c(r ")y, (1.11)

27

Por conveniencia, se puede eliminar la dependencia con el volumen de esta relacion
expresando el espectro de potencias en una forma adimensional definida por

L3 2 o sen(kr
(k) = Sk P(R) = 28 /0 5(7")%7‘2%7 (1.12)
la cual también se puede entender como el cambio de la varianza por intervalo logaritmico
de k (es decir, A2 = d(§?) /dInk). Esta definicién, al no tener unidades de distancia,
otorga una forma mas simple de visualizar el espectro de potencias, dado que A (k) =1
implica la existencia de fluctuaciones de densidad del orden de la unidad para modos en
el intervalo logaritmico alrededor del nimero de onda k. Por lo tanto, A2(k) corresponde
a la eleccion mas conveniente como contraparte en el espacio de Fourier de la cantidad
adimensional £(r).

En definitiva, el espectro de potencias es una cantidad medular al caracterizar las
fluctuaciones de densidad en la distribuciéon de materia del Universo, mas alld de las
realizaciones individuales que puedan generarse para un volumen cosmolégico particular.
Asimismo, la funcion de correlacion puede ser medida para diferentes épocas del Universo.
Por ejemplo, mediante mediciones del fondo de radiacion de microondas (como han reali-
zado las misiones COBE, WMAP o Planck) se puede recuperar la forma del espectro de
potencias mediante la medicion de la funcion de correlacion proyectada de las diferencias
de temperatura de esta radiacion, y con ello obtener el espectro de potencias inicial que
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caracteriza las fluctuaciones de densidad antes de que evolucionen debido al colapso de
los halos y el desacoplamiento de los diferentes tipos de materia (una revisiéon temprana
de esta técnica se puede encontrar en el libro de Partridge, 1995). Esta funcion tam-
bién puede ser medida para diferentes épocas mediante estadisticas de galaxias obtenidas
de grandes relevamientos, especialmente para bajo corrimiento al rojo (ver, por ejemplo
Zehavi et al., 2005); asi como también a corrimientos al rojo altos mediante mediciones
de los bosques Lyman-a (Lyman-« forests) presentes en los espectros de cuésares (ver,
por ejemplo, Rollinde et al., 2003).

En principio, no hay razones para pensar que el espectro inicial deba tener preferencias
en escalas particulares para la formacion de estructuras, por lo tanto puede ser descrito
como una ley de potencias simple

(| 6n]?) oc k™, (1.13)

coincidente con lo que se espera de los modelos inflacionarios (ver, por ejemplo, Capitulo
4.5 de Mo et al., 2010), y en donde ng es comtnmente llamado indice espectral. En
este caso, aplicando directamente la definicion de la Ecuaciéon (1.12), obtenemos que el
espectro de potencias es

AL (k) o< ks, (1.14)

Un caso de especial interés sucede cuando ng = 1, el llamado espectro de Harrison-
Zel’dovich, en donde nos queda A? o k. Utilizando este valor al perturbar la ecuacion de
Poisson que define el potencial gravitacional (V2¢ = 47Gp, donde ¢ representa el poten-
cial), se obtiene que el espectro de potencias asociado a este potencial es una constante
que no depende de k. De este modo, esta eleccién de ng hace que el espectro de per-
turbaciones sea invariante a las escalas espaciales, constituyendo asi una estructura tipo
fractal.

Para caracterizar cabalmente el espectro, ademas de su forma es necesario conocer
también la amplitud que lo define en las diferentes épocas. Una forma de encontrar esto
es mediante el calculo de la varianza del campo de perturbaciones de densidad de alguna
distribucion particular de observables de interés (por ejemplo, utilizando galaxias). Teori-
camente, es mas simple tratar estas estadisticas mediante la aplicaciéon de una estrategia
que permita simplificar los célculos evitando multiples integraciones en todo el campo
de interés. Para ello, por conveniencia se seleccionan funciones ventana de modo que el
calculo de las integrales quede acotado. Por ejemplo, en el caso mas simple podemos
utilizar una funcién tipo galera (top-hat) definida como

3/(4rR*)  r<R,

1.15
0 r> R, ( )

WR(T> = {

en donde R es el tamano de la esfera elegida para suavizar el calculo. No obstante, la
eleccion ad hoc més utilizada en la literatura es seleccionar funciones con forma gaussiana
dado que introducen menos errores en las estimaciones a costa de obtener expresiones mas
complejas de solucionar. De este modo, los contrastes de densidad son convolucionados
con una funcién ventana Wg, quedando

i(x; R) /WR Ix —y|)o ZékWR )exp (—ik - x), (1.16)



10 CAPITULO 1. INTRODUCCION

en donde WR(k) es la transformada de Fourier de la funcién ventana, la cual en el caso

galera vale
3(sen(kR) — kR cos(kR))
(kR)?

Del mismo modo, la varianza convolucionada con una funcién ventana queda definida por

Wir(k) = (1.17)

o*(R) = 2—; / P(k)W3(k)k>dk. (1.18)

El valor de o(R) obtenido con la distribucion de galaxias ronda la unidad para

R = 8 h™!Mpc (Davis y Peebles, 1983), de modo que el espectro de potencias tedrico

puede ser normalizado forzando que o(R = 8 h™'Mpc) = 1. No obstante, las galaxias

no son trazadores precisos de las fluctuaciones en la distribuciéon de masa debido a que

presentan preferencias de formacion segiin la densidad del medio. Esta diferencia puede

ser considerada introduciendo un parametro de sesgo (bias) como constante de propor-

cionalidad entre las fluctuaciones en la distribucion de masa y las fluctuaciones en la
distribucion de galaxias

Sgal = b . (1.19)

El parametro de sesgo b es una constante que depende de como las galaxias se han
formado en el campo de densidad y no se conoce con precision. De todos modos, en este

caso tenemos )
(8 h-1Mpe) = Zsa8 A MpO) 1 (1.20)
b b

Esto nos permite definir el pardmetro g = 0, (8~ 'Mpc), utilizado ampliamente para
caracterizar la amplitud del espectro de potencias (White et al., 1993). Este parametro
se estima evolucionando el espectro de potencias inicial hasta z = 0 siguiendo una teoria
lineal, de modo que su valor difiere de la varianza real de la distribucién de masa dado
que las perturbaciones a estas escalas han evolucionado de forma altamente no lineal
producto de la agregacion jerarquica (ver, por ejemplo, Evrard, 1989; Frenk et al., 1990).
En este sentido, el uso de este parametro se mantiene més por razones historicas y se
incluye entre los parametros libres del modelo cosmolégico.

La evolucion del espectro de potencias en el tiempo se puede estimar analiticamente
mediante una aproximacion lineal para todas aquellas perturbaciones que aiin no colapsan
formando halos. Para esto, debe introducirse un modelo para las perturbaciones (por
ejemplo, mediante un campo de perturbaciones gaussianas). No obstante, cuando estas
perturbaciones se equiparan a la densidad critica p.(f) en un instante determinado, el
crecimiento se revierte propiciando el colapso gravitacional de aquellas estructuras (Gunn
y Gott, 1972), llevando el crecimiento de las perturbaciones con esa densidad a un régimen
no lineal donde el aglomeramiento de los halos se incrementa debido a este colapso,
siempre siguiendo una estrategia de formacion jerarquica que se obtiene directamente del
estudio de la evolucion de las perturbaciones en un universo en expansion.

En definitiva, una vez definido el espectro de potencias inicial del campo de densidad
a través del indice espectral ng y su amplitud og, es posible crear condiciones iniciales
tanto para realizar simulaciones de N-cuerpos que tracen el comportamiento evolutivo
de la materia oscura formando los halos, como para desarrollar modelos evolutivos de
los mismos usando técnicas de Montecarlo. Ambas técnicas permiten estudiar el compor-
tamiento de las perturbaciones en el régimen no lineal de la evoluciéon de los pozos de
potencial que conduciran a la formacion de las galaxias.
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1.2.2. Estructura interna de los halos

A continuacién detallaremos un conjunto de caracteristicas fisicas usadas para des-
cribir los halos de materia oscura. En la literatura, la caracterizacion de los halos se ha
hecho mayoritariamente mediante la realizacion y anélisis de simulaciones cosmologicas.
Estas simulaciones siguen la evolucion de la materia oscura desde el Universo temprano
utilizando N-cuerpos, y consideran condiciones iniciales de materia perturbada con un
espectro de sobredensidades aleatorio que tenga las mismas propiedades estadisticas que
el observado en el fondo de radiaciéon de microondas. En esta secciéon se describiran las
propiedades mas representativas de los halos de materia oscura que son relevantes para
los modelos de formacion y evolucion de galaxias: definicion de masa, perfil de densidad

y momento angular. Para ello, el resto de la seccién se basara en las secciones correspon-
dientes del libro de Mo et &l. (2010).

Masa y perfil de densidad

Como primera aproximaciéon, un halo de materia oscura se puede describir como un
objeto esférico, cuya distribucién interna de masa queda totalmente descrita por su perfil
de densidad radial p(r).

El modelo més simple que encaja con el desarrollo de colapso esférico (Gunn y Gott,
1972) considera que los halos se aproximan a esferas isotermas truncadas con p(r) oc r=2
para r < Ry, donde R), define el radio limite de un halo de materia oscura. Este borde
de los halos se puede definir segtin la distancia radial para la cual la densidad media del
halo py, alcance un factor A de la densidad media del entorno p, es decir

o= Ap = Apn, (1.21)

en donde p. corresponde a la densidad critica del Universo en ese instante. La densidad
critica varia segin se expande el Universo, y esté definida por
_ 3H2(1)

e = : 1.29
P e (1.22)

en donde G corresponde a la constante de gravitacion universal y H(t) es el parametro
de Hubble para un instante ¢. El parametro de Hubble se define en términos del factor
de escala del Universo y su derivada temporal, segin H(t) = a/a, de modo que en el
Universo local: H(a =1) = Hy
Considerando esto, el perfil de densidad para un halo esférico isotermo queda definido
por ,
Vi
plr) = 27 Gr?’
en donde Vj, = \/GMy/ Ry, es la velocidad circular del halo en R}, cominmente llamados
velocidad virial y radio virial, respectivamente. Asimismo, M, corresponde a la masa del
halo encerrada dentro de Ry, el cual puede ser reescrito en términos de V4, utilizando las
ecuaciones (1.21) y (1.22), quedando

200 Vi
=/ — . 1.24
B AQ,, 10H (1) (1.24)

Una eleccion ad hoc del factor de densidad para la determinacion de py serfa A =
A, correspondiente al factor necesario para que la sobredensidad definida por él pueda

(1.23)
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colapsar y virializarse. Sin embargo, este valor s6lo puede ser aproximado usando ciertas
simplificaciones en modelos particulares de colapso esférico (tal como el obtenido en Bryan
y Norman, 1998). Por otro lado, dado que el criterio de virializacién no es estricto, otras
elecciones para esta constante son ampliamente utilizadas en la literatura. Por ejemplo,
muchos trabajos adoptan p, = 200p, de modo que A = 200; mientras que otros utilizan
pn = 200p., de modo que A = 200/€,,. Cada una de estas definiciones implica distintas
relaciones entre My, Ry, y Vi, pero la conversion entre ellas es directa si se fija el perfil de
densidad. Estas diferentes posibles elecciones para el factor A también originan a su vez
distintas definiciones tanto de las masas M;, como de los radios Ry, viriales con los cuales
se caracterizan los halos de materia oscura. Segun lo anterior, la relaciéon mas general
entre estas cantidades se puede expresar de la forma

47

Mref ( < Rref) = Arefpref e RS

3 ref s (125)

donde el subindice ref alude al criterio de densidad elegido para determinar el tamano
de halo (ver ecuacion (1) de Knebe et al., 2015). Por ejemplo, para el caso mas comun
donde los halos son definidos cuando su densidad media alcanza un factor 200 de la
densidad critica, se tiene Apr = 200 v prer = pe. Seguin el criterio elegido, los subindices
suelen reemplazarse por algin otro que pueda reflejar aquella elecciéon. Sin embargo, no
existe un acuerdo en la literatura que unifique la nomenclatura de estas definiciones. Por
simplicidad, en esta Tesis se seguira la nomenclatura que emplea M, Ry v Viir para
referirse a las masas, radios y velocidades viriales de los halos de forma genérica, y se
especificara el criterio adoptado para definirlas cuando sea necesario.

Por otra parte, una descripcion mejor del perfil de densidad fue propuesta por Navarro
et al. (1996, 1997), quienes en su primer trabajo mostraron que el perfil medido en
halos obtenidos usando simulaciones cosmologicas de N-cuerpos de materia oscura fria
presentaban pendientes més planas que r~2 hacia radios pequenos, y mas pronunciadas
a radios mayores. En el trabajo posterior mostraron la universalidad del perfil para halos
de distinta masa en todos los escenarios donde la materia oscura fria es dominante en la
formacion. El perfil radial propuesto fue

50
(r/rs)(L+7/r)”

el cual ahora es ampliamente conocido como perfil de Navarro, Frenk y White (NFW).
Esta expresion tiene dos pardmetros libres que varian para cada halo: ry conocido como
radio caracteristico y . una sobredensidad caracteristica. La pendiente logaritmica de
este perfil v = dlnp/dInr cambia gradualmente desde —1 cerca del centro hasta —3 a
radios mayores, de modo que se asemeja al perfil de una esfera isoterma en r ~ r,.

Una magnitud que permite caracterizar los halos adoptando el perfil NF'W es el pa-
rametro de concentracion, el cual se define como

Ry,

_ 1 1.27
e= Tt (127)

p(r) = pe (1.26)

y permite medir el grado de concentracion de masa en cada perfil. Por otro lado, la masa
total encerrada dentro de un radio r se puede obtener integrando el perfil de densidad
adoptando una definiciéon para R,

cx
14+ cx

M(r) = 47pdr? |In(1 + cx) — (1.28)



1.2. HALOS DE MATERIA OSCURA 13

donde x = r/Ry,. De este modo, el perfil de densidad de un halo particular queda to-
talmente definido por su masa M), y su parametro de concentraciéon ¢ cuando aplicamos
una definiciéon para el borde del halo. De este modo, se puede obtener también la relacion
entre la sobredensidad caracteristica y el pardmetro de concentracion

R ¢
¢ 3mn(l+c)—c/(1+c)

(1.29)

Segun lo obtenido por Navarro et al. (1997), la sobredensidad caracteristica esté rela-
cionada con el tiempo de formacion de los halos, de modo que los que se forman antes son
més concentrados. Estudios posteriores (como por ejemplo Zhao et &l., 2009) han encon-
trado que halos que han tenido fusiones mayores en su historia reciente tipicamente tienen
concentraciones mas bajas que aquellos que han tenido épocas més largas de crecimiento
suave. De este modo, el proceso de relajaciéon violenta cumple un rol importante en la
distribucién de masa interna de los halos, y esta dependencia con el nimero de fusiones
es sensible a la historia de formacion, la cual es sensible a su vez a la masa caracteristica
de cada uno.

Aunque el perfil de NFW es ampliamente usado en la literatura, trabajos con simu-
laciones de alta resolucion (como por ejemplo las simulaciones Aquarius presentadas en
Springel et al., 2008) han mostrado que los perfiles de densidad de los halos de materia
oscura presentan variaciones pequenas pero sisteméticas en relacion al perfil de NFW, y
son descritos de forma maés precisa por el perfil propuesto por Einasto (1965)

(1) = paexp {%2 { <T7“:)a _ 1” , (1.30)

en donde r_5 corresponde a la distancia donde la pendiente logaritmica ~y de la distri-
bucion de densidad alcanza un valor de —2, y p_s = p(r_s). Estas cantidades junto a «
constituyen los tres pardmetros libres que caracterizan este perfil, a diferencia de NFW
que tiene solo dos. El tercer parametro permite fijar el comportamiento de la derivada
logaritmica, la cual se describe mediante una ley de potencias, es decir

dlnp r \*
Tnr 2 (Tg) ) (1.31)
Los valores encontrados del parametro « tipicamente se ubican en el rango 0.12 <
a < 0.25 y parece incrementarse conforme aumenta la masa (ver, por ejemplo, Gao et al.,
2008). No obstante, si se fija este parametro en un valor estandar (por ejemplo o = 0.17),
la funcion restante con s6lo dos parametros libres atn ajusta los perfiles de densidad de
halos de simulaciones de una forma significativamente mejor que al usar NFW. Por otro
lado, a pesar de que este perfil tiene una pendiente mucho més aplanada hacia el centro
que el de NFW, aiin sigue siendo muy brusco o puntiagudo en esta regiéon. Si bien el valor
obtenido del perfil en las zonas centrales de los halos tiende a ser mayor que lo esperado,
hay claros indicios de una universalidad en la forma de los perfiles de densidad de los
halos de materia oscura.

Momento angular

Otra propiedad importante de los halos de materia oscura es su momento angular, el
cual es significativo en objetos que colapsan gravitacionalmente en este contexto cosmo-
logico. Se suele utilizar un parametro adimensional para caracterizarlo, el pardmetro de
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espin propuesto originalmente por Peebles (1969)

VE|J|

A GM5/2’

(1.32)

donde J es el momento angular total, ' la energia y M la masa del halo. El parametro de
espin asi definido es aproximadamente la raiz cuadrada de la proporciéon entre la energia
rotacional y la total del sistema, de modo que caracteriza la importancia general del
momento angular en comparacion con el movimiento aleatorio.

Suponiendo un halo con simetria esférica que rota, la energia total se puede estimar

utilizando el teorema del virial £ = —K, de modo que
Th 2 M, 2
E = —4r Mﬁdr _ _Mh Fy, (1.33)
0 2 2

donde V() es la velocidad circular del halo en r. Fg queda definido segin la funcion de
la distribuciéon de densidad del halo utilizada. Por ejemplo, para el caso de una esfera
isoterma: Fg = 1, mientras que para un perfil NFW resulta

Fo— cl-1/(1+¢)* =21 +c)/(1+¢)]
2 [c/(14+¢)—In(1+¢)]? ’

(1.34)

No obstante, medir la energia total de un halo es una tarea compleja inclusive en
simulaciones de N-cuerpos. Es por ello que en la literatura se suele utilizar una definicion
alternativa para el parametro de espin propuesta por Bullock et al. (2001b) la cual no
depende explicitamente del valor de la energia

_

= 1.35
o V2MViry, (1.35)

estando este parametro de espin relacionado con el de Peebles mediante A\g = \/+/FE.
Ademés, estudios estadisticos sobre halos de simulaciones han mostrado que el pa-

rametro de espin sigue una distribucion de probabilidad de tipo log-normal (Barnes y
Efstathiou, 1987), definida por

- IS

donde Ag y o) definen la media y la desviacién estandar del logaritmo de la variable.
El mismo tipo tipo de distribucién se ha encontrado al considerar el parametro de espin
Ap (Bullock et al., 2001a). En este tltimo caso, valores normalmente encontrados que
caracterizan la distribucién son A\g = 0.035 y o) ~ 0.5, con una dependencia casi nula
con la masa, el corrimiento al rojo y la cosmologia.

1.3. Halos en simulaciones de N-cuerpos

Hemos visto que sblo es necesario fijar el espectro de potencias de las perturbaciones
para crear condiciones iniciales de simulaciones de N-cuerpos que permitan resolver la
evolucion del contenido de materia oscura del Universo. Estas simulaciones se calculan en
un contexto cosmologico, es decir, sus escalas espaciales se ven afectadas por la expansion
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del Universo que se ve parametrizada en funcién del parametro de expansion a, el cual
evoluciona segun las constantes que definen la cosmologia utilizada. Siguiendo ademés
los principios de isotropia y homogeneidad, estas simulaciones deben realizarse con con-
diciones de borde periddicas si es que se pretende representar una realizacion particular
del Universo a gran escala sin agregar inconsistencias debido a la presencia de bordes que
rompen la homogeneidad.

Por otro lado, la aplicacion de modelos de formaciéon y evolucion de galaxias requiere
de la informacion de los halos de materia oscura obtenidos preferentemente de una simu-
laciéon. No obstante, el resultado directo de estas simulaciones consiste en distribuciones
de particulas, caracterizadas por su masa, posiciéon y velocidad, para un conjunto de ins-
tantaneas de la evolucion en tiempo césmico. El procedimiento para detectar y medir los
halos de materia oscura en las colecciones de particulas es otro problema para el cual se
han propuesto diversas estrategias.

La estrategia mas utilizada para encontrar los halos de materia oscura en simulaciones
de este tipo consiste en analizar la distribucion de las particulas con cédigos dedicados a
este proposito (ver, por ejemplo, Springel et al., 2001; Knollmann y Knebe, 2009; Behroozi
et al., 2013b, entre los mas utilizados actualmente). Esto se realiza mediante la busque-
da de sobredensidades de particulas en cada una de las instantaneas almacenadas, que
ademas cumplan el criterio de ligadura energética necesario para constituir un sistema.
Es comun que muchos buscadores de halos utilicen como base estrategias que evaltan la
cercania de cada particula con sus vecinas, tales como el algoritmo amigos de los ami-
gos (friends-of-friends, FOF, Huchra y Geller, 1982; Davis et al., 1985), el cual suele ser
refinado con distintas estrategias para definir un halo de forma consistente. Luego estas
detecciones son caracterizadas mediante el perfil de densidad de las particulas que fueron
asociadas a cada una, de modo que es necesario establecer un criterio para el borde del
halo segin la Ecuacion (1.21) para poder determinar todas sus propiedades (una buena
comparacion entre muchos de los buscadores de halos disponibles se puede encontrar en
Knebe et al. 2011 y en Onions et al. 2012). Como resultado de esto se obtiene una lista
con todos los halos detectados, junto a sus respectivas propiedades, para cada una de las
instantaneas almacenadas de la simulacion.

Posteriormente, la evolucion de los halos debe ser establecida realizando la vinculacion
de cada uno de ellos con sus correspondientes progenitores, es decir, conectando halos de
diferentes instantaneas para establecer la correspondiente evolucién temporal. Esto se
decide conforme al nimero de particulas compartidas entre pares de halos pertenecientes
a instantaneas consecutivas. Estos vinculos historicos deben ser depurados de modo que
sean consistentes en el tiempo, sin vacios histéricos, y cada halo debe tener asignado
un unico descendiente para que las historias tengan una evolucién coherente (una buena
comparacion de los codigos utilizados para este propoésito se puede encontrar en Srisawat
et al., 2013). De este modo, este proceso termina por generar los arboles de fusiones de
halos, requeridos por los modelos semi-analiticos para establecer de forma consistente la
evolucion de las galaxias.

1.4. Relevamientos extragalacticos

Una vez presentado el marco tedrico y las estrategias utilizadas para crear muestras
tedricas de poblaciones de galaxias, terminaremos este capitulo introductorio mencio-
nando la conexiéon que tienen estos resultados tedricos con los obtenidos de los grandes
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relevamientos extragalacticos, asi como con su utilizaciéon y diseno.

El rol que cumplen los grandes relevamientos extragalécticos en la determinacion de
la teoria de formacion de galaxias es fundamental. Los relevamientos con telescopios de-
dicados como el Sloan Digital Sky Survey (SDSS, ver SDSS Collaboration, 2016, para
la ultima publicaciéon de datos de este proyecto) han permitido medir un sinntmero de
propiedades de la poblacion de galaxias de forma estadistica. Por ejemplo, en el Universo
local el comportamiento de propiedades de galaxias (colores, densidades de masa y con-
centraciones) han sido caracterizados por el SDSS como “bimodales” en torno a galaxias
con una masa estelar total de 3 x 10!° M, mostrando una divisién clara entre las galaxias
azules activas y las rojas brillantes pasivas (Kauffmann et al., 2003). Todas estas medidas
estadisticas de la poblacién de galaxias global imponen restricciones importantes a los
modelos teoricos de formacién (una buena revision de las propiedades observadas por
relevamientos se puede encontrar en Madau y Dickinson, 2014).

Esta relacion de importancia es en ambas direcciones. Tanto el entendimiento de las
observaciones realizadas por relevamientos extragalacticos como el diseno y planificacion
de los mismos requieren colecciones de datos de galaxias simuladas que tengan consistencia
tedrica y permitan generar predictibilidad. Este ultimo punto es crucial, pues implica
que relevamientos més vastos en términos de tamano angular del cielo observado o de
la resolucion abarcada requieren muestras de galaxias mas extensas ya sea en volumen,
resolucion de masa o numero de propiedades consistentes obtenidas. Si bien esta demanda
se puede satisfacer construyendo catalogos de forma simple y rapida con los modelos
de ocupacion de halos, estos no son capaces de brindar informacion fisica relevante de
los mecanismos involucrados, ni tampoco son confiables para realizar predicciones en
los rangos de propiedades que no han sido totalmente observados atiin. Esto cobra vital
importancia en la actualidad, dado los ambiciosos relevamientos extragalacticos que se
estan disennando para entrar en operaciéon a principios de la proxima década.

Por un lado tenemos la misién espacial Fuclid, en desarrollo por la Agencia Espacial
Europea, cuya fecha de lanzamiento se estima para el ano 2020, con un tiempo de vida
estimado de 7 anos (Laureijs et al., 2011). El objetivo de este proyecto es adquirir una
mejor comprension de la materia oscura y la energia oscura mediante mediciones precisas
del crecimiento de las estructuras que componen el Universo. La recoleccion de datos se
realizara en dos tipos de relevamientos: uno ancho que abarcara entre 15000 y 20 000 deg?
del cielo con una sensibilidad de hasta 24.5 magnitudes en el visual, y otro profundo que
abarcara alrededor de 40 deg? de cielo siendo hasta dos magnitudes mas profundo que el
anterior. Entre sus principales metas cientificas esta el medir la tasa de expansioén con una
precision lo suficientemente alta que permita distinguir entre la Relatividad General y
las teorfas de Gravedad Modificada, ademéas de probar el paradigma de la materia oscura
fria para el crecimiento de estructuras, asi como restringir el valor del indice espectral ng
del espectro de potencias.

Para alcanzar estos objetivos, el relevamiento se enfoca en realizar mediciones precisas
del corrimiento al rojo de las galaxias abarcadas, lentes gravitacionales débiles y concen-
tracion de galaxias. Esto fuerza a que se tenga un control muy preciso de las fuentes de
errores sistematicos en cada una de estas variables, para lo cual es necesario contar con
catalogos de galaxias lo suficientemente grandes para que permitan reproducir el patréon
de obtencion de datos del telescopio. Por ejemplo, los conos de luz construidos en base
a catalogos de galaxias creados con modelos semianaliticos sobre la simulacion Millen-
nium (Bower et al., 2006) fueron utilizados para medir la dependencia de la seleccion
por densidad en muestras de 1deg?. No obstante, el tamafio y la cantidad disponible



1.4. RELEVAMIENTOS EXTRAGALACTICOS 17

de simulaciones de galaxias siguen siendo una limitante en esta materia, por lo que son
necesarios en la actualidad un mayor nimero de modelos aplicados a nuevas simulaciones
de N-cuerpos.

Por otro lado, también tenemos el Gran Telescopio de Sondeos Sinépticos (LSST, por
sus siglas en inglés, Ivezic et 4l., 2008) un nuevo tipo de telescopio dedicado exclusivamente
a este relevamiento que entrara en funcionamiento en el 2022 y tendra un tiempo de vida
de 10 afos. El telescopio, de 8.4 metros, tiene un campo de vision de 9.6 deg® (alrededor
de 40 veces el tamanio de la luna) e incorpora una camara de 3200 Megapixeles. El
relavamiento abarcara un area de alrededor de 20000 deg? utilizando un sistema propio
de seis bandas anchas ugrizy, y sus exposiciones seran consecutivas de 15 segundos cada
una. Esto permitira que el area de sondeo se pueda cubrir por completo en un par de
noches, y que cada campo sea capturado alrededor de 2000 veces durante el tiempo
de vida del telescopio. Seguird una estrategia de analisis de datos en tiempo real, los
cuales se haran publicos desde el momento de captura. La gran cantidad de capturas
de cada campo permite estudiar fenémenos transitorios tanto de la vecindad local como
de la propia Via Lactea, pero la profundidad y el gran campo del relevamiento también
permitira mejorar nuestra comprension de las componentes de energia oscura y materia
oscura del Universo, asi como de la formaciéon de galaxias y de la cosmologia en general
(LSST Science Collaboration, 2009).

En el diseno del relevamiento LSST las simulaciones han tomado un rol importante,
las cuales en términos generales se utilizan de cuatro formas. La primera es para obtener
un calculo preciso del comportamiento esperado de la materia oscura para un modelo
cosmologico particular, para lo cual las simulaciones de N-cuerpos son suficientes. El
segundo uso es obtener una prediccion detallada de la poblaciéon de galaxias observada
y otros observables en el relevamiento, incluyendo todos los efectos bariénicos. Tercero,
los catalogos de galaxias simuladas proveen una herramienta esencial en la planificacion
de la estrategia de observacion del relevamiento (por ejemplo, Awan et al., 2016), la
cual es susceptible de ser alterada conforme avancen las observaciones dependiendo de la
necesidad, y ademés son utilizados para poner a prueba los aspectos técnicos cruciales
en este relevamiento dado que la publicaciéon de datos se hara en tiempo real. El daltimo
uso trascendental de simulaciones en el LSST sera entregar un marco de referencia para
interpretar los datos recolectados en el contexto de los modelos tanto cosmologicos como
de la fisica bariénica. En todos los casos, no sélo se requieren simulaciones del tamano
adecuado, sino también una amplia variedad de ellas con el fin de reducir al minimo los
efectos estocasticos y particularidades de la fisica utilizada por cada modelo.

La cantidad de datos que generaré este tltimo relevamiento sera abrumadora, tanto
que la capacidad computacional actual no es capaz de generar simulaciones que satisfagan
cabalmente los puntos mencionados. Por ello, han de realizarse esfuerzos miltiples para
la construccion de catalogos de galaxias en base a las mayores simulaciones disponibles
hoy en dia.

Es en este contexto donde se centra este trabajo de Tesis. El poder posicionar nues-
tro modelo semianalitico SAG como una fuente vasta y competitiva en la formaciéon de
galaxias, asi como en la generacién de catélogos de galaxias publicos. Esto tdltimo tiene
un impacto trascendental no sélo en nuestros propios andlisis cientificos, sino también
como una contribucién al desarrollo de conocimiento global del area de formacion y evo-
luciéon de galaxias pronta a sufrir una nueva revolucién con los nuevos datos que estaran
disponibles en los anos venideros gracias a estos nuevos relevamientos.
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Capitulo 2

Modelo de formacién y evolucion de
galaxias SAG

Para el desarrollo de esta Tesis hemos utilizado en extenso el modelo semi-analitico
de formacion y evolucién de galaxias SAG, cuyo nombre proviene del acrénimo Semi
Analytic Galazies. Los investigadores que mantienen el cédigo SAG que implementa este
modelo lo han facilitado para uso exclusivo en este trabajo.

Este modelo semianalitico SAG tiene mas de una década de desarrollo por el grupo
de investigacion del que he formado parte durante el desarrollo de este trabajo de Tesis,
y en base a él se han realizado méas de una decena de trabajos de investigacién en el
area. Esta basado originalmente en el modelo semianalitico de formacién y evoluciéon de
galaxias presentado por Springel et al. (2001), el cual es comunmente conocido como
modelo de Munich. El codigo con el cual se implement6 el modelo de Munich fue refinado
mediante la implementacion de un tratamiento més detallado del enriquecimiento quimico
de las diversas componentes de las galaxias debido a los procesos de realimentacion (Cora,
2006), la inclusion del crecimiento de los agujeros negros centrales supermasivos de las
galaxias mediante inestabilidades de discos, acrecion de gas y realimentacion debido a los
niicleos galacticos activos (Lagos et al., 2008), la consideracion de la evolucion detallada
de los tamanos de los discos (Tecce et &l., 2010) y de como estos son afectados por los
cambios de momento angular debido a la acrecion de material (Padilla et al., 2014), y a la
inclusion de un tratamiento de brotes estelares extendidos en el tiempo (Gargiulo et al.,
2015). El codigo ademaés se ha utilizado en combinacion con simulaciones hidrodinamicas
para estimar la contribucion a la metalicidad del medio intracimulo (Cora et &l., 2008) y
estimar el efecto de presion de barrido sobre galaxias satélites (Tecce et al., 2010, 2011).
Se ha utilizado también para entender el impacto de considerar una funcién inicial de
masa integrada galactica en la evolucion quimica de las galaxias (Gargiulo et &l., 2015).

Los parametros libres utilizados en todas las relaciones incluidas en el coédigo pueden
ser ajustados mediante el algoritmo de optimizacion por enjambre de particulas (PSO,
por sus siglas en inglés: Particle Swarm Optimization), imponiendo, como restricciones,
estadisticas globales de propiedades observadas de galaxias.

Entre las opciones del modelo disponibles, el codigo SAG puede adicionalmente calcular
las distribuciones de energia espectral de las galaxias de forma detallada, asi como también
obtener un conjunto de lineas de emisiéon de las galaxias en combinaciéon con el codigo
MAPPINGS-III (Orsi et al., 2014).

Este codigo no solo se ha utilizado para estudiar a nivel teérico procesos fisicos que
predominan en la evolucion de las galaxias, sino que también se ha utilizado para generar
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catalogos realistas utilizables para otros fines. Por ejemplo, estos catalogos se han utili-
zado para el desarrollo del método de Count Matching (Munoz Arancibia et al., 2015),
estrategia propuesta para modelar galaxias con emisién submilimétrica que utiliza conos
de luz construidos con catalogos de galaxias simuladas. También se han utilizado como
base para alimentar programas destinados a estudiar estrategias de muestreo de cielo
durante la planificacion de relevamientos como el LSST (Awan et al., 2016). No obstante,
la publicacién de catalogos masivos abiertos al uso general es un area en la que el modelo
semianalitico SAG estid comenzando a indagar mediante esta Tesis.

Durante el desarrollo de este trabajo de Tesis, el codigo y sus componentes (bloques
de célculo que lo constituyen) han sido modificados para lograr los objetivos planteados.
Todos estos cambios, sus justificaciones y los resultados correspondientes seran detallados
en extenso durante este capitulo y los siguientes.

El presente capitulo se organiza de la siguiente forma: se iniciaré con una descripciéon
de la fisica que modela el codigo semianalitico, para luego centrarse en una descripcion
técnica del mismo enfocada ya sea en la descripcion del funcionamiento global del codigo
como de su organizacion interna. Posteriormente, se detallaran los cambios mas impor-
tantes realizados como parte de esta Tesis que involucran tanto adaptaciones a nuevos
tipos de simulaciones como mejoras particulares en rendimiento de célculo realizado por el
codigo. Finalmente, se terminara describiendo las contribuciones anexas que se han desa-
rrollado para el uso cabal del modelo semianalitico en estos nuevos tipos de simulaciones
considerados.

2.1. Descripcion del modelo SAG

El cédigo semi-analitico SAG implementa un modelo numérico que resuelve la forma-
cion y evolucion de galaxias, permitiendo construir muestras de galaxias con consistencia
historica. Esto dltimo implica que las galaxias obtenidas para una instantanea determi-
nada constituyen ya sea los progenitores o descendientes de las galaxias obtenidas para
las otras instantaneas. Cada una de las galaxias esta constituida por un grupo discreto
de componentes (por ejemplo: disco, bulbo, gas frio, halo de gas caliente, etc.) que son
caracterizadas individualmente por propiedades fisicas unicas (por ejemplo: masa total,
posicion, radio caracteristico, masas de elementos quimicos, luminosidad, etc.), consti-
tuyendo este conjunto de datos las propiedades de cada galaxia. El modelo vincula las
propiedades de las galaxias que calcula estableciendo relaciones fisicas entre ellas me-
diante la resolucion de ecuaciones diferenciales simples que se van integrando durante el
tiempo cosmico. En general, estas relaciones son extraidas de resultados ya sea de obser-
vaciones u otros modelos tedricos numéricos. Por este motivo, algunos autores prefieren
utilizar el término semiempirico para referirse a este tipo de modelos, mas la estrategia
utilizada es la misma.

El co6digo semianalitico se encarga de modelar los procesos fisicos baridnicos participes
en la formacion y evolucion de galaxias. No obstante, su margen de resoluciéon no incluye
la formacién de halos de materia oscura, su crecimiento ni su evolucién en un contexto
cosmologico. Debido a esto, el modelo necesita que le sea suministrada a priori toda la
informacion correspondiente a las propiedades de un conjunto de halos de materia oscura
que evolucionan en un contexto cosmologico. Estas propiedades se utilizan como condi-
ciones iniciales sobre las cuales se integran las relaciones que modelan el comportamiento
de la componente bariénica correspondiente, es decir, las galaxias que deben poblar estos
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halos.

Si bien es posible crear con Montecarlo un conjunto de halos de materia oscura que
se comporten de forma aproximada a las predicciones del modelo cosmologico estandar
mediante el formalismo de Press-Schechter Extendido (Press y Schechter, 1974; Bond
et al., 1991), incluyendo ademas sus historias de fusién de forma consistente (Lacey y
Cole, 1993), el modelo SAG esté acondicionado para utilizar tinicamente la informaciéon
de halos de materia oscura extraidos de una simulacién cosmoldgica de N-cuerpos. En
particular, el codigo utiliza por defecto las listas de halos e historias de fusiones que son
construidas con el cédigo de biisqueda de subhalos SUBFIND desarrollado y presentado
por Springel et al. (2001).

La informacion requerida por el codigo, correspondiente a los halos de materia oscura,
suele ser agrupada en un conjunto de catélogos asociados a diversas instantaneas de la
simulacion. La eleccion del espaciado temporal dado por el corrimiento al rojo entre cada
instantanea es libre, pero debe ser medianamente regular y lo suficientemente pequeno
para no agregar demasiada incerteza numeérica durante el célculo. Esto debido a que el
c6digo SAG usa un numero fijo de pasos temporales Nyeps entre cada par de instantaneas
para realizar las integraciones y evaluaciones correspondientes. Regularmente, se suelen
utilizar entre 90 y 130 instantédneas extraidas de simulaciones, espaciadas temporalmente
de forma logaritmica en términos del factor de expansion, y distribuidas entre z = 0
y un corrimiento al rojo lo suficientemente alto que permita trazar la formacion de los
primeros halos resueltos por la resolucién de la simulacién utilizada. Lamentablemente,
la eleccion del espaciado temporal y, por lo tanto, del nimero de instantaneas quedan
regularmente supeditados a las capacidades computacionales y necesidades que motivaron
inicialmente la realizacion de la simulacion de N-cuerpos. Esta tltima es la que traza el
comportamiento de la materia oscura, siendo este proceso al menos un orden de magnitud
més costoso en recursos que el procesamiento posterior mediante c6digos de bisqueda de
halos o modelos semianaliticos.

Adicionalmente a las listas de halos por instantéanea, el modelo requiere la informaciéon
de las historias evolutivas de cada uno de ellos, popularmente conocidos como arboles de
fusiones de halos (merger trees). Estos arboles de fusiones son construidos mediante la
asignacion de conexiones historicas entre halos de instantaneas consecutivas, de modo que
los méas antiguos sean los progenitores de los més recientes, los cuales son llamados des-
cendientes. Si bien un halo puede poseer una cantidad arbitraria de progenitores (incluso
hasta carecer de ellos, como en el caso de los halos recién formados), todos deben tener
asociado un tnico descendiente para que la formacion de las galaxias tenga coherencia.
Para lograr esto, un halo descendiente se define como aquel que comparte mas del 50 %
de las particulas con su progenitor. Estos dos ingredientes en conjunto, las listas de halos
y los arboles de fusiones, constituyen la tinica informacién que requiere el modelo SAG
para resolver el contenido de materia bariénica de los halos.

Si bien durante este trabajo utilizaremos el término “halo” de forma genérica, es
importante notar que podemos clasificarlos segiin su localizacién o jerarquia espacial
dependiendo de como son detectados por los buscadores de halos. Segin esto, los halos
pueden clasificarse como:

» halos principales aquellas sobredensidades que no se encuentran embebidas dentro
de otros halos, y pueden o no contener subhalos dentro de ellas, y

» subhalos o halos satélites aquellas sobredensidades que fueron detectadas dentro de
otros halos.
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La asignacion de categoria de cada sobredensidad depende mucho del algoritmo utili-
zado por el buscador de halos. En el caso de SUBFIND, todos los sistemas de halos tienen
asignado como minimo un halo principal y un subhalo asociado a este. Ademés, todos
los otros subhalos que puedan residir dentro del halo principal constituyen el conjunto de
satélites del sistema. Esta jerarquizacion se debe a que el algoritmo que realiza la iden-
tificacion se ejecuta en dos etapas: una primera donde se localizan los halos no anidados
mediante el método amigos de los amigos (FOF, por su nombre en inglés friends-of-
friends), y una segunda donde se identifican las subestructuras (subhalos) que residen
en ellos. De este modo, siempre queda al menos un subhalo asignado en cada sistema
inclusive cuando estos estan compuestos por una sola sobredensidad. En la terminologia
de SUBFIND, a los halos encontrados en la primera etapa se les suele llamar halos FOF,
mientras que los de la segunda simplemente subhalos. El subhalo mas masivo en cada
sistema es marcado como el subhalo principal.

Siguiendo este criterio, tal como fue definido por Springel et al. (2001), son sélo los
subhalos detectados en la segunda etapa de identificacion los que hacen de anfitriones de
las galaxias que les son modeladas por los c6digos semianaliticos. Como es complicado
mantener dos definiciones de tipos de halos que, en definitiva, responden a métodos feno-
menologicos distintos, trataremos a los halos FOF y sus respectivos subhalos principales
como constituyentes de una estructura tnica correspondiente a un halo principal. Asi-
mismo, todos los otros subhalos detectados dentro del halo FOF constituiran el sistema
de satélites correspondiente. De este modo, seran estas estructuras (halos principales y
satélites) las que albergaran las galaxias del modelo.

El modelo se encarga de asignar una galaxia central por cada halo nuevo que aparezca
en los arboles de fusiones utilizados, las cuales evolucionaran dependiendo del compor-
tamiento de las propiedades de sus halos respectivos y sus historias de fusiones. Segin
lo anterior, en un instante cualquiera las galaxias que constituyen la poblacién generada
por el modelo pueden ser de tres tipos: las tipo 0 correspondientes a galaxias centrales
de halos principales (que son las centrales de cada sistema), las tipo 1 que son galaxias
centrales pero de halos satélites, y las tipo 2 correspondientes a las galaxias cuyo halo de
materia oscura ha desaparecido debido a que se fusiond por coalescencia con otro halo
o se destruyod, pero la galaxia ain sobrevive. Este tltimo tipo de galaxias es llamado
galaxias huérfanas, y tanto los halos a los que estas pertenecen como la galaxia alrededor
de la cual orbitan son identificados de forma consistente por el modelo. La justificacion
de la persistencia de las galaxias huérfanas y su tratamiento seran presentados en detalle
en el Capitulo 3.

Esto nos lleva a que todas las galaxias del modelo tengan asignado un halo de perte-
nencia directo y un halo principal. Las tipo 0 y 1 estaran ademas asociadas a un halo de
materia oscura del cual serén centrales, y las tipo 1 y 2 tendran asociada una galaxia cen-
tral alrededor de la cual orbitaran. Esto se puede apreciar més claramente en el esquema
presentado en la Figura 2.1, donde se muestra un conjunto de galaxias, cada una con su
tipo correspondiente, que habitan un sistema de tres halos compuestos por uno principal
(la circunferencia mayor) y dos satélites. Las lineas continuas marcan la asociacion de
las galaxias centrales tipo 0 y 1 con sus halos respectivos, las lineas de puntos marcan
la pertenencia de cada galaxia con el halo principal (el mismo para todas), y las lineas a
trazos con flecha indican la relacion entre galaxias satélites y centrales.

En términos generales, el codigo incluye dos tipos de tratamientos para la evoluciéon de
galaxias: un modelo basico que considera las relaciones fisicas caracteristicas utilizadas
por la mayoria de los semianaliticos que se han convertido en un estdndar del modelo
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Figura 2.1: Esquema que representa los diferentes tipos de galaxias en un halo principal,
con sus respectivas asociaciones: el halo principal de cada galaxia (linea de puntos), el
halo directo para las tipo 0 y 1 (linea continua) y la galaxia central para las satélites 1 y
2 (lineas a trazos con flecha).

SAG, y un modelo extendido que considera un conjunto de tratamientos complementarios
que pueden ser activados de forma opcional y pueden ya sea reemplazar relaciones del
modelo basico, o agregar nuevas relaciones al paquete activado. En las siguientes secciones
describiremos en detalle los procesos fisicos considerados en cada uno de los casos.

2.1.1. Modelo basico

En el codigo semianalitico SAG las propiedades de las galaxias son determinadas segiin
los procesos fisicos incluidos en el modelado. La matriz basica de procesos que se conside-
ran generalmente incluye: los efectos del enfriamiento del gas caliente debido a pérdidas
radiativas, la formacion estelar, la produccién de metales, la realimentacion energética
y quimica por explosiones de supernovas, el crecimiento de agujeros negros centrales,
la realimentacion por niicleos galacticos activos, inestabilidades de disco y fusiones de
galaxias.

Basado en las historias de fusion de los halos, la masa de gas caliente de un halo
principal es calculada al comienzo de la evolucién entre dos instantédneas consecutivas de
la simulacién. Se supone que el gas caliente siempre sigue una distribuciéon semejante a
la de la masa del halo de materia oscura en el que reside, cuya masa virial cambia de una
instantanea a otra debido al crecimiento jerarquico de la estructura. Si consideramos que
las galaxias que habitan este halo ya han formado estrellas, y tienen gas frio y agujeros
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negros centrales, la masa total de gas caliente queda definida por

Mot = foMyirtot — Z [M*(l) + Mﬁf,id + M]gll){ ) (2.1)

i

donde f, es la fraccion bariénica universal definida por la cosmologia utilizada en la
simulacion, M, to1 €s la masa virial total del halo principal (considerando también sus

satélites) obtenida del catalogo, y M,Ei), M gd y M](;I){ corresponden a las masas estelares,
de gas frio y agujeros negros centrales, respectivamente, para cada galaxia i que reside
en el halo de materia oscura. En este caso, se considera el modelo mas simple donde las
galaxias satélites no retienen su halo de gas caliente una vez que dejan de ser centrales
aisladas y pasan a estar embebidas en otros sistemas, estrategia cominmente conocida
como “estrangulacion instantanea’.

El gas caliente atrapado por los halos de materia oscura puede alcanzar temperaturas
superiores a T = 101 K (White y Rees, 1978). Este gas sufre enfriamiento por pérdidas
radiativas siguiendo una funcion de enfriamiento A(7,Z) que depende fuertemente de
su metalicidad Z y de la temperatura virial del halo 7' = 35.9(Vi;,/kms~')2K (White
y Frenk, 1991). El modelo utiliza las tasas de enfriamiento estimadas por Foster et &l.
(2012). Con ello, y adoptando una distribucion isoterma para la distribucion del gas
caliente dentro del halo (p,(r) o< r=2), se puede estimar el tiempo de enfriamiento local
teool(r) definido como la razon entre la energia térmica especifica del gas y la tasa de
enfriamiento por unidad de volumen como

wmp kT

3
teool (1) = B W’

(2.2)

donde zim,, es la masa media de las particulas y k la constante de Boltzmann. Con ello
se puede definir un radio de enfriamiento r..,, como el radio para el cual .., es igual al
tiempo en que el halo ha sido capaz de realizar enfriamiento radiativo de forma cuasi-
estatica. Este tiempo puede ser aproximado a la escala temporal dinamica del halo dada
por Ryir/Viir, donde Ry, v Vi, corresponden al radio y velocidad viriales, respectivamente.
De este modo, la cantidad de gas enfriado en el tiempo queda definida como

dM, cool
dt

dr 1
= 47Tpg (TCOOI)Tgool dC;O

(2.3)

El gas que se ha enfriado pasa a constituir los discos de gas de las galaxias, cuya
formacion y perdurabilidad depende del parametro adimensional de espin de halos .
Dado que sélo aquellas estructuras que son dinamicamente estables pueden sobrevivir en
el tiempo, el radio caracteristico (scale radius) rs4 que determina el tamano de los discos
puede ser calculado ya sea utilizando la estimacion de Mo et al. (1998) donde ryq =
AR/ V2, 0 estableciendo criterios de estabilidad més estrictos que también dependen de
las masas de otras componentes del sistema (Tecce et al., 2010).

La formacion estelar suave (tipo quiescent) ocurre en los discos galacticos que han sido
formados por este gas frio. En SAG se utiliza el modelo simple de Croton et al. (2006)
que establece una masa critica minima de gas frio necesaria para la formacion estelar,

definida como
Viir 3rs.d
Megid.eit = 3.8 x 10° ’ Mo, 2.4
it = 3.8 3 10 (zooms—l) (10kpc> © (24)
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de modo que todo exceso de gas frio disponible puede formar estrellas segin

dM* _ aMcold - Mcold,crit’ (25)
dt tayn

donde M4 es el gas frio disponible en el disco, tqyn = Viir/37s4 €s el tiempo dinamico
del disco de la galaxia y a es un parametro libre que regula la eficiencia de este proceso.

La formacion de esferoides o bulbos galacticos, por otro lado, se ve determinada por
eventos que afectan la estabilidad de la galaxia a gran escala y generalmente ocasionan
brotes de formacion estelar intensos. Este mecanismo es gatillado por procesos tales como
fusiones de galaxias, las cuales pueden clasificarse como mayores si la razén entre la masa
de la galaxia satélite Mg, y la masa de la galaxia central M., cumple que Mg,/ Meen >
0.3, o menores en caso contrario. Si la fusiéon es mayor, ocasiona un brote estelar donde
el gas de la galaxia remanente es consumido rapidamente, y el disco estelar se relaja y
es transferido al bulbo. En cambio, las fusiones menores en el rango 0.05 < Mgai/Meen <
0.3 sblo desencadenan brotes estelares dependiendo del cociente entre el gas frio y la
masa de disco (Mgisc) de la galaxia central. Tal como se define en Lagos et al. (2008),
si Meoia/Maise > fourss €1 la galaxia central, con fiust = 0.6, la fusion menor también
desencadena un brote de formacion estelar. En el resto de las fusiones menores, solo las
estrellas de la galaxia satélite involucrada en el proceso son transferidas a la componente
esferoidal de la galaxia central.

Otro mecanismo considerado en el modelo que puede producir brotes de formacién
estelar son las inestabilidades de disco (Lagos et al., 2008). Durante el proceso evolutivo
de las galaxias, se define si un disco pasa a ser inestable al igual que en Mo et al. (1998),
en base al criterio de Efstathiou-Lake-Negroponte (Efstathiou et al., 1982). Este criterio
permite cuantificar la estabilidad de la formacién de barras en discos y es estimado en
base a la comparacion entre la autogravedad del mismo con la del halo que lo contiene.
Seguin este criterio, definimos

Vméx
(GMdisc/rs,d)1/2 ’

(2.6)

€q =

donde V4 es la velocidad circular maxima del disco, y Myis. la masa del disco conside-
rando tanto el gas frio como las estrellas que lo componen. Dado que la curva de rotacion
se vuelve plana a grandes distancias, el valor de Vi, se puede estimar en r ~ 3ryq (Tecce
et al., 2010). Con ello, cuando €5 < €gnresh, €ON €Egnresh =~ 1.0 fijado como valor critico,
el disco se vuelve inestable y es susceptible a colapsar mediante un brote de formacion
estelar bajo la presencia de un perturbador externo tal como una galaxia satélite. Para
mantener escepticismo sobre el nivel de accién del perturbador, el modelo incluye un pa-
rametro libre adicional fpe¢ que permite cuantificar el impacto de un sistema de satélites
que habitan un halo sobre un disco inestable, mediante el calculo de la separaciéon media
entre las galaxias satélites dg. De este modo, el colapso de los discos inestables solo
sucede si la separacion media de las satélites cumple con la condicion

dsat < fpertrs,d~ (27)

El modelo SAG no trata los brotes estelares como eventos instantaneos en el tiempo,
sino que son tratados como eventos que tienen lugar en una escala temporal durante la
cual el gas involucrado es llevado al centro de las galaxias y es consumido gradualmente en
varios pasos con una tasa de formacion estelar constante. Esto permite que el gas pueda
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ser contaminado quimicamente mientras es participe de este mecanismo (Gargiulo et al.,
2015). Este gas frio consumido en forma gradual constituye una nueva componente de la
galaxia cominmente asociada al gas frio del bulbo, pero que en este caso corresponde al
gas en transicion simil a una barra del disco. Cabe notar que, debido a la naturaleza y
resolucion de este tipo de modelos, no podemos definir con certeza la presencia de este
tipo de estructuras como parte de las galaxias. Para efectos practicos este gas sigue siendo
considerado parte del disco aunque se lo asigne a una componente independiente.

El ultimo ingrediente del modelo basico lo constituyen los mecanismos de realimen-
tacion, ya sea debido a las explosiones de supernovas (SNe) que se produciran segun las
poblaciones estelares formadas, o a los nicleos galacticos activos (AGN, por sus siglas en
inglés Active Galactic Nuclei). Cada vez que se tiene formacion estelar, esta sigue una
funcion inicial de masa especifica que permite estimar cuales seran las contribuciones de
los diversos rangos de masa estelares, y consecuentemente, la cantidad de SNe que estas
provocaran ya sea de tipo Ia o de colapso de nticleo que agrupa los tipos Ib/c y II. Las
SNe, ademas de reciclar el material que fue procesado en las estrellas, también inyectaran
energia al medio provocando el recalentamiento del gas frio, reduciendo asi el gas dispo-
nible para la formacién estelar. La cantidad de gas recalentado A M, enear depende de la
cantidad ngy de SNe generadas por una poblacion estelar de masa AM,, segin

4 ngnEsn
AMeheat = —€———AM,. 2.8
heat 3 ‘/vglr ( )
Aqui, Esx = 10%%ergs™! es la energfa liberada por una supernova, y € un parametro

adimensional libre que regula la eficiencia de este mecanismo.

Dado que ambos tipos de SNe tienen tiempos de explosion y contribuciones quimicas
diferentes, en cada paso de integracién se debe estimar la cantidad nsy que producird
el recalentamiento de gas frio segiin la contribuciéon instantanea de los dos tipos de SNe
considerados en el modelo. En el caso particular de las SNe Ia, es necesario incluir otro
parametro que regule la cantidad de sistemas binarios que contribuyen con este tipo de
supernovas segin la cantidad de estrellas formadas por cada rango de masa en los diversos
eventos de formacion estelar. Este factor, usualmente llamado fraccion de binarias fy,, es
considerado dentro de los parametros libres del modelo. Por otro lado, el recalentamiento
debido a las SNe asociadas a los eventos de formacion estelar producidos en el gas frio
del bulbo, no necesariamente tendré la misma eficiencia que el del disco dado su estado
de transiciéon presumiblemente con distribucion espacial inhomogénea. Por ello, para las
SNe de esa componente se asigna un segundo parametro libre ¢, en la Ecuacion (2.8),
para regular la eficiencia del proceso de forma independiente en esa componente.

Los AGNs también son un mecanismo de realimentacion que afecta fuertemente el
comportamiento de la formacion estelar en el modelado de la evolucion de galaxias, debido
a que las eyecciones en forma de chorros que se producen pueden transportar grandes
cantidades de energia hacia el gas caliente que rodea la galaxia y afectar el enfriamiento
de ese gas, en especial en galaxias masivas. El principal conductor de este mecanismo es la
acrecion de masa sobre el agujero negro supermasivo (SMBH, por sus siglas en inglés Super
Massive Black Hole) que se localizaria en el centro de las galaxias. Por consiguiente, en el
modelo estan consideradas estrategias de crecimiento de esta componente de las galaxias
(Lagos et al., 2008). Dado que hay dos mecanismos de creacion de estrellas, mediante la
formacion suave y mediante brotes, el crecimiento de los SMBH también ocurre de forma
distinta en los dos escenarios. Ambos mecanismos son incluidos en el modelo siguiendo
los tratamientos descriptos por Lagos et al. (2008), basados en los propuestos por Croton
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et al. (2006), y son detallados a continuacion.

En los procesos de formaciéon estelar violentos como los desencadenados por fusiones
de galaxias, suponemos que los SMBH de ambas se combinan de forma instantanea sin
pérdida de energia, de modo que la masa del SMBH de la galaxia satélite es transferida
al de la central. A su vez, una fraccion del gas frio involucrado en el brote de formacion
estelar respectivo es depositada en el nuevo SMBH dependiendo de la razén entre las
masas de las galaxias involucradas en la fusion, segiin

(2.9)

AM Msat Mcold,cen + Mcold,sat
BH,mer — fBH

Meen ) 1+ (280kms=1/Vii)?’

donde AMpy mer €s la masa que contribuye al crecimiento del SMBH mediante este me-
canismo, Mcold,cen Y Meold sat cOrresponden a la masa de gas frio de las galaxias central y
satélite respectivamente, y fgy es un parametro libre. De este modo, la masa que se trans-
fiere al agujero negro central es proporcional a la cantidad total de gas frio participe en el
proceso, pero su eficiencia disminuye en sistemas de menor masa (con Vi;, < 280kms™!),
disminuye para fusiones desiguales y esté globalmente regulada por fgy. También de-
bemos considerar que otro proceso capaz de desencadenar brotes estelares son las ines-
tabilidades de disco, en cuyo caso el crecimiento del SMBH también es regulado por
una relaciéon analoga. Para ello, la masa que contribuye al SMBH por este mecanismo,
AMzgy pr, la calculamos mediante la Ecuacion (2.9) pero considerando Mgas/Meen = 1.
Este mecanismo de crecimiento del SMBH debido a brotes estelares es conocido como
modo cudsar.

Por otro lado, durante los procesos de formacion estelar suave, se supone que los
SMBH pueden crecer mediante la acrecion de gas frio durante la etapa de enfriamiento.
Considerando que este proceso ocurre de forma continua y suave, la tasa de acrecion de
masa del SMBH se estima segtn

d Mgy M Moy
_ 2.10
dt ’i(uﬁwb) (MﬂHM@>’ (2.10)

donde Mgy es la masa del SMBH de la galaxia y x es un parametro libre que regula la
eficiencia de este mecanismo. Esta relacion, propuesta por Henriques et al. (2015), fue
obtenida en base a un ajuste de la tasa de supresion de formacion estelar esperada, siendo
a su vez una revision del modelo fenomenologico simple propuesto por Croton et al. (2006)
que tenia una eficiencia insuficiente para galaxias masivas en corrimientos al rojo bajos.
El calentamiento mecanico del entorno generado por este proceso de acrecion es conocido
como la luminosidad del agujero negro Lpy, y puede ser expresada de la forma (Soltan,

1982)
= (5 2.11)

dt

donde c es es la velocidad de la luz y n es la eficiencia estandar de produccién de energia
que ocurre en la vecindad del horizonte de eventos, usualmente fijada en n = 0.1. Este
proceso puede inyectar energia suficiente al medio circundante llegando a reducir de forma
considerable la eficiencia del enfriamiento del gas. Acorde con esto, la tasa de enfriamiento
del gas se ve modificada por

ndool ' ndool LBH
= — 2.12
( dt ) ( dt > 0.5V2 (2.12)

vir
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de modo que (dM,01/dt)" corresponde a la nueva tasa de enfriamiento, reducida debido
a la energia inyectada al medio por el SMBH. Este proceso de realimentacion por AGN
es usualmente conocido como modo radio.

Todo este conjunto de mecanismos constituyen los ingredientes béasicos del modelo
semianalitico. El conjunto de opciones extra incluidas en el modelo permiten ya sea
agregar procesos o funcionalidades por sobre los descritos en esta seccion, o reemplazar
mecanismos por unos mas minuciosos. En la siguiente subseccion detallaremos de forma
general las opciones de modelado adicionales que se pueden activar en el codigo.

2.1.2. Modelo extendido

Durante los anos de desarrollo del cédigo SAG, varios colaboradores han contribuido
en la inclusién de procesos, ya sea analiticos o fenomenoldgicos, con el fin de estudiar
alguna propiedad particular de la poblaciéon de galaxias resultante o para alcanzar mejores
acuerdos con las observaciones de las predicciones generadas por el modelo. Durante esta
seccion detallaremos algunas de estas contribuciones, poniendo especial énfasis en aquellas
que seran utilizadas para el desarrollo de este trabajo de Tesis.

Momento angular de discos

En la version del codigo SAG presentado por Padilla et al. (2014) se incluye un se-
guimiento simple de la evoluciéon del momento angular de los discos de las galaxias,
considerando cambios de los mismos producto de la acrecion de material. Para ello, se
asignan cambios de momento angular en cada paso de la evoluciéon siguiendo distribu-
ciones estadisticas medidas en la simulacion Millennium II (Boylan-Kolchin et &l., 2009),
suponiendo que los cambios de momento angular medidos en los subhalos de materia os-
cura también son sufridos por los bariones que residen en sus centros. En su prescripcion
original, cuando un disco sufre un cambio de momento angular entre dos instantes, me-
dido en términos del angulo de diferencia entre estos agi,, €l momento angular especifico
del disco se ve reducido segun

/\disc = /\disc,old COS(&ﬂip), (213)

donde Agiscold ¥ Adise corresponden al momento angular especifico del disco antes y des-
pués del cambio de &ngulo, respectivamente. Este angulo agi, acumularia los cambios
que afectan a un disco individual de forma estadistica, resultando en un decrecimiento
continuo del valor de Ags a medida que la acreciéon de material ocurre, en comparacion
con el momento angular especifico al momento de formacion Agiscini- De este modo, se
define el factor Ngise = Adisc/Adisc,ini que disminuye con cada evento de acrecion. En caso
de un brote de formacion estelar, este pardmetro es regresado al valor original ngi. = 1
debido a que la estructura completa del disco se ve alterada y el mecanismo se reinicia
en su totalidad. Estos cambios son transferidos a las propiedades del disco mediante el
cambio de tamano del mismo producto de este mecanismo, segin

T's,d = NdiscT's,d(orig) (214)

medido en términos de radio caracteristico del disco en el caso de no presentar estos
cambios T q(orig). De este modo, este modelado permite impactar en la formacion estelar
y alterar la historia evolutiva de las galaxias.
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Este tratamiento también requiere modificar el criterio para inducir brotes de forma-
cion estelar mediante fusiones, dado que establece un nuevo mecanismo para tratar este
aspecto particular de la evolucion de las galaxias. En este caso, los brotes de formacion
estelar que antes eran decididos segtn el criterio de masas entre las galaxias satélites y
centrales, ahora son determinados por el criterio de inestabilidad de los discos. Esto se
debe a que las fusiones ahora transfieren su impacto efectivo a los discos mediante el
factor ngisc v los brotes resultantes por fusiones suceden ahora a través de las inestabi-
lidades de discos. No obstante, esto se vuelve intrincado al momento de considerar los
brotes extendidos en el tiempo en vez de instantaneos, dado que la sensibilidad temporal
se vuelve un factor relevante al momento de asignar los cambios de momento angular. En
este ultimo caso, dos nuevos parametros libres son introducidos con el fin de controlar
esta nueva variable: una eficiencia f, en el proceso de reduccién del momento angular
especifico definido en la Ecuacion (2.13), y una escala temporal caracteristica 7, en la
que se aplicaran estos cambios segun la distribucion estadistica utilizada para generarlos
de forma aleatoria.

Efectos de ambiente en los satélites

Una mejora sustancial en el comportamiento de los colores de las galaxias, en parti-
cular de las fracciones de galaxias rojas y azules, se obtiene con la inclusion de los efectos
de ambiente que se ejercen sobre las galaxias satélites tales como la presion de barrido
y las fuerzas de mareas (Cora, Vega-Martinez et al. en preparacion). Para incluir estos
efectos es necesario considerar dos cambios importantes al modelo basico: las galaxias
deben ser capaces de retener su gas caliente una vez que se convierten en satélites de otro
sistema, y las galaxias huérfanas deben tener posiciones bien modeladas dada la depen-
dencia de estos efectos con la distancia radial al centro de los halos. Este ultimo problema
lo abordaremos en detalle en el Capitulo 3, por lo que en esta secciéon nos centraremos
exclusivamente en las prescripciones asociadas a los efectos de ambiente.

En este nuevo escenario, la cantidad de gas caliente disponible para las galaxias cen-
trales tipo 0 de los halos principales, que es calculado al principio de cada instantanea, ya
no es obtenido mediante la Ecuacion (2.1). En cambio, ahora se considera el gas caliente
de las satélites, quedando

Mhot :fbMvir,tot - M*,cen - Mcold,cen - MBH,cen
i i i i 2.1
- E (M,S ) — M(o{d - M]gl){ - M}(lo)t)7 ( 5)

¢
i>2
donde M, cen, Meoldcen Y MBH,cen cOrresponden a la masa estelar, de gas frio y agujero
negro central de la galaxia central del halo principal, y la suma se realiza sélo sobre las
galaxias satélites del sistema incluyendo ahora la masa de gas caliente de cada una M}Ef))t.
Este reservorio de gas caliente de las galaxias satélites se ird modificando con el tiempo.
Podra reducirse paulatinamente tanto por el enfriamiento radiativo o por los efectos de
ambiente que le haran perder masa. Asimismo, también podra ser regenerado debido a
los procesos de recalentamiento del gas frio en cada galaxia.

El modelo de pérdida de material por presion de barrido (RPS por sus siglas en
inglés Ram Pressure Stripping) esté basado en el utilizado por Font et al. (2008), que usa
el criterio de McCarthy et al. (2008) segun resultados de simulaciones hidrodindmicas.
Esta presion de barrido afecta la componente gaseosa de las galaxias y es producida
por el medio intragrupo o intractimulo, el gas caliente y difuso contenido dentro del
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profundo pozo de potencial de grupos y ctimulos. El halo de gas caliente de un satélite
seré arrancado si la presion de barrido (Pam) excede la fuerza gravitacional restauradora
por unidad de area, segiin

GMsa sa ot\/'sa
Pram = IOICMrU2 > QRp t(r t)ph t(T t)a (216)

Tsat

donde ppot es la densidad del gas del satélite, M. (rsat) s la masa del satélite contenida
en una esfera de radio 7., v arp €s una constante geométrica usualmente elegida entre
los valores 1 y 10 con el fin de ajustar los resultados de simulaciones hidrodinamicas.
En el codigo SAG se adopta un valor intermedio para agrp = 5. Por otro lado, P
depende de la densidad del gas del medio intractiimulo picy; del halo anfitrion del satélite
correspondiente, el cual se mueve con una velocidad relativa v a este medio. En el caso
de simulaciones hidrodinamicas, estos valores pueden ser medidos directamente de las
particulas de gas y la dinamica de las galaxias satélites, pero para simulaciones de materia
oscura que carecen de esta informacion se puede utilizar un ajuste donde P,,, depende
de la distancia del centro del halo, su masa y del corrimiento al rojo, como el propuesto
por Tecce et al. (2011).
Luego, la masa total de cada satélite queda definida por

Msat(rsat) = M* + Mcold + 47T/ [phot(r) + )ODM(T)]T2dT (217)
0

donde ppy es el perfil de densidad de la materia oscura. Por simpleza, se pueden expresar
ambos perfiles de densidad como esferas isotermas (donde p(r) o< r=2). Luego, combi-
nando las Ecuaciones (2.16) y (2.17) se puede resolver numéricamente el radio del gas
caliente debido al RPS, riFS.

Por otro lado, para calcular la pérdida de material debido a fuerzas de marea (TS,
por sus siglas en inglés Tidal Stripping), se supone que el gas se distribuye y comporta
de manera analoga a la materia oscura. Considerando que el tamano de los subhalos
detectados y caracterizados ya incorpora este efecto naturalmente, podemos considerar
el radio virial R.; de los mismos como el radio de pérdida de gas ri, de modo que todo
el gas que yace fuera de este radio serd arrancado. Si bien este valor esta bien definido
para las galaxias satélites tipo 1, las satélites huérfanas carecen de un halo directamente
asociado que permita obtener este valor. Por ello, en este tltimo caso se preserva el valor
del radio virial que tenia el halo en el momento de convertirse en satélite.

De este modo, el actuar de los dos procesos en simultaneo, RPS y TS, permite definir
el nuevo radio de gas caliente segtin

new

Thet = Min(r”, Mo, Mot (2.18)
donde 724 corresponde al valor del radio del halo de gas caliente previo a la accién de los
procesos de ambiente, el cual inicialmente se fija en o = Ry,

Es importante destacar que, dado que ahora las galaxias satélites preservan su halo de
gas caliente, el gas frio recalentado por procesos de realimentacion en las mismas ahora
puede ser retenido por sus propios halos de gas caliente en vez de terminar en el halo de
la galaxia central del halo principal. Para regular esta circulacion, se establece que las
galaxias pueden alimentar su propio gas caliente solo si este atn conserva una fraccion
fhotsat de su masa baribénica, en caso contrario el material recalentado se expulsara a
la fase caliente de su galaxia central. La reconstrucciéon del gas caliente de las galaxias
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satélites se hace depositando la masa de gas recalentado, y su correspondiente contenido
de metales, en forma proporcional a la fraccion forsat; €l resto del material se transfiere
a la fase caliente de su galaxia central.

Una vez que el gas caliente de las galaxias satélites se reduce més alla que la fraccion
anterior, este solo se ve afectado por el proceso de enfriamiento con lo cual disminuye
hasta llegar a valores muy bajos. Cuando esto sucede, el disco de gas frio queda expuesto
a la pérdida de masa por efectos de ambiente que son modelados de forma analoga al gas
caliente. Para el caso de RPS, la fuerza gravitacional de restauracion por unidad de area
ahora se expresa en términos de las componentes del disco. Para esto seguimos el modelo
presentado por Tecce et al. (2010), cuyo criterio queda

Pram 2 27I_G2disc(7d)zjcold (T) (219)

donde Ygisc ¥ Xeolq son la densidad superficial de masa del disco (incluyendo tanto las
estrellas como el gas frio) y del gas frio, respectivamente. Ambas componentes pue-
den ser modeladas suponiendo un perfil de densidad superficial exponencial X(r) =
Yo exp(—r/rsaq), donde Xy es la densidad superficial central de la componente particular.
Utilizando esto junto al criterio de la Ecuacion (2.19), el radio de gas frio debido a RPS,

rBPS queda definido por

P
RPS il
= —0.5rg 41l 2.20
Teold Ts,a il (27TGZO,dichO,cold) ( )

donde X gisc ¥ 2o.cold Son las densidades superficiales centrales del disco y so6lo del gas
frio, respectivamente.

Anéalogamente al caso del gas caliente, el efecto de las fuerzas de mareas es con-
siderado mediante el radio del subhalo de materia oscura correspondiente, es decir,

rI5, = Ry De este modo, el gas frio perdera toda la masa cuya distancia radial cumpla

que r > min(rR% rIS ) Asimismo, la escala caracteristica del disco r¢ 4 debe ser reducida
apropiadamente.

Finalmente, las fuerzas de marea también pueden afectar la componente estelar de
una galaxia, para lo cual hay que considerar el disco y el bulbo de forma separada. En el
caso del disco, el criterio se reduce s6lo a comparar el tamano del disco estelar con R, por
analogia a los casos anteriores, y se sigue el mismo procedimiento de reduccién de tamano
que el aplicado al gas frio. No obstante, si hay bulbo presente es necesario considerar un
perfil de densidad para el mismo con el fin de estimar la pérdida efectiva de masa del
bulbo al momento de realizar la reducciéon. Para esto, en el modelo se considera que las
estrellas del bulbo se distribuyen siguiendo el perfil propuesto por Hernquist (1990) y
se replica el proceso aplicado a las otras componentes que se ven afectadas por estos
mecanismos de pérdida de masa.

Nuevo modelo de realimentacion

Con el fin de que el modelo pueda satisfacer restricciones a alto corrimiento al rojo,
se han introducido modificaciones al modelo de realimentacion (Cora, Vega-Martinez et
al. en prep.), tomando como referencia el trabajo de Hirschmann et &l. (2016) donde
midieron el impacto de una serie de modelos de realimentaciéon de SNe utilizando otro
codigo semianalitico. Segun ello, en el modelo SAG se incorpor6 una variante alternativa
del tratamiento que muestra mejoras sustanciales en la evolucion de la metalicidad de las
galaxias. Esto gracias a la parametrizacion, dependiente del corrimiento al rojo, en el que
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actua el proceso de recalentamiento por las SNe, y a la modulaciéon con la velocidad virial
del halo en el que se encuentra la galaxia. Estas dependencias adicionales introducidas en
el calculo del material recalentado se desprenden de los ajustes presentados por Muratov
et al. (2015) en base al anélisis de las simulaciones hidrodindmicas FIRE. Si bien tales
ajustes dependen de la tasa de formacion estelar en el corrimiento al rojo considerado,
adaptamos los mismos a la estimaciéon hecha en SAG que tiene en cuenta el ntmero de
SNe que explotan con cierto retardo de acuerdo al tiempo de vida del progenitor.

A partir de estas consideraciones, el nuevo modelo de realimentacion utiliza una ver-
sion alternativa a la presentada en la Ecuacion (2.8) para estimar la masa recalentada
debido a la energia inyectada por las SNes, de la forma

4 nEsn

A]\4reheat - ge V2

vir

60 km s—1

donde el exponente ag (V) toma los valores —3.2 y —1.0 para los valores de V,;, menores
o mayores que 60 kms™!, respectivamente. Por otro lado, si bien el ajuste obtenido por
Muratov et al. (2015) indica un valor para fp = 1.3, en el modelo se deja este parametro
libre para permitir libertad en el comportamiento de esta relacién con el tiempo.

El gas recalentado es transferido desde la componente de gas frio al halo de gas caliente,
desde donde posteriormente retornard por el enfriamiento radiativo. No obstante, este
tipo de modelado con circulaciéon cerrada tiende a crear un exceso de masa estelar a alto
corrimiento al rojo (Guo et al., 2011; Henriques et &l., 2013; Hirschmann et al., 2016), de
modo que también se propone que parte del material que se ve afectado por este proceso
debe ser eyectado de los halos. Segin lo propuesto por Guo et al. (2011), la cantidad de
gas caliente que es eyectada AM.j. se puede estimar mediante una comparacion de las
energias involucradas, segin

V‘ aF(Vvir)
(14 2)°r (é) AM,, (2.21)

AEFB — O.5AMrehea V;zu
o (2.22)

vir

A]\4ejec =

donde AFpp corresponde a la energia inyectada por las estrellas masivas, y se puede
modelar de una forma similar a la masa recalentada:

4 nksx Viir or (Vear)
AEpp = =€ejoc-—5— (1 +2)7F [ —— AM,(0.5V5y). 2.23

FB 36 ) ‘/VQH ( ) 60 km S_l ( SN) ( )
Aqui, €gjec es la eficiencia especifica de este proceso considerada como otro parametro libre
del modelo, y 0.5V es la energia cinética de la eyeccion por SNe por unidad de masa de

estrellas formadas. Este valor se puede aproximar con el ajuste presentado por Muratov
et al. (2015), donde Vay = 1.9V 11

vIr
Finalmente, este nuevo reservorio de gas caliente eyectado de los halos puede aportar
gas que retorna ya sea al halo de gas caliente de la galaxia que lo generd, si se considera
el modelo que permite que las galaxias satélites retengan su gas caliente, o al halo de
la galaxia central del halo principal, en caso contrario. Para esto, se considera que este
material podra ser reincorporado acorde a una escala temporal que depende inversamente

con la masa M, del halo correspondiente, mediante

1019 M,
M

donde A M, e, es la masa reincorporada y la constante v regula la eficiencia del proceso

que puede ser considerada como un parametro libre del modelo o fijada en v = 0 para

desactivarlo. Esta relacion, tal como es propuesta por Henriques et al. (2013), permite
reproducir la evolucion de la funcion estelar de masa de las galaxias.

AMreinc - ’VAMejec ) (224)
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2.1.3. Calculo de magnitudes

Ademés de las masas y metalicidades de cada componente de las galaxias obtenidas
con el co6digo SAG, el modelo puede calcular las luminosidades y respectivas magnitudes de
cada componente mediante la estimacion de la contribucion energética de cada poblacion
estelar generada. Actualmente el codigo tiene implementados dos métodos distintos para
realizar estos céalculos, ambos basados en modelos sintéticos de evolucién espectral de
poblaciones estelares ya sea de Bruzual y Charlot (2003), Maraston (2005) o Coelho
et al. (2007).

La primera estrategia incluida para realizar este calculo es el modelo original tal como
fue presentada en Lagos et al. (2008), que consiste en estimar la contribuciéon energética
de cada poblacion estelar formada para todas las instantdneas que se deseen calcular,
segun la edad correspondiente que las estrellas de la poblacion tendran al momento de la
instantanea deseada. Para ello, se tabulan previamente las contribuciones energéticas se-
gun edad y metalicidad para un conjunto especifico de once filtros fotométricos: los U, B,
V, R, I, K del sistema Johnson y los filtros u, g, 7, 7, z del relevamiento SDSS, de modo
que este método calcula este conjunto de magnitudes en su totalidad por defecto cuando
es activado. Como la estimacion de las contribuciones energéticas depende exclusivamen-
te de las poblaciones estelares, se puede estimar independientemente la contribucion de
luminosidad de cada componente de la galaxia, en especial los discos y bulbos por sepa-
rado. Cada una de estas contribuciones energéticas permite obtener la magnitud absoluta
de cada componente de las galaxias para un observador en reposo, es decir, sin aplicar
ninguna correccion debido al corrimiento al rojo de la instantanea respectiva.

El segundo método utiliza la misma estrategia que el anterior, pero en vez de leer
los datos previamente tabulados para un conjunto particular de filtros, calcula la distri-
bucion de energia espectral de cada componente de las galaxias (SED, por sus siglas en
inglés Spectral Energy Distribution), utilizando para esto un rango en longitud de onda
y resolucion a eleccion. Este método necesita remuestrear los modelos sintéticos en su
totalidad sobre el rango energético deseado al inicio del calculo. Por ejemplo, usualmente
se suelen calcular espectros comprendidos entre los 90 A v los 25000 A, utilizando 300
intervalos en longitud de onda. Si bien esta estrategia es més costosa en términos de
calculos, mediante la convolucién de las SEDs con curvas de transmision de filtros fo-
tométricos se puede obtener la magnitud absoluta en cualquier filtro deseado, no sélo
para un observador en reposo sino también para un observador en z = 0. Actualmente
el codigo SAG incluye una extensa base de datos con mas de 200 curvas de transmision
de filtros que se pueden utilizar para este proposito, siendo ademés un proceso trivial
agregar nuevas. Por otro lado, el detalle de la distribucion energética de las componentes
de las galaxias permite a su vez obtener con precisiéon un conjunto de lineas de emision de
las galaxias con formacion estelar mediante el método propuesto por Orsi et al. (2014),
que combina el codigo SAG con el codigo de fotoionizacion MAPPINGS-III (Dopita et al.,
2000; Levesque et al., 2010). El conjunto de 13 lineas de emisién que se pueden estimar
con este método incluye: H,, Hg, Ly-a, [NII| 205 pm, [NII] (654.8 y 658.4 nm), Nelll
387 nm, [OII] (372.7 y 372.9 nm), [OIII] (495.9 y 500.7 nm), y [SII| (671.6 y 673.1 nm),

cada una con su correspondiente calculo de emisién en el espectro continuo.

Ambos tipos de modelos para calcular luminosidades, el clasico y el que utiliza las
SEDs, pueden activarse tanto de forma individual como en conjunto. A su vez, a todas
las luminosidades calculadas por el modelo se les puede incluir el efecto de la extincion
debido al polvo siguiendo la implementacion de De Lucia et al. (2004).
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2.1.4. Ajuste de parametros libres

Los parametros libres del modelo son ajustados mediante la comparacion de las propie-
dades resultantes de la poblacion de galaxias modelada contra un conjunto de observables
aplicando una técnica estocastica conocida como optimizacién por enjambre de particulas
(PSO, por sus siglas en inglés Particle Swarm Optimization). Este es un algoritmo de
autoaprendizaje que utiliza un conjunto de agentes exploradores con conocimiento indi-
vidual y colectivo para explorar y localizar regiones de probabilidad maxima en espacios
multidimensionales de parametros. La técnica resulta mas eficiente en términos de costo
computacional en comparacién con otros métodos tales como los Montecarlo mediante
cadenas de Markov (Ruiz et al., 2015). Los datos utilizados para restringir los parametros
libres del modelo consideran relaciones fundamentales observadas entre las propiedades
de las galaxias, tales como: la funciéon de masa estelar en corrimientos al rojo z = 0 y
z = 2, la relacion entre la masa de los agujeros negros centrales y las masas de los bulbos
de las galaxias, la funcién de la tasa de formacién estelar versus la masa estelar, la frac-
cion de gas frio, las funciones de luminosidad, entre otros. La restriccion utilizada (o el
conjunto de ellas) para calibrar depende del tipo de modelo que se quiera estudiar y la
libertad que este tenga para reproducir las propiedades observadas.

Si bien el algoritmo que se utiliza es muy eficiente para encontrar el conjunto de
parametros que mejor reproduzca las restricciones impuestas, cada evaluacion del modelo
requerida en el proceso puede ser de un costo computacional variable dependiendo del
tamano de la simulaciéon utilizada como entrada. Esto restringe la utilizacion de este
método de ajuste sobre simulaciones completas a s6lo cuando estas son muy pequenas
(a modo de referencia, una simulaciéon pequena en niimero de halos tendria del orden de
hasta un par de decenas de miles de halos en la instanténea correspondiente a z = 0). Por
ello, para poder encontrar el conjunto de pardmetros 6ptimos en simulaciones mayores,
se procede a encontrar una muestra volumétrica de la simulacién que sea representativa
de la misma con el fin de utilizarla para ejecutar el modelo en esta etapa y realizar el
ajuste de parametros sobre ella.

La seleccion de la muestra usualmente se hace buscando un subvolumen de la simula-
cion cuya funcion de masa de halos tenga un comportamiento lo suficientemente similar
al de la funcion de masa de la simulaciéon completa, generalmente sobre la lista de halos
detectados en la instantanea en z = (. Tanto el tamano de este subvolumen como el
nivel de acuerdo de la funciéon de masa del mismo quedan a criterio de eleccién libre dado
que son decisiones que dependen fuertemente de la resoluciéon de masa y espacial de la
simulacion original.Con ello, se procede a identificar todos los halos de las instantéaneas
anteriores que se localizan en el mismo volumen comovil que los elegidos o que son parte
de los arboles de fusiones de estos, con el fin de crear un nuevo conjunto de catalogos
analogos a los originales pero so6lo incluyendo estos halos.

Este nuevo conjunto de catalogos, usualmente llamado subvolumen o muestra de cali-
bracion, es utilizado Gnicamente para realizar el proceso de ajuste mediante el algoritmo

PSO.

2.1.5. Licencia

El c6digo semianalitico SAG es mantenido y administrado por la Dra. Soffa A. Cora,
directora de esta Tesis doctoral. El codigo fuente es cedido libremente para el desarrollo
cientifico sin restricciones de uso o modificacién, inicamente bajo consentimiento de su
desarrolladora.
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Todas las modificaciones y usos del cédigo SAG realizadas durante este trabajo se han
efectuado bajo la autorizacion correspondiente.

2.2. Analisis técnico del cédigo

Entre los productos derivados de este trabajo de Tesis esta la generacion de catélo-
gos masivos de galaxias, con propositos multiples, mediante la aplicacion del codigo SAG
sobre simulaciones publicas que se destacan por ser de muy alta resoluciéon en masa o
que abarcan voliimenes excepcionalmente grandes. En términos practicos, esto implica la
necesidad de tener un codigo que pueda procesar datos de gran envergadura de una forma
efectiva y eficiente, ademés de poder leer los tipos de catélogos que son suministrados
por los creadores de estas simulaciones. Con este objetivo en mente, durante esta seccion
realizaremos un analisis técnico de funcionamiento del cédigo SAG con el fin de detectar
las limitaciones y modificaciones a introducir necesarias para concretar los objetivos plan-
teados. Todas las mejoras y cambios realizados derivados de este analisis seran detalladas
durante la seccion siguiente.

El codigo semianalitico SAG sigue una estrategia de procesamiento de galaxias usual-
mente llamada “horizontal”, donde el calculo se realiza mediante un bucle cuyos pasos
procesan la evolucion de la totalidad de la poblacion de galaxias entre dos instantaneas
consecutivas cada vez. En cada uno de los pasos, el andlisis se realiza procesando cada
galaxia de forma individual, manteniendo el criterio de que las centrales deben calcularse
antes que sus respectivas satélites. Esto impone una restricciéon importante pues implica
que todas las galaxias de una muestra deben ser analizadas de forma secuencial, lo cual
hace que el tiempo de calculo total crezca linealmente con el nimero de halos procesados.

La estrategia usada hasta ahora para poder realizar el calculo sobre simulaciones de
tamano mediano, como las que han sido utilizadas en los tltimos trabajos relacionados
con el modelo SAG (ver, por ejemplo, Ruiz et al., 2015; Gargiulo et al., 2015), es dividir
el volumen de la simulacién en una coleccion de n? subvolimenes, de forma aniloga a
como se realiza la seleccion de la muestra para calibracion. Este proceso consiste en tomar
la instantanea a z = 0 y dividir sus lados en n partes, generando asi n® subvoltiimenes de
aproximadamente la misma cantidad de halos cada uno. Luego, para cada uno de ellos se
seleccionan todos los halos que estan encerrados en el mismo volumen comoévil en cada
instantanea, incluyendo los progenitores de estos que pertenezcan a otros subvoliimentes
y excluyendo aquellos que estan vinculados histéricamente con halos de los subvolimenes
vecinos. Debido a la condicién de borde peridédica de las simulaciones utilizadas y la
complejidad que pueden alcanzar las historias de fusiones de los halos, el proceso debe
realizarse de forma cuidadosa y controlada con el fin de no cortar ningtin arbol de fusiones,
y de no repetir ni descartar halos. Cada subvolumen termina constituyendo un conjunto
de catalogos separado, de modo que la simulacién completa queda dividida en n?® partes,
las cuales pueden ser procesadas de forma independiente con copias del modelo que se
ejecuten sobre ellas de forma simultanea.

Si bien este proceso permite efectivamente distribuir el calculo y reducir el tiempo
total de procesamiento en un factor n3, tiene la limitante de que no permite cambiar
facilmente el numero de divisiones o procesos distribuidos, quedando esta cantidad fija
una vez realizada la division. Esto a su vez impacta en el nimero de archivos de salida
que generara el modelo, ya que al ser cada célculo independiente con sus propios archivos
de salida, la poblaciéon completa terminara almacenandose en al menos n® archivos.
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Figura 2.2: Diagrama de flujo de calculo del co6digo SAG en su version 7.0, que engloba solo
las operaciones dominantes del procesamiento. En pentagonos se simbolizan los bucles en
el calculo, y en la linea punteada se encierran las operaciones de acceso a disco duro.

Calculo
luminosidades

Para entender mejor la estrategia de calculo del codigo, procedemos a estudiar el flujo
global del célculo dentro del mismo. Este anélisis general es presentado en el diagrama de
la Figura 2.2 en donde se indica mediante flechas el orden de las operaciones, las cuales
se inician y terminan en la esquina superior izquierda del diagrama. Con rectdngulos
se simbolizan las operaciones de calculo, con pentagonos los bucles y con hexagonos las
operaciones de preparacion. Con la linea punteada se encierran las operaciones de acceso
(tanto lectura como escritura) a disco duro.

Como se puede apreciar en el diagrama, el flujo estd dominado por tres grandes bucles
que organizan la forma en que el calculo es realizado. El primero es un bucle sobre todas
las instantédneas de la simulacion, partiendo desde la de corrimiento al rojo mas alto hasta
la correspondiente a z = 0. Al iniciar cada uno de estos pasos se procede a cargar los
catalogos de halos de la simulacién correspondiente a ambas instantaneas consecutivas
involucradas, informacién que permite construir las historias de las galaxias y generar
la poblacion descendiente de las que han sido calculadas previamente. Luego de ello, se
da lugar al segundo bucle correspondiente al avance temporal entre ambas instantaneas.
Aqui, cada paso resuelve las relaciones conductoras de la evolucion de galaxias avanzando
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temporalmente una fraccion 1/25 veces el tiempo transcurrido entre las dos instantaneas
correspondientes, dado que se suele usar un ntmero fijo de pasos igual a 25. El tercer
bucle anidado es el que recorre todas las galaxias a las que se les calcula su evolucion.
Este ultimo nivel mantiene un orden jerarquico dada la prioridad que tienen las galaxias
centrales por sobre sus respectivas satélites.

En el diagrama también se muestra que la evolucion de las galaxias estd dominada
por varios procesos cuya preponderancia dependera de las condiciones de cada una. No
obstante, es importante notar que cada vez que se da lugar a la formacion estelar (ya sea
suave o como parte de un brote), se activa un nuevo bucle que estima la contribucion
energética de la poblacion estelar formada para todas las instantéaneas en el futuro para las
cuales la informacion sobre luminosidades desea ser obtenida. Dado que esta estimacion
es costosa puesto que requiere interpolar datos de las tablas previamente cargadas, la
preponderancia de este bucle respecto al tiempo de calculo total es muy sensible a la
cantidad de salidas que se quiere obtener.
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Figura 2.3: Comportamiento del tiempo de calculo del c6digo dependiendo del numero de
instantaneas que se consideren para calcular las magnitudes de las galaxias, para ambos
métodos disponibles en el codigo.

Como evidencia del impacto del bucle encargado del calculo de las luminosidades de
las galaxias en el rendimiento del c6digo, en la Figura 2.3 se muestra una medicion del
tiempo de calculo total requerido para procesar una simulaciéon de prueba pequena, pero
con diferentes ntumeros de salidas (corrimientos al rojo) generadas en cada caso. En la
figura se presentan ambos métodos incluidos en el codigo para realizar este calculo: el
clasico representado por los diamantes azules (indicado como “LUM” en la leyenda), y el
que utiliza las SEDs mediante cuadrados rojos. En la figura se puede apreciar claramente
el crecimiento lineal del tiempo de célculo segin el nimero de instantaneas de salida
calculadas, y que ambos métodos convergen al mismo valor cuando no se incluye ninguno
calculo de luminosidad.

Modelando este comportamiento con rectas con la misma ordenada en el origen, se
puede ver facilmente que se requieren 8 instantédneas con el método clasico para duplicar el
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tiempo de calculo original, en cambio sélo 2 con el método de los SEDs. Esto impone una
limitacion importante si se quisiesen obtener muchas salidas con luminosidad utilizando
este tltimo método para simulaciones de muchos halos como las que analizaremos luego
en el desarrollo de esta Tesis.

Finalmente, durante todo el desarrollo de este proyecto fueron realizadas varias medi-
ciones del perfil de tiempos de calculo del codigo (proceso conocido como profiling). Estas
mediciones, realizadas con el software GNU GPROF!, consisten en cuantificar el tiempo
que utiliza cada una de las rutinas definidas en el c6digo con respecto al tiempo total,
estimacion 1til para entender cuéles son los bloques de calculo preferentes para optimizar
o revisar, y cudl es el impacto de los cambios realizados con este proposito.

2.2.1. Formato de entrada

El codigo semianalitico SAG esta originalmente adaptado para leer los catélogos de
halos de simulaciones que fueron analizadas con el c6digo de biisqueda de subhalos SUB-
FIND (Springel et &l., 2001). No obstante, este algoritmo recibié algunas modificaciones
por parte del el grupo de investigacion local con el tiempo, de modo que el formato de
los catalogos generados y utilizados actualmente no son exactamente los creados por el
codigo original.

El conjunto de archivos que componen estos catélogos se clasifica en dos grupos, uno
que contiene la informacion relacionada con los halos principales (FOF, en este caso) y
otro grupo que almacena de forma independiente la informacién referente a los subhalos
detectados por SUBFIND. Cada tipo de catalogo se organiza teniendo un archivo por cada
instantanea de la simulacién, y todos vienen escritos en formato binario.

El grupo de catéalogos referente a los halos principales incluye: una lista de los halos
principales encontrados, una lista de las particulas de la simulacién asociadas a cada
uno de ellos, una lista de progenitores y una lista con las propiedades medidas de cada
uno. Esta ultima es generada analizando todas las particulas asociadas a cada halo, las
cuales se utilizan para medir: la masa Mgy y radio Ragg definidos segtn la Ecuacion (1.25)
utilizando la densidad critica y A.s = 200, la masa M,;, y radio R, utilizando la densidad
critica y Ayi:(t), el centro geométrico, la posicion de la particula méas ligada, la posicion
y velocidad del centro de masas, las energias cinética y potencial, el parametro de espin
A, el momento angular L y la velocidad circular maxima V4, de cada halo.

El grupo de catalogos correspondiente a los subhalos detectados incluye: una lista
de la cantidad de subhalos por cada halo FOF, una lista con el nimero de particulas
asociado a cada uno (lo cual permite estimar su masa), otra lista independiente con las
particulas asignadas, una lista de progenitores y una de propiedades de cada subhalo.
A diferencia de la anterior, las propiedades estimadas para los subhalos encontrados con
SUBFIND so6lo incluyen la posicion y velocidad de cada uno y el moédulo de la velocidad
peculiar con respecto al halo principal. Esto se debe a que el método utilizado por este
buscador de subhalos utiliza un criterio de ligadura de las particulas que termina aislando
las que pertenecen a cada uno, de modo que solo estas propiedades quedan correctamente
definidas en este nivel.

Ademés de los catdlogos anteriormente descritos, se agregan dos adicionales creados
para la correcta utilizacion del SAG sobre estos: una lista con la estimaciéon del pardmetro
de concentracion de cada halo principal detectado, y una lista de consistencia resultante
de la revision de la estabilidad de las historias de fusién de cada halo que indica cuéles

'http://sourceware.org/binutils/docs/gprof/
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halos principales o subhalos no deben ser utilizados por presentar inconsistencias en sus
historias evolutivas.

En definitiva, el conjunto de catélogos de halos que lee el codigo SAG para construir
la poblacion de galaxias respectiva se compone de 11 archivos distintos por cada una de
las instantéaneas de la simulacion, todos escritos en formato binario.

2.2.2. Formato de salida

El formato de salida del codigo semianalitico SAG se compone de un conjunto de N
archivos, todos en formato HDF52. El ntiimero de archivos estd determinado por N =
Ngoutn®, con n? el nimero de subvolimenes en que fue dividida la simulacion original y
N,out €l Nimero de instanténeas que se le solicité escribir al coédigo, valor que es elegido
al momento de compilacion y puede valer entre 1 y el nimero de instantaneas originales
del catalogo de halos. De este modo, cada uno de estos archivos contiene una fraccion
~ 1/n3 de la simulaciéon completa a un corrimiento al rojo determinado.

Los objetos almacenados en los archivos con formato HDF5 poseen nombres o etique-
tas que permiten su acceso individual, sin requerir leer el resto del archivo. Estos objetos
pueden ser de tres tipos distintos:

» Conjuntos de datos (datasets): corresponden a arreglos de variables de un tamafio
fijo en donde todos sus elementos tienen el mismo tipo de dato.

= Grupos: ambientes internos del formato ttiles para agrupar y jerarquizar la dis-
tribucion de los elementos almacenados, anélogo a los directorios de un sistema
operativo. Todo archivo HDF5 posee al menos un grupo raiz /", dentro del cual se
pueden crear subgrupos.

= Atributos: variable particular que almacena un tunico valor de cualquier tipo de
dato. Pueden estar asociados a cualquier conjunto de datos o grupo del archivo.

Si bien el nimero final de galaxias calculadas por el modelo depende de la resolucién
en masa y volumen de la simulacion, suele ser considerablemente mayor que el ntimero
de propiedades de las galaxias que se escriben. Por ello, las variables son almacenadas
en un conjunto de arreglos donde cada uno se encarga de almacenar una propiedad en
particular, y cuyo largo corresponde al nimero de galaxias obtenidas.

Siguiendo lo anterior, el c6digo SAG almacena en forma de conjuntos de datos los
arreglos correspondientes a cada propiedad de las galaxias. Genera grupos para ordenar
conjuntos de propiedades que comparten alguna caracteristica en particular (por ejemplo,
los grupos /Histories o /Magnitudes); y utiliza los atributos para almacenar variables
descriptivas o informativas ya sea de cada arreglo de propiedades o del c6digo en general
tales como los parametros de entrada, opciones de compilaciéon, unidades, corrimiento
al rojo, etc., estando estos tltimos asociados al grupo raiz del archivo. Los atributos
son utilizados para caracterizar la procedencia y propiedades generales de un archivo en
particular, entregando ademas la informacion necesaria para el correcto entendimiento de
los datos almacenados. Es importante destacar que las unidades fisicas de las propiedades
almacenadas en los conjuntos de datos varian segtin la simulacién procesada por el codigo.

2Para mas informaciéon sobre este tipo de formato de almacenamiento de datos, visitar https://
portal.hdfgroup.org/display/HDF5/HDF5
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Por ello, la lectura de los atributos que definen estas unidades es importante para un
correcto entendimiento de los datos almacenados.

Para permitir un mayor nivel de anélisis de las galaxias creadas por el modelo, los ar-
chivos generados suelen contener una gran cantidad de propiedades ttiles en un conjunto
de més de 100 conjuntos de datos. Las dimensiones de cada uno de estos varia segin la
propiedad que tenga almacenada, de modo que puede valer entre: Ngu X 1, con Ngu el
numero de galaxias del archivo, para aquellos que almacenan propiedades fisicas unidi-
mensionales como la masa de alguna componente particular; Ny, X 3 para almacenar las
propiedades tridimensionales como la posicion o la velocidad; N, x 10 para almacenar por
separado masas de diferentes elementos quimicos que el codigo calcula para las diferentes
componentes de las galaxias; y Ngal X Ngnap, CON Ngnap €l nimero de instantaneas originales
de la simulaciéon, para almacenar la evoluciéon historica de alguna propiedad particular de
interés. Usualmente, este iltimo tipo de arreglos suele ser incluido exclusivamente en las
salidas correspondientes a la instantanea de z = 0.

Si bien este conjunto de archivos entrega una informaciéon muy detallada y aprove-
chable de la poblaciéon de galaxias modelada, conlleva la limitacion de requerir mucho
espacio disponible en disco duro para ser almacenados en su totalidad. El formato ac-
tual es adecuado para simulaciones pequenas o incluso de tamano mediano, pero impone
una limitante si se quisiera usar con simulaciones mayores en especial cuando se desean
obtener las salidas de todas las instantaneas utilizadas como entrada.

A modo de referencia, consideramos que una simulacién es mayor o de gran enver-
gadura cuando permite producir del orden de las decenas de millones o hasta cientos de
millones de galaxias en una instantdnea particular. Esto se puede alcanzar con diversas
combinaciones de resolucion de masa y volimenes, debido al comportamiento de ley de
potencias de la funciéon de masa de halos, creciente hacia masas menores (ver, por ejem-
plo, Tinker et al., 2008; Klypin et al., 2016). De este modo, una simulaciéon de materia
oscura cuyo volumen tenga un par de centenas de Mpc/h de lado y con alta resolucion
en masa (min(Mpa,) ~ 107~ M) puede alcanzar la misma cantidad de galaxias que
una simulacion con volumen de 1 Gpce/h de lado con menor resolucion en masa.

2.3. Cambios introducidos en el cédigo

En la seccion anterior se describi6 desde una perspectiva técnica el conjunto de li-
mitaciones que el codigo semianalitico SAG presenta para ser utilizado en la generacion
de catalogos de gran envergadura. Algunas de ellas estan relacionadas con rendimiento y
demandan reformular parte del algoritmo del c6digo, mientras que otras estéan relaciona-
das con la especificidad de las entradas (tipos de simulaciones que se pueden utilizar) y
salidas (formato de escritura) de datos.

En esta seccion describiremos los cambios mas importantes realizados al codigo para
atacar todas estas limitaciones, siempre apuntando a conseguir un modelo més versatil y
adecuado para concretar los proyectos planteados en este trabajo de Tesis.

2.3.1. Administracion de versiones

El codigo fuente del modelo SAG suele ser revisado y modificado por varios inves-
tigadores en simultaneo. Luego, en vista de que los cambios que se describiran en esta
seccion afectan de forma importante el flujo de calculo original del modelo, es importante
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mantener un registro ordenado y consecutivo de todas las alteraciones que se le realicen,
sus justificaciones, fechas y autorias.

Para este proposito hemos introducido el uso de un administrador de versiones que
realiza el seguimiento de todos los cambios acontecidos. Dada la naturaleza descentraliza-
da que suelen tomar las modificaciones del codigo, se ha optado por MERCURIAL? como
administrador principal. Este software construye un repositorio de versiones que queda
embebido con el codigo fuente circulante, sin requerir acceso a un repositorio centralizado.

MERCURIAL utiliza revisiones para almacenar todos los cambios que se desean regis-
trar en el repositorio. Cada una de estas debe contener informacién basica del autor de los
cambios, la fecha y una descripcion breve de las modificaciones realizadas en relacion a la
revision anterior. A cada revision se le asigna un codigo identificador alfanumérico tnico,
y un nimero natural correspondiente a la cantidad de revisiones almacenadas hasta el
momento, partiendo desde cero.

La ultima version interna del cédigo, numerada segiin seleccion manual antes de la
introduccion del administrador de versiones, fue la nimero 7 (llamada SAG-7). Para man-
tener consistencia, todas los indicadores numéricos de las revisiones registradas con MER-
CURIAL se asignaron como sufijos en esta nomenclatura. De este modo, la versiéon SAG-7.0
fue registrada el 25 de abril de 2014, y la dltima concerniente a esta Tesis SAG-7.128 fue
registrada el 28 de octubre de 2016; siendo cinco autores los que han registrado modifica-
ciones en estas 129 versiones del codigo desde que se inicio el registro con el administrador.

2.3.2. Rendimiento

En base a las mediciones del perfil del tiempos de calculo realizadas al codigo fuente
del SAG, se efectuaron varios cambios que impactaban en el rendimiento. Muchos de ellos
fueron menores, tales como desanidamiento de algunos calculos simples o reformulaciones.
No obstante, cabe mencionar tres de estas modificaciones que efectivamente fueron im-
portantes en el funcionamiento interno del codigo o que tienen consecuencias importantes
en el modelado incluido.

» Un gran porcentaje del célculo de la evolucion de las galaxias (2 50 %) se gastaba
en interpolacion de tablas, en particular en aquellas utilizadas en la asignacion del
radio caracteristico de los discos 74, segiin el modelo presentado por Tecce et &l.
(2010). Esto sucedia porque el calculo del nuevo tamatio de los discos debia realizar-
se cada vez que este sufre un cambio en su contenido de masa, efecto resultante de
la mayoria de los procesos de evolucién presentes en el modelo. Si bien este tipo de
estimacion permitia obtener tamanos de discos mas realistas y adecuados al estado
de las galaxias, el utilizar aproximaciones mas simples que no involucren lectura
e interpolacion de datos tabulados (como la de Mo et al., 1998) redujo considera-
blemente el tiempo de célculo global del cédigo. De este modo, para simulaciones
grandes preferimos utilizar este ultimo método por sobre el anterior.

= Tal como fue presentado en el esquema de la Figura 2.2, al inicio de cada paso del
bucle sobre instantaneas de la simulacion, los catalogos de ambas instantédneas in-
volucradas eran leidos del disco duro. Esto producia que el conjunto de catalogos de
halos en general pasaran por dos procesos de lectura, asignandose los valores corres-
pondientes en arreglos distintos cada vez con el fin de tener la libertad de carecer de

3Mas informacién sobre este administrador en su sitio web oficial https://www.mercurial-scm.org/
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consecutividad si fuese necesario. No obstante, el procedimiento estandar de célculo
de poblaciones de galaxias requiere la utilizacion de todas las instantaneas disponi-
bles de la simulacién de forma consecutiva. Segun esta caracteristica, procedimos a
reducir la lectura de catalogos a s6lo una por cada paso de este bucle, de modo que,
al final de cada uno, todos los arreglos que contenian la informacién de los halos
de la instantanea s + 1 eran adaptados para ser ocupados en el paso siguiente, sin
realizar modificacion alguna a la localizacion de los datos en la memoria.

= El altimo cambio importante que se introdujo respecto al rendimiento fue la reduc-
cion de las variables leidas desde los catalogos de halos al minimo necesario para
calcular la evolucion de las galaxias. Esto es debido a que originalmente los catélo-
gos se cargaban en su totalidad en cada proceso de lectura. Para esto, se procedid
a seguir todas las propiedades leidas de los halos dentro del modelo y ver céomo
influfan en la evolucién con el fin de dirimir cuales eran prescindibles y asi evi-
tar su lectura. En particular, todas las variables relacionadas con particulas fueron
descartadas en este proceso.

Este ultimo anélisis, a su vez, permitié identificar todas las propiedades que ne-
cesita el modelo como entrada para construir y calcular la evolucién de galaxias
para un conjunto de halos de materia oscura, més alla del formato en que estas se
suministren.

2.3.3. Paralelizaciéon multihilos con OPENMP

Es sabido que la estrategia mas impactante para reducir el tiempo de calculo de
un co6digo es organizar el algoritmo global de modo que el calculo se pueda distribuir en
diferentes procesos que puedan comunicarse, por ejemplo a través de MPI. Pero en el caso
del SAG, la complejidad del algoritmo de evolucion y la cantidad de variables compartidas
utilizadas hace que una solucién de este estilo requiera reescribir gran parte del flujo del
codigo. A pesar de ello, se puede aplicar una solucién parcial en secciones trascendentales
del modelo.

Como se mostro en el analisis del codigo detallado anteriormente, el tiempo de calculo
total tiene una dependencia muy fuerte con el método que se ocupe para estimar las
luminosidades de las galaxias, principalmente con el ntimero de salidas que se consideren
para este célculo. Este incremento estd dado por un bucle adicional desencadenado por
los eventos de formacion estelar, donde la contribucién en luminosidad en los diferentes
rangos energéticos de la poblacion estelar generada es calculada para todas las salidas
deseadas.

Este célculo tiene la particularidad que cada uno de sus pasos es totalmente inde-
pendiente del anterior, no alterando variables que son leidas por los otros, de modo que
es ideal para ser paralelizado utilizando la estrategia de multihilos. Este tipo de para-
lelizacion es transitoria, y al ser aplicada a bucles distribuye cada uno de sus pasos en
diferentes nucleos de la computadora teniendo un control estricto sobre cuales de las va-
riables utilizadas por el cédigo son privadas en cada hilo de ejecuciéon o se mantienen
compartidas.

Para realizar esta paralelizacion hemos utilizado la librerfa OPENMP. Se incluyé la
instruccion respectiva en cada uno de los bucles de céalculo de luminosidades existentes
en el codigo para los dos métodos mencionados, siempre cuidando de definir las variables
privadas y compartidas en cada uno de los casos. Con esta libreria, el niimero de nu-
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Figura 2.4: Ejemplo de rendimiento de paralelizaciéon con OPENMP con una simulacion
de prueba para diferentes valores del nimero de ntcleos utilizados en la paralelizacion
del célculo de luminosidades. Panel izquierdo: tiempo total efectivo en comparaciéon con
el tiempo original con Neges = 1. Panel derecho: rendimiento de los procesadores extra
durante el célculo, medido como la fraccion del tiempo total en que estos estuvieron
activos. En ambos casos, cada conjunto de simbolos agrupa una prueba diferente de
rendimiento realizadas en dias y horarios distintos.

cleos utilizado en paralelo por defecto usualmente toma el valor maximo definido por la
computadora donde se esté ejecutando, pero también puede ser seleccionado por el usua-
rio mediante la definicién de la variable de ambiente OMP_NUM_THREADS igual al ntimero
de niicleos deseados. Este ultimo comportamiento es ideal para trabajo en supercompu-
tadoras que utilizan administradores de recursos para la ejecucion de los trabajos.

Es importante destacar que la eficiencia de este tipo de paralelizacion es bastante
susceptible tanto al ntimero de nicleos que se utilicen como al hardware que ejecute el
proceso. Por otro lado, el proceso de activar y desactivar temporalmente el ambiente de
multihilos genera un gasto en tiempo de célculo que puede llegar a superar la ganancia
dada por la paralelizacion si el nimero de ntcleos es muy alto. Esto se debe a que la
administracion de variables privadas y compartidas debe ser realizada en cada ocasiéon en
que el ambiente multihilos es activado.

Un ejemplo de este comportamiento se puede ver en la Figura 2.4, en cuyo panel
izquierdo se muestra el tiempo de ejecucion efectivo con respecto al tiempo de célculo
original (utilizando un solo ntcleo) de una simulaciéon pequenia de prueba, para la cual se
calcula un niamero elevado de salidas con luminosidades, versus diferentes elecciones de
la cantidad de nicleos utilizados en la paralelizacion de este célculo Neges. Se utilizaron
varias ejecuciones en cada caso. Utilizamos el método clasico de calculo de luminosidades
por ser el menos sensible a la ganancia de rendimiento por la paralelizacion debido a la
menor cantidad de célculos que se realiza en el mismo. Cada ejecuciéon se muestra con un
simbolo distinto, y mediante la linea negra el promedio de cada conjunto de ejecuciones
para un mismo nimero de Nq.s. S€ puede apreciar que el tiempo de calculo es bastante
aleatorio debido a que esta medicion fue realizada en una supercomputadora cuyo uso
compartido con otros usuarios es bastante heterogéneo, pero las numerosas ejecuciones
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realizadas permiten apreciar la tendencia global que presenta. Su comportamiento mues-
tra una abrupta disminuciéon en el tiempo de célculo cuando se utilizan menos de ~ 5
nucleos, alcanzando un minimo alrededor de los 10, y un aumento suave para valores
mayores indicando la pérdida de rendimiento del proceso ya mencionada.

Una forma més efectiva de medir la pérdida de rendimiento, independiente de las
condiciones de la supercomputadora, es estimar la fraccion de tiempo total efectivo que
estuvieron trabajando los procesadores adicionales que se utilizan tinicamente durante el
bloque en paralelo N.oes — 1, la cual se muestra en el panel derecho de la Figura 2.4. El
comportamiento de este valor es totalmente suave, e indica con claridad que la tasa de
pérdida de rendimiento por aumentar el nimero de procesadores es independiente de las
condiciones externas que podrian alterar el tiempo de calculo efectivo en una ejecucion
particular.

Independientemente de la pérdida de rendimiento por usar un ntmero excesivo de
ntucleos, la utilizacion de un niimero bajo ya permite reducir el tiempo total hasta en un
40 %, ganancia muy importante para calculos de gran envergadura.

2.3.4. Adaptaciéon a SUSSING

Una de las mayores limitaciones que tenia el modelo en su version SAG-7.0 era su poca
versatilidad para leer catalogos de halos que no siguieran el formato especifico para el cual
fue originalmente disenado. Esta no s6lo constituia una simple restriccion técnica, sino
también condicionaba los procesos fisicos modelados debido a que todo el tratamiento
implementado estaba especificamente disenado y adaptado para el tipo de propiedades
que se generaban con SUBFIND, y que fueron detalladas en la Seccion 2.2.1.

Entre los métodos de busqueda de halos méas utilizados ademés de SUBFIND, pode-
mos mencionar los codigos libres AMIGA halo finder, AHF (Knollmann y Knebe, 2009), y
ROCKSTAR (Behroozi et al., 2013b), los cuales son muy atractivos para procesar simu-
laciones de gran tamano debido a que estan implementados para realizar los célculos en
paralelo.

A diferencia de SUBFIND que tiene una jerarquia definida de dos niveles en la iden-
tificacion de estructuras, estos otros codigos se caracterizan por utilizar el método de
refinamiento de malla adaptativo (AMR por sus siglas en inglés Adaptative Mesh Refine-
ment), cuyo algoritmo recursivo para describir la distribucion de las particulas permite
encontrar sobredensidades localizadas dentro de otras, sin restriccién en el ntmero de
anidamiento de las mismas. Esto tltimo fuerza a que la definicién de un halo deba ser
generalizada, independientemente si este es un halo principal o un subhalo satélite, y lo
mismo con las propiedades que los caracterizan. Un ejemplo importante de esto lo consti-
tuye la masa de estas estructuras, que en el caso de estos métodos corresponden a masas
de halos que incluyen todas las sobredensidades que fuesen encontradas dentro de ellos,
independientemente del nivel jerarquico que estas tengan. Si bien estos c6digos solo se
centran en la bisqueda de halos en las distintas instantaneas de una simulaciéon, también
incluyen sus propias herramientas anexas para la construccion de los arboles de fusiones
de halos y creacion de catalogos en forma apropiada: MERGERTREE que viene incluido
junto a AHF, y CONSISTENTTREES asociado al c6digo ROCKSTAR.

Durante los tiltimos anos, una serie de proyectos de comparacion colaborativos se han
dado lugar en diferentes reuniones de trabajo en las que se ha analizado la mayoria de
los métodos o codigos disponibles para buscar halos en simulaciones cosmologicas (Knebe
et al., 2011), subhalos (Onions et al., 2012) y constructores de arboles de fusiones (Sri-
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sawat et al., 2013). Estas reuniones han impulsado a que los diferentes autores adapten
sus codigos para escribir formatos estandarizados y asi poder concretar los proyectos de
comparacion. Incluso se ha llegado a proponer un estandar de almacenamiento y distri-
bucion de catalogos de halos y arboles de fusiones (Thomas et al., 2015). No obstante, el
formato mas comun para catalogos de halos utilizado hoy en dia es el llamado SUSSING
(Srisawat et al., 2013), en referencia a la reunion donde se popularizoé que se realizo en
la Universidad de Sussex en el Reino Unido, y corresponde a una variante del formato
estandar de AHF. Por este motivo, y apuntando a la participaciéon del modelo SAG en
estas colaboraciones de comparaciéon, como parte de este trabajo de Tesis hemos modi-
ficado el codigo semianalitico para que pueda leer y procesar este tipo de formato. Esta
adaptacion considera las diferencias de las variables que son incluidas en estos archivos
en comparacion con las originalmente extraidas de SUBFIND, modificando las relaciones
internas del modelo de evolucion de galaxias en consecuencia.

El formato SUSSING original consiste en una colecciéon de archivos en ASCII de sélo
dos tipos: listas de halos por cada instantanea y una lista de progenitores. Las listas de
halos se organizan almacenando las propiedades de un halo por cada linea del archivo,
de modo que cada propiedad constituye una columna. Ademés, el archivo tiene una linea
comentada de encabezado con el nombre de las columnas incluidas en él. Cada halo
suele tener asignado un nimero identificador (ID) que se incluye entre las propiedades
del mismo y es tnico en toda la simulacién, de modo que no existen ID repetidos entre
halos pertenecientes a instantédneas diferentes. La lista de progenitores, por el contrario,
se organiza de una forma méas heterogénea. Se inicia con tres lineas de encabezado y
luego se compone por bloques de datos que almacenan la informaciéon correspondiente a
un halo con sus respectivos progenitores mediante sus ID. Estos bloques tienen siempre
al menos una linea con dos valores: el identificador del halo respectivo y el nimero de
progenitores que este tiene en la instantanea anterior, los cuales estan indicados en las
siguientes lineas a través de sus respectivas ID, una por cada halo progenitor.

Las propiedades de halos que son incluidas en las listas de este formato son detalladas
en la Tabla 2.1, la cual sigue el mismo orden con que aparecen en los archivos. En
la tabla se incluye: el nombre del encabezado, una descripciéon breve, sus unidades y un
indicador de si son utilizadas por el codigo SAG. Una de las principales diferencias de estas
propiedades con las leidas de catalogos de SUBFIND es la estandarizacion de unidades. En
este nuevo estandar, las unidades en las que se almacena cada propiedad estan fijas por el
formato a diferencia de los otros donde son dependientes de la simulacién analizada. Por
otro lado, la jerarquia multiple hace que se incluyan tanto halos principales y satélites
dentro de la misma lista, de modo que sus propiedades son homoélogas. En particular, las
masas de los halos son inclusivas, es decir, siempre incluyen las masas de los halos que
son detectados dentro de ellos independientemente de la jerarquia a la que pertenezcan,
a diferencia de SUBFIND donde soélo los halos principales tenfan masas inclusivas. Por
ello, la lectura de estas propiedades debe realizarse con extremo cuidado, asi como las
Ecuaciones (2.1) y (2.15) para estimar las masas de gas caliente en cada sistema deben
ser implementadas de forma consistente.

Cabe destacar tres cambios importantes realizados en el modelo para trabajar con
este tipo de catalogos:

= Por su definicién inclusiva, se utilizaron las propiedades de los halos principales
de forma analoga a las propiedades leidas de los halos tipo FOF anteriormente
utilizados. No obstante, para mantener consistencia del modelado entre ambos tipos
de catalogos, se restringio al maximo el uso de masas o radios de sistemas completos
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Nro. Nombre Descripcion Unidad sAG
1 ID ID del halo — Si
2 hostHalo ID del halo anfitrion - St
3 numSubStruct Numero de subhalos - S1
4 M200c Masa del halo Mg/h  Si
5 npart Niumero de particulas — No
6 Xe Posicion comovil x kpc/h  Si
7 Ye Posicion comovil y kpc/h  Si
8 Zc Posicion comovil z kpe/h  Si
9 VXc Velocidad peculiar km/s St
10 VYc Velocidad peculiar y km /s Si
11 VZc Velocidad peculiar z km /s ST
12 R200c Radio del halo kpc/h  Si
13 Rmax Pos. curva de rotacion maxima  kpc/h  No
14 12 Pos. del méximo de pr? kpc/h  No
15 mbp _ offset Dist. a la particula mas ligada  kpc/h  No
16 com_ offset Dist. al centro de masas kpc/h  No
17 Vmax Curva de rotaciéon maxima km /s ST
18 V_esc Velocidad de escape en R, km /s No
19 sigV Dispersion de velocidades 3D km/s  No
20 lambda Parametro de espin g — No
21 lambdaE Parametro de espin A clasico — Si
22 Ix Momento angular x IL|=1 i
23 Ly Momento angular y |E| =1 Si
24 1z Momento angular z IL|=1 Si
25 cNFW Param. de concentracion NF'W - Si

Tabla 2.1: Propiedades de los halos incluidas en cada lista del formato SUSSING.



2.3. CAMBIOS INTRODUCIDOS EN EL CODIGO 47

(halos principales) en los tratamientos de evolucion de las galaxias.

= Como el c6digo SAG poblaba tinicamente subhalos con galaxias, de los cuales habia
uno asociado a los halos principales (subhalo principal en SUBFIND), utilizamos las
propiedades de los halos principales de los catalogos SUSSING de forma analoga a
los subhalos principales de SUBFIND.

= Dado que el modelo fue construido originalmente pensando en s6lo dos niveles de
anidacion de halos (principales y satélites), todos los niveles extra de anidamiento
encontrados en los catdlogos SUSSING se colapsan a s6lo dos por defecto. De este
modo, los halos satélites de satélites se consideran como satélites del principal, en
la misma jerarquia que sus anfitriones.

A su vez, dado que hay propiedades que no se incluian en estos nuevos catalogos pero
si en los anteriores, tales como las estimaciones de energia cinética y potencial de los
halos, optamos por excluir de las relaciones internas del codigo cualquier utilizacion de
estos valores forzando asi a que el comportamiento evolutivo de las galaxias no tuviese
diferencias entre la utilizacion de distintos tipos de catalogos. Esta decision se aplico en
especial a este tipo de variables que jugaban un papel menor en el modelado y no estéan
siempre disponibles.

Por otro lado, la lectura y utilizacion de esta nueva lista de progenitores de halos
no genera ninguna diferencia en el modelo. No obstante, fue necesario establecer una
estrategia precisa de carga y busqueda de halos debido a que la informacion de los arboles
de fusiones ahora viene incluida en un tnico archivo y no para cada instantdnea por
separado como en el caso anterior. Esto provoca que la cantidad de datos almacenados
en esta lista de progenitores sea considerablemente mayor que en el resto de los catédlogos
que contienen solamente listas de halos, lo que fuerza a utilizar técnicas de ordenamiento
y busqueda eficientes al momento de cargar los progenitores de cada uno.

Extension para CONSISTENTTREES

Si bien el formato SUSSING es genérico y puede ser generado por variados codigos de
bisqueda de halos y arboles de fusiones, durante esta adaptacion dimos especial énfasis a
aquellos catalogos de halos que son generados por CONSISTENTTREES (Behroozi et &l.,
2013). La ventaja de estos catalogos radica en que tanto los halos como los arboles de
fusiones son organizados de una forma muy conveniente y aprovechable por los codigos
semianaliticos como el SAG.

En este contexto, introducimos el concepto de bosque (forest) de halos, como un
conjunto de halos de una simulaciéon que tienen conexiones ya sea histoéricas o espaciales,
a diferencia de un arbol de fusiones que sblo considera las conexiones historicas. En este
sentido, un bosque es mas amplio que un arbol de fusiones particular dado que puede estar
constituido por varios arboles de fusiones que hayan estado parcialmente vinculados en
el pasado, dando lugar a mas de un halo principal a z = 0. Cada una de estas estructuras
constituye un conjunto de halos que puede ser analizado por el modelo semianalitico de
forma totalmente independiente del resto de la simulacion.

La mayoria de los bosques de una simulacion suelen estar constituidos por la evoluciéon
historica de un tnico halo principal debido a que este tipo de halos se vuelve cada vez
mas frecuente hacia masas menores, las que a su vez van ganando importancia numérica
al disminuir la masa. No obstante, aquellos que albergan los halos mas masivos suelen
estar constituidos por numerosos halos y albergar més de un arbol de fusiones. Al igual
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que los halos, a cada bosque se le asigna un identificador tinico en toda la simulacion,
generalmente coincidente con la ID de un halo perteneciente al mismo localizado en la
ultima instantdnea disponible.

Concerniente a los catdlogos de halos, aquellos que son generados por CONSISTENT-
TREES incluyen un archivo adicional que proporciona la informacién necesaria para ca-
racterizar y localizar cada bosque. Este archivo es igualmente una lista en formato ASCII
que se inicia con una linea comentada de encabezado y luego contiene la informacion
respectiva a los bosques en cada linea siguiente, la que incluye: la ID de cada uno, el
numero de halos total que poseen y el niimero de halos que tienen en cada instantanea
de los catalogos. El orden en que aparecen en esta lista es respetado tanto en las listas
de halos como en la lista de progenitores, de modo que la lectura ordenada de estas can-
tidades permite extraer cualquier bosque por completo desde el conjunto de catalogos,
permitiendo lecturas parciales autoconsistentes de la historia evolutiva de los halos.

Dada la ventaja que tiene esta estrategia de ordenamiento, la adaptacion que reali-
zamos en el codigo SAG incluyo por defecto este tipo de lectura, agregando ademas la
opcion de procesar de forma parcial cualquier conjunto de catélogos suministrados en
este formato. Para esto, modificamos el diagrama de flujo del c6digo mostrado en la Fi-
gura 2.2 agregando un bucle nuevo antes del ciclo de instantédneas, que recorre los bosques
que se han de leer durante el proceso. Asimismo, tanto la lectura de catélogos como la
escritura de salidas se repite en cada uno de sus pasos sin crear o leer archivos nuevos,
sino actualizando los que ya estan cargados desde el paso anterior.

Incluir esta forma de procesamiento por bosques, estrategia que podemos denomi-
nar como procesamiento “vertical”, resuelve el problema del niimero fijo de procesos que
podian trabajar en simultaneo para procesar una simulacién determinada con el fraccio-
namiento de catélogos. En efecto, ahora es posible ejecutar en simultdneo una cantidad
arbitraria de procesos independientes del SAG que lean y calculen en paralelo diferentes
secciones de la simulacion. En vista de que este es el comportamiento deseado para pro-
cesar grandes simulaciones, el método de distribuciéon de calculo se automatizé e incluyo
por defecto dentro del paquete de codigos del SAG.

ASCII como limitacion

Si bien la capacidad de procesar una simulacion en paralelo por una cantidad arbitraria
de ejecuciones de calculo distribuido propicia una ganancia importante en el tiempo
requerido para completar el calculo de una simulacién, el formato ASCII de este tipo de
catalogos genera una limitacion adicional importante.

La forma de acceso y lectura usual para archivos ASCII es leer los caracteres al-
macenados uno a uno comenzando desde el inicio del archivo, forzando a realizar una
interpretacion de los mismos que permita obtener las variables numéricas almacenadas.
Cuando esto es realizado en simultaneo por varios procesos, se genera una cantidad im-
portante de llamados de acceso a los sistemas de disco duro, lo cual agrega una latencia
bastante importante en la ejecucion. En especial para aquellos procesos que deben saltarse
una porcion importante del archivo para alcanzar un bosque particular de la simulacion.
Como el rendimiento es un factor importante en este proyecto, durante su desarrollo
implementamos dos soluciones a este problema.

La primera solucién consistié en permitir que cada paso del bucle que recorre los
bosques a procesar no se restringiera a sélo uno por vez, sino que se leyeran y procesaran
grupos de estos en cada oportunidad. Si bien se requiere invertir algo de tiempo de célculo
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en rutinas que realizan ordenamientos y busquedas en arreglos debido a la complejidad
que adquiere la lectura de los progenitores, el tiempo ganado en lectura es mas importante,
por lo que es una inversién conveniente para el rendimiento general. Este comportamiento
qued6 implementado por defecto cuando el modelo es aplicado sobre catalogos SUSSING,
en cuyo caso el numero de bosques a ser leidos en simultaneo es elegido por el usuario
como parametro de entrada del codigo.

La segunda solucién planteada consistio en modificar los catalogos ASCII directa-
mente, reescribiéndolos en su totalidad en formato binario evitando asi todo el proceso
de interpretacion de las variables numéricas almacenadas. Con esta forma de almace-
namiento el proceso de lectura es mucho mas rapido y permite ademés realizar saltos
controlados en la lectura dentro de los archivos sin necesidad de interpretar las variables
saltadas. La conversion en este caso se realiza manteniendo la estructura y el orden de
los archivos originales, pero descartando un conjunto menor de propiedades que no estan
bien definidas por ROCKSTAR y definiendo de forma estricta los tipos de datos con que se
almacena cada variable. Con ello, la conversion tanto de ASCII a binario como viceversa
es un proceso absolutamente transparente y reversible. Al igual que la solucién anterior,
el co6digo SAG por defecto tratara de leer la version en binario de los archivos SUSSING,
pero también incluimos de forma opcional la habilidad de leer los originales si se requiere.

Toda esta adaptacion le ha dado acceso al programa para procesar una infinidad
de nuevas simulaciones, ampliando enormemente el impacto del mismo en comparacion
con otros codigos semianaliticos utilizados por la comunidad astronémica tales como
GALFORM (Gonzalez-Perez et 4l., 2014) o SAGE (Croton et al., 2016) que estén a la fecha
trabajando en el proceso de adaptacion a los catélogos creados con CONSISTENTTREES.
También ha abierto varios proyectos nuevos tanto de colaboraciéon como los que surgen
como ideas originales de nuestro grupo de investigacion.

2.3.5. Nuevos formatos de salida

Con el objetivo de concretar la participacion del modelo SAG en las reuniones y
trabajos de comparacion especificos para modelos semianaliticos, siguiendo los esfuerzos
comparativos realizados anteriormente (como por ejemplo Knebe et al., 2011; Onions
et al., 2012; Srisawat et al., 2013), se implement6 un nuevo formato de salida en el
codigo.

El formato implementado corresponde al utilizado en la colaboracion de comparacion
de modelos semianaliticos nIFTy (Knebe et al., 2015) que sera detallada en la seccion
siguiente. Si bien atn no constituye un estandar en la comunidad, fue originalmente pro-
puesto como una coleccion de archivos ASCII, uno por cada instantanea de la simulacion,
en donde se almacenan las propiedades de las galaxias resultantes en cada linea. El con-
junto de propiedades es fijo y, siguiendo la filosofia del formato SUSSING, las unidades de
estas propiedades también son estandar y definidas por el formato en vez de depender
de la simulacién analizada. Por otro lado, el orden en que las galaxias se organizan en el
archivo también debe seguir una estructura jerarquica de modo que las galaxias centrales
aparezcan antes que sus respectivas satélites, y las correspondientes a un mismo halo de-
ben quedar consecutivas. Cada archivo debe ademas incluir un encabezado no comentado
que tenga los valores para metalicidad y luminosidad solares utilizados por los calculos
internos del codigo.

Entre las 55 propiedades que componen este formato se incluyen: ID de los halos de
pertenencia de cada galaxia, posiciones y velocidades, masas de cada componente y sus
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masas de metales en h~! Mg, radios caracteristicos tanto de discos como de bulbos en
h~'kpc y un conjunto de magnitudes absolutas en reposo de variados sistemas con y sin
incluir la extincion debido al polvo.

Si bien este tipo de salidas estandar con un nimero bajo de variables a escribir tie-
ne gran utilidad en proyectos comparativos, el hecho de que sea en ASCII impone una
limitaciéon importante si quisiera ser utilizada para proyectos de gran envergadura. Por
este motivo, decidimos implementar una versién alternativa a este tipo de salida pero
almacenando los datos en archivos con formato HDF5 en vez de texto. Las mayores di-
ferencias entre este nuevo formato de salida y el original del c6digo SAG son el ntimero
reducido de variables incluidas, la estandarizaciéon de unidades y la restriccion de que
todos los arreglos correspondientes tengan dimensiones Ny, X 1, con Ny, el ntimero de
galaxias incluido en el archivo correspondiente. Este nuevo formato, al cual nos referi-
remos en adelante como “salida reducida”, ha sido creado con el fin de convertirse en el
estandar para compartir propiedades de galaxias en proyectos de gran envergadura o de
colaboraciéon en general en los que el modelo SAG participe.

2.4. El proyecto de comparacion nlFTy

Gracias a las adaptaciones presentadas en la seccion anterior, el codigo semianalitico
SAG representado por sus desarrolladores, fue participe del proyecto de comparacion de
modelos de formaciéon de galaxias nIFTy. Esta gran colaboracion a la fecha ha elaborado
una publicacion de presentacion del proyecto (Knebe et al., 2015) y otra dedicada espe-
cificamente a estudiar la distribucion espacial y funciones de correlacion de las galaxias
modeladas (Pujol et al.; enviado). El proyecto, iniciado con una reunion de trabajo rea-
lizada en Madrid, Espana, en junio de 2014, reuni6é 14 modelos de formacién de galaxias:
12 codigos semianaliticos y 2 modelos de ocupacion de halos (HOD por sus siglas en inglés
Halo Occupation Distribution). Estos tltimos utilizan estrategias estadisticas para poblar
los halos de la simulacién con galaxias sin conexion histérica. El proposito de este pro-
yecto fue congregar la mayor cantidad posible de modeladores de formacion de galaxias
para analizar el comportamiento de estos en un ambiente comtn (una misma simulacién
y catélogos de halos) e investigar un enfoque estandar para calibrar los tratamientos de
los procesos fisicos implementados en cada uno.

Los catéalogos utilizados para esta comparacion fueron construidos a partir de 62 ins-
tantaneas de una simulaciéon de materia oscura solamente, caracterizada por los parame-
tros cosmologicos WMAP7 (Komatsu et al., 2011, ©,, = 0.272, Q, = 0.728, 2}, = 0.0455,
og = 0.807, h = 0.7, ny = 0.96), constituida por 270% particulas de masa 9.31 x 10 h=1 M,
cada una, en un volumen ctbico de 62.5 h~! Mpc de lado. Los halos de la simulacién fueron
identificados con SUBFIND, pero los arboles de fusiones fueron generados con el paquete
MERGERTREE, de modo que los catalogos correspondientes fueron suministrados en el
formato SUSSING.

Debido a que el conjunto de modelos congregados provienen en su mayoria de grupos
independientes, desarrollados en ambientes con estandares distintos, excepcionalmente se
incluyeron en los catalogos un amplio conjunto de valores de masas y radios siguiendo
distintas definiciones para los halos, de modo que cada modelo pudiese utilizar aquella
que mas se adecuaba a los tratamientos implementados de forma nativa. Segin ello, se
incluyeron cinco definiciones de masas en estos catdlogos: la masa de los halos FOF,
Mpor, v de los subhalos, M4, definidas nativamente por SUBFIND; las masas utilizando



2.4. EL PROYECTO DE COMPARACION NIFTY 51

Nombre Masa  Calibracion Referencia

GALACTICUS Mpgpnos SMF LF  Benson (2012)
GALICS-2.0 Myna  SMF - Cattaneo et al. (en prep.)
MORGANA Mgy  SMF  — Monaco et al. (2007)

SAG Mpna  — LF  Gargiulo et al. (2015)
SANTACRUZ Mpnog SMF  — Somerville et al. (2008)
YSAM Mywe SMF -  Leey Yi (2013)
GALFORM-GP14 Mg -~ LF  Gonzalez-Perez et al. (2014)
GALFORM-KB06 My,q  — LF  Bower et al. (2006)
GALFORM-KFO08 Mg — LF  Font et al. (2008)

DLBO7 Moooe — LF  De Lucia y Blaizot (2007)
LGALAXIES Mogoe — LF  Henriques et al. (2013)
SAGE Msgoe SMF  — Croton et al. (2006)
MICE Mpop  — LF  Carretero et al. (2014)
SKIBBA Mogoe — LF  Skibba y Sheth (2009)

Tabla 2.2: Modelos participantes del proyecto nIFTy. Los doce superiores corresponden a
los semi-analiticos y los dos inferiores a los HOD que participaron en la comparacion. La
columna de calibracion indica si el modelo ajusta sus parametros usualmente mediante
funciones de masa estelar (SMF) o funciones de luminosidad (LF).

un contraste de densidad constante A = 200 con respecto a la densidad media, Msgom,
y con respecto a la densidad critica, Msgoe; v la masa Mgnos que utiliza un factor de
contraste variable Ay segtn la estimacion de Bryan y Norman (1998). Ademas, no se
le solicité a los modeladores que recalibraran los parametros libres de sus respectivos
codigos. Por el contrario, se insto el uso de un conjunto de parametros ajustados para las
simulaciones con las que suelen trabajar e indicando las restricciones que suelen imponer
para calibrar. La lista de modelos participantes se detalla en la Tabla 2.2, donde se
muestra el nombre de los mismos, la masa que usaron, la restricciéon principal para la
calibracion y la referencia correspondiente.

En el caso del modelo SAG, la version del cédigo utilizada para el proyecto correspon-
di6 a SAG-7.42. Se utiliz6 el tratamiento bésico para modelar la evolucion de galaxias,
con un paradigma de estrangulacion instantéanea (donde los satélites no retienen su gas
caliente); y dado que la simulacién es de pequenas dimensiones se aplico ademaés el calculo
detallado del tamanio de los discos de galaxias (Tecce et al., 2010). Para la comparacion,
utilizamos una serie de parametros ajustados mediante la técnica PSO con la misma si-
mulacién y restricciones utilizadas en Gargiulo et al. (2015) pero con el tratamiento mas
simple del modelo. En este caso particular, ademés, utilizamos las masas definidas por
SUBFIND con el fin de preservar los tratamientos utilizados en las publicaciones anteriores.

Este primer proyecto de comparaciéon en general mostré que las predicciones de todos
modelos semianaliticos utilizados en una simulaciéon para la cual no estaban calibrados
eran estables, pero emergieron diferencias importantes. Un ejemplo de este comporta-
miento se puede apreciar en la Figura 2.5. En el panel superior, correspondiente a la
Figura 4 de Knebe et 4l. (2015), se muestra la funciéon de masa estelar ® a z = 0, corres-
pondiente a la densidad numérica de galaxias por cada rango logaritmico de masa estelar,
obtenida por todos los modelos participantes. Aunque existen un par de excepciones, los
comportamientos generales de los modelos siguen tendencias analogas. En el rango de
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bajas masas, antes del quiebre de la funcion, existe un acuerdo entre los modelos dentro
de un factor ~ 3. Sin embargo, las diferencias tienden a acrecentarse de forma importante
a masas mayores.
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Figura 2.5: Predicciones a z = 0 de los modelos participantes en el proyecto de compara-
cion nIFTy. Panel superior: funcion de masa estelar ®. Panel inferior: tasa de formacion
estelar especifica SSFR como funcién de la masa estelar.

Por otro lado, en el panel inferior de la Figura 2.5, correspondiente al panel izquierdo
de la Figura 9 de Knebe et al. (2015), se muestra la tasa de formacion estelar especifica
(SSFR, por sus siglas en inglés), definida como la tasa de formacion estelar por unidad de
masa de las galaxias en cada rango de masa, que incluye solo las galaxias activas (cuya tasa
de formacién estelar especifica tenga un valor mayor que 0.01 Gyr™'), igualmente para
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z = 0. En la figura, los puntos representan la media de los intervalos considerados, y las
lineas conectan los puntos obtenidos para cada modelo para mostrar las diferencias entre
las distintas secuencias. Esta medicion de la eficiencia de la creacion de estrellas también
muestra una dispersion importante entre los modelos que es transversal a todas las masas
de las galaxias, lo cual también refleja una importante diferencia entre las edades (y los
tiempos de formacion de su contenido estelar) para las galaxias de un mismo rango de
masas entre los diferentes modelos.

Las diferencias reportadas en las predicciones de las propiedades de las galaxias cal-
culadas por los modelos pueden originarse por varias razones.

= Restricciones observacionales impuestas a cada modelo. Si bien se ha reportado que
algunos codigos semianaliticos son capaces de satisfacer tanto restricciones de masa
a través de las funciones de masa estelar, como de magnitudes a través de funciones
de luminosidad o fracciones de galaxias rojas (Henriques et al., 2013, 2015), no es
un estandar la satisfaccion de las distintas restricciones en simultaneo. Las restric-
ciones basadas en mediciones de magnitudes agregan dos grados de libertad en el
calculo debido a su dependencia con los modelos sintéticos de evolucion estelar y
la extincion. No se puede descartar la contribuciéon a la dispersion por preferir una
restriccion por sobre otra, dado que cada modelador suele adicionalmente incluir
més restricciones que las mencionadas con el fin de explorar y restringir el espacio
de sus pardmetros libres.

= Una contribucién adicional puede provenir de la diferencia entre las cosmologias
utilizadas por cada modelo en su ambiente nativo. Si bien el proceso de recalibra-
cion puede llegar a absorber las diferencias originadas por este factor, en este caso
estamos comparando sin efectuar este procedimiento.

» Diferentes ambientes nativos en cada modelo (arboles de fusiones). Se ha mostrado
previamente en la literatura que el cambio del algoritmo de construccion de érboles
de fusiones tiene un impacto no despreciable en las galaxias obtenidas por modelos
semianaliticos cuando estos no son recalibrados (Lee et al., 2014), de modo que
utilizar un modelo en un ambiente distinto al que usualmente es aplicado tiene un
impacto no despreciable en sus predicciones. Un ejemplo mas detallado de este tipo
de diferencias se puede encontrar en la Figura 6 de Knebe et al. (2015), donde se
evaltia como cambia la funciéon de masa estelar de los modelos segtn se apliquen a
su ambiente nativo versus el resultado del proyecto nIFTy.

En el trabajo también se exploroé si las diferentes elecciones de definiciones de masa de
halos o de funciones iniciales de masa para la formacién podrian tener una contribuciéon
en esta dispersion, encontrando que homologando estas caracteristicas no se presentan
cambios en los comportamientos reportados, descartando de este modo la contribucion
dada por estas diferencias.

Si bien con los analisis realizados se puede esperar que una comparacion de modelos
calibrados considerando un conjunto de observables comiin sobre los mismos catalogos
de halos y arboles de fusiones podria eliminar estas diferencias, el proceso requiere un
trabajo adicional intenso de parte de los modeladores. No obstante, esta propuesta se ha
iniciado como continuacién del proyecto de comparacion nlFTy en donde se utilizaran
dos conjuntos de restricciones para la recalibracion de todos los modelos participantes.
Esto permitira evaluar la factibilidad de predecir propiedades similares de la poblacion
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de galaxias para conjuntos estandar de observables a pesar de las distintas implementa-
ciones de los procesos fisicos introducidos en los codigos semianaliticos (Knebe et &l., en
preparacion).
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Figura 2.6: Predicciones a z = 0 de los modelos participantes en el proyecto de compa-
racion nIFTy. Fraccién numérica de galaxias no huérfanas f,, huerfanas €CON masa estelar
M, > 10° h~' M, como funcién de la masa del halo principal

Otro resultado interesante del proyecto de comparacion es la incidencia de las galaxias
huérfanas en el modelado de la evoluciéon de las galaxias. En la Figura 2.6, correspon-
diente al panel superior de la Figura 12 de Knebe et &l. (2015), se muestra la fraccion
del nimero de galaxias no huérfanas como funcién de la masa de los halos principales a
z = 0 para todos los modelos que incluyen galaxias huérfanas en su tratamiento; esto es,
excluyendo a los codigos: GALICS-2.0, MORGANA, SAGE y SANTACRUZ, que carecen de
este tipo de galaxias en sus modelos. Se puede observar cierta bimodalidad en el compor-
tamiento, donde los dos modelos HOD (SKIBBA y MICE) presentan las menores fracciones
de galaxias huérfanas en los halos principales de mayores masas, mientras que en todos
los modelos semianaliticos que utilizan galaxias huérfanas (como el SAG), estas forman la
poblaciéon dominante constituyendo entre el 40 y el 75 por ciento de todas las galaxias a
este corrimiento al rojo. Inclusive, esta tendencia se mantiene para corrimientos al rojo
mas altos. Este comportamiento nos remarca la importancia que tiene la poblaciéon de
galaxias huérfanas en el modelado cuando se considera la evolucion de la poblacion de
galaxias, aspirando a obtener propiedades con comportamientos consistentes para dife-
rentes épocas. Esto justifica los esfuerzos para concretar un modelado més acabado y
consistente de las galaxias satélites como el que trataremos en el Capitulo 3.
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2.5. Calibracién de simulaciones SUSSING

Como se ha mencionado en la secciéon anterior, la primera etapa del proyecto de
comparacion de modelos semianaliticos consistio en congregar modeladores que ejecutaran
sus co6digos sobre un conjunto comin de catdlogos. Se mostro el impacto de no recalibrar
los parametros libres cuando se ejecutan sobre catélogos de halos y arboles de fusiones
construidos con métodos distintos a los que los modelos utilizan de forma nativa. Esto
justifica y motiva la segunda parte del proyecto de comparacion, consistente en reiterar
la ejecucion de los modelos en catalogos comunes, pero requiriendo que los modelos, a su
vez, estén calibrados especificamente con estos catdlogos en base a un conjunto comun de
observaciones.

Para esta etapa, iniciada con una nueva reuniéon de trabajo realizada en los observato-
rios Carnegie en Pasadena, EE.UU., en julio de 2015, se suministr6 a los modeladores una
nueva simulaciéon de mayor volumen y niimero de particulas que la anterior. Esta simu-
lacion, también conocida como Fuclid, fue construida utilizando los pardmetros cosmo-
l6gicos de Planck-2013 (Planck Collaboration: Ade et al., 2014, Q,, = 0.307, 2, = 0.693,
O, = 0.048, 0g = 0.829, h = 0.677, ny, = 0.96), utilizando 512% particulas de materia
oscura con masa 1.24 x 10° ! My, cada una, en un volumen comévil de 125 h~! Mpc de
lado. La evolucion se almacend en 108 instantaneas, sobre las que se construyeron los
catalogos de halos utilizando ROCKSTAR, y sus correspondientes drboles de fusiones con
CONSISTENTTREES.

El modelo SAG utiliza la técnica PSO para ajustar sus parametros libres, en donde la
exploracion del espacio de parametros se realiza utilizando una selecciéon volumétrica de
la simulacién original. Como parte de la adaptacion del codigo a este tipo de formatos, fue
necesario desarrollar codigos especificos y reutilizables que permitieran la manipulacion
de forma genérica de conjuntos de catélogos almacenados en el formato SUSSING (en la
version obtenida a partir de CONSISTENTTREES). Este paquete de codigos es ttil para
poder concretar tanto el proceso de calibracién del modelo como para realizar las frag-
mentaciones y conversiones de formato que ya hemos descrito en las secciones anteriores.

En esta seccion describiremos el procedimiento utilizado para realizar la seleccion
del subvolumen de calibracion utilizando este tipo de catalogos, y luego terminaremos
describiendo el paquete de codigos genérico que se ha desarrollado para este proposito,
asi como las vias de adquisicion y el uso general.

2.5.1. Seleccién del subvolumen para la calibracién

El proceso de seleccion del subvolumen utilizado para calibrar debe ser analogo al
descrito en la Seccion 2.1.4. No obstante, en este caso deben considerarse los bosques de
halos, y el ordenamiento de los catélogos nuevos debe preservar la consistencia establecida
por estas estructuras.

El proceso de seleccion se da inicio de forma analoga al original, es decir, tomando los
halos correspondientes a la instantdnea a z = 0 de la simulacion y dividiéndolos segin su
ubicacion espacial en n? subvolimenes. A cada uno de estos se le calcula la funcién de
masa de halos, y esta se compara con la obtenida con el volumen completo con el fin de
seleccionar aquel subvolumen que muestre un mejor acuerdo.

Luego de ello, para cada uno de los halos pertenecientes a este volumen seleccionado
se debe identificar el bosque al cual pertenece, mediante la utilizaciéon de la lista de
bosques creada por CONSISTENTTREES. De este modo, a partir de una lista de halos



56 CAPITULO 2. MODELO SAG

se construye una lista de bosques que caracteriza el subvolumen elegido. Muchos de
los halos originales podrian eventualmente pertenecer a un mismo bosque, con lo cual
se deben descartar todos aquellos que estén repetidos en la lista. Por otro lado, una
fraccion de estos bosques seleccionados puede estar constituida ademas por halos que
originalmente no estaban en el volumen seleccionado, los cuales deben ser agregados a la
muestra para mantener la consistencia del catdlogo. Dado que este proceso puede llegar a
anadir muchos halos, agregamos un requerimiento adicional para la seleccién consistente
en que la funcién de masa de la muestra no se vea alterada de forma significativa al
incluir estos nuevos halos, es decir, exigiendo que el porcentaje de halos nuevos no supere
aproximadamente el 1% del nimero de halos original. En caso contrario, el volumen es
descartado y se procede a repetir el procedimiento con el siguiente cuya funcion de masa
muestre un buen acuerdo.

Una vez obtenida la lista de bosques definitiva, se procede a reconstruir el conjunto de
catalogos correspondiente a este subvolumen. Para ello se extrae cada bosque de las listas
originales y se concatena a un nuevo conjunto de catdlogos mediante la actualizacion de
todos los archivos de forma simultanea, con el fin de preservar el orden estructurado de
cada bloque.

Adicionalmente, en caso de que la seleccion para calibracion tenga un ntimero excesivo
de halos (como puede suceder para simulaciones de gran tamano, como sucedié con la
simulacion Euclid), el subvolumen elegido se puede particionar en un nimero arbitrario
de fragmentos con el objetivo de realizar el procesamiento en simultdneo de ellos con
el codigo SAG. Gracias a que en este tipo de catélogos tenemos disponible la lista de
bosques que organiza los bloques de halos, utilizarla para realizar esta fragmentacion es
mas simple que realizar particiones ctibicas del volumen, dado que estas tltimas requieren
un proceso adicional de busqueda de halos y sus correspondientes bosques. Por lo tan-
to, implementamos ademés una estrategia de fragmentacion de catalogos SUSSING que
consiste en distribuir todos los bosques de una simulacién en un conjunto de catalogos
independientes de forma homogénea. Dada la autoconsistencia del formato elegido, esta
fragmentacion se puede aplicar tanto a simulaciones como a secciones de ellas tales como
los subvoliimenes de calibracion.

Finalmente, y dado que el rendimiento tiene una alta prioridad durante el proceso de
calibracion, todos los catalogos a utilizar para este proceso se almacenan preferentemente
en formato SUSSING en binario, descrito en la Secciéon 2.3.4.

2.5.2. El paquete SUSSINGSCRIPTS

Como se ha descrito en diversas secciones de este capitulo, se implementd un conjunto
de estrategias de lectura y manipulacion de catélogos de halos y arboles de fusiones en
formato SUSSING como parte del procesamiento del coédigo semianalitico SAG. Si bien el
fin de la creacién de estos codigos ha sido principalmente resolver probleméticas rela-
cionadas exclusivamente con el modelo, su utilizaciéon puede ser més generalizada que
el uso particular que le hemos dado nosotros en este proyecto. Por este motivo, todos
los codigos utilizados para la manipulacion de estos catalogos los hemos agrupado en un
tnico paquete llamado SUSSING SCRIPTS, el cual se ha puesto a disposiciéon publica en
el repositorio oficial del autor?, mediante la licencia piblica general GNU version 3.

Debido a que el paquete se administra con MERCURIAL, en un sistema operativo
tipo Unix puede ser descargado utilizando este software directamente desde la linea de

‘https://bitbucket.org/cnvega/sussing_scripts/
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comandos ejecutando:

hg clone https://bitbucket.org/cnvega/sussing_scripts

lo cual crea un directorio con el nombre del paquete y descarga el codigo fuente por
completo. El paquete no tiene ninguna dependencia adicional mas alla del compilador,
por lo tanto se puede compilar directamente:

cd sussing_scripts
make

Si bien la mayoria de los ejecutables creados al momento de compilacién se pueden
utilizar directamente luego de la misma, algunos de ellos (detallados en la documentacion
adjunta en el paquete) requieren que el usuario edite sus codigos fuente para ser utilizados
apropiadamente, en caso contrario estos no realizan calculo alguno.

Entre los ejecutables creados mas importantes del paquete podemos mencionar:

= select_forests que realiza la seleccion de los bosques a partir de una lista de
halos;

= extract_forests que utilizando la lista creada por el programa anterior, extrae
los bosques y crea un nuevo conjunto de catalogos con ellos;

= extract_forests_block que permite extraer un grupo consecutivo de bosques des-
de un conjunto de catalogos a partir de un bosque especifico, y

» split_forests que permite tanto fragmentar una simulaciéon en un niimero arbi-
trario de partes utilizando la lista de bosques, como hacer conversiones de formato
entre ASCII y binario.

Ademas de ellos, se incluye un par codigos extra para realizar algunas pruebas de
consistencia asi como lecturas rapidas de archivos en binario.

Finalmente, en el paquete se incluye una pequena documentaciéon con instrucciones
mas detalladas de uso de cada uno de los codigos. Es importante notar que tanto esta
ayuda como todo el codigo fuente del paquete estaréan en constante actualizacién por el
autor o los colaboradores voluntarios que quieran contribuir al desarrollo del mismo.

Debido a su licencia, toda versiéon derivada de este paquete debe respetar la politica
de codigo abierto, de modo que tal como este codigo fuente es piiblico, garantizando su
libertad de uso y de poder ser compartido, todas sus copias derivadas modificadas deben
contar con las mismas libertades que el c6digo original.
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Capitulo 3

Modelo de galaxias satélites

Como fue detallado en el capitulo anterior, el codigo SAG es un codigo semianalitico de
formacion y evolucion de galaxias que permite simular la evolucion del contenido bariénico
de un conjunto de halos de materia oscura mediante la estimacion de las componentes
de las galaxias que los habitan. Para esto utiliza catdlogos de halos de materia oscura
y sus correspondientes arboles de fusiones extraidos de una simulacién de N-cuerpos
cosmologica de materia oscura.

Para este propoésito, hemos mencionado que el modelo no sélo utiliza los halos princi-
pales detectados en las simulaciones para asignarles sus respectivas galaxias centrales, sino
que también utiliza los halos satélites como anfitriones de las galaxias satélites. Es decir,
todo halo que se convierte en satélite de otro durante su evolucién histoérica preservara
su galaxia central correspondiente mientras este se siga detectando.

Si se plantea el modelo mas simple posible, donde el tiempo de vida de las galaxias
se considera igual al de sus halos anfitriones, se obtendria un comportamiento donde el
tiempo de supervivencia de las galaxias satélites en sistemas adquiere una dependencia
importante con la resoluciéon de masa de los halos detectados. Esta resolucion, a su vez,
depende tanto de la resoluciéon de masa de la simulaciéon utilizada, es decir, de la masa
de las particulas de materia oscura, como de la cantidad minima de particulas requerida
por el buscador de halos para detectar una sobredensidad. Si se realiza el ejercicio de
cambiar este ultimo valor ligeramente en el proceso de detecciéon de halos, implicaria
que los tiempos de vida de las galaxias también varien para una misma simulaciéon. Este
comportamiento es contrario a lo que se espera dado que la tasa de fusiones de galaxias y
sus respectivos tiempos de supervivencia como satélites deberian ser independientes del
limite de resolucién de halos empleado.

Las variaciones en los tiempos de vida de galaxias satélites tienen un impacto impor-
tante en la evolucion de la poblacion completa resultante. Las galaxias satélites que viven
mas preservan por mas tiempo el gas frio que se puede contaminar de forma progresi-
va por la realimentacién quimica mientras acontece la formaciéon estelar suave, también
contribuyendo a la contaminaciéon quimica del medio intragrupo/ctimulo en el cual se
encuentran a través de la realimentacion enérgetica de las SNe. Estos mismos procesos
tienen lugar en las correspondientes galaxias centrales, pero pueden verse alterados por
la ocurrencia de fusiones més tempranas que aceleran la formacion estelar mediante la
aparicion de brotes, adelantando la formacion de los bulbos galacticos. Esto afecta no
solo las relaciones morfologicas de las galaxias, sino también la evoluciéon quimica, los
colores y edades estelares tanto de las galaxias satélites como de sus respectivas galaxias
centrales con las que se fusionan.
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Por otro lado, las galaxias satélites atraviesan diferentes zonas de sus halos anfitrio-
nes mientras orbitan alrededor de sus respectivas galaxias centrales. Se ven expuestas a
pérdidas de material debido a los efectos de ambiente tales como la presion de barrido
(RPS) y las fuerzas de mareas (TS); este tltimo proceso afecta igualmente a los halos
de materia oscura satélites en los que residen las galaxias satélites. Ambos mecanismos
de pérdida de material son incluidos entre los tratamientos extendidos del codigo SAG,
detallados en la Seccion 2.1.2.

Estos procesos dependen tanto de la densidad de material que se esté atravesando en
la orbita, es decir, de la densidad de materia oscura y del gas que dependen de la distancia
radial, como de las caracteristicas del satélite respectivo (masa y radio). El impacto de
estos efectos se vera pesado por la forma en que el tiempo de vida de las galaxias satélites
es estimado, de modo que es importante establecer un buen criterio para definir este
tultimo.

En este sentido, la existencia de las galaxias huérfanas en el modelo semi-analitico
constituye una buena soluciéon para este problema, dado que este tipo de galaxias permiten
compensar el tiempo de fusion faltante debido al limite de resoluciéon que tiene cada
simulacion. Asi, cada galaxia orbitard en torno a su galaxia central respectiva y vivird
durante una escala temporal que dependera principalmente de sus condiciones iniciales.
De este modo, si su halo anfitrion desaparece, la galaxia satélite pasa a ser huérfana y
se contintia trazando su evoluciéon hasta que se fusione o se destruya por los efectos de
ambiente que provocan pérdida de masa.

No obstante lo anterior, una galaxia huérfana carece de la informaciéon tanto de la
posicién como de la masa del halo que la contenia dado que aquel ha dejado de ser
detectable en los catalogos. Por lo tanto, para mantener la consistencia en el tratamiento
evolutivo que reciben todas las galaxias satélites, sean huérfanas o no, en especial en lo que
concierne a los efectos de ambiente, las 6rbitas de las galaxias huérfanas deben estimarse
de forma analitica desde el momento en que sus halos anfitriones desaparecen hasta que se
cumple el criterio de fusion o se destruya. Para esto se realiza una extrapolacion analitica
de la situacion orbital y las propiedades de los halos de materia oscura que han dejado de
ser detectados en la simulacion a partir del instante de desaparicion hasta completarse el
ciclo evolutivo de las galaxias asociadas a ellos. Esta estimaciéon debe considerar no sélo
la cinematica orbital, sino también la dindmica del sistema incluyendo fricciéon dinamica
y la correspondiente pérdida de masa por efectos de mareas. Esto es asi debido a que
el célculo se realiza con el fin de reproducir el comportamiento de los halos de materia
oscura satélites no detectados, los cuales deben evolucionar de forma anéloga a los que si
lo son.

Todos estos calculos orbitales y de pérdida de masa toman tiempo, y si son incluidos
dentro del codigo SAG el tiempo de calculo requerido para ejecutar el modelo se incrementa
significativamente. Para evitar este problema, aprovechamos que la prediccion orbital de
estos halos que albergaran galaxias huérfanas depende solo de los arboles de fusiones
y no cambia para diferentes ejecuciones con el modelo semianalitico. Entonces, todo el
proceso de identificacion de subhalos de los catalogos, calculo de la evolucion orbital y
determinacion de la pérdida de masa por T'S de aquellos halos que eventualmente dejaran
de ser detectados, lo efectuamos en una etapa de procesado previa a la ejecucion del codigo
SAG. Esto se realiza con un cédigo independiente llamado SUBORBITFINDER, el cual una
vez completado almacena para cada instantanea la posicion resultante de todos los halos
(incluyendo los integrados pues dejan de ser detectados), y la masa estimada, indicando
cuales deberfan fusionarse segun el criterio de integracion aplicado. Esta informaciéon es
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leida por el c6digo SAG en conjunto con los catélogos de halos para realizar el calculo de
la evolucién de las galaxias.

En este capitulo nos centraremos en estudiar algunos tratamientos especificos aplica-
dos a las galaxias satélites, los cuales se han analizado y reformulado para mejorar las
predicciones analiticas implementadas. En la siguiente secciéon comenzamos describiendo
el modelo analitico utilizado por el codigo para realizar la integracion de las orbitas,
para luego detallar los anélisis que hemos llevado a cabo como parte de esta Tesis para
ajustar ciertas libertades analiticas del modelo que afectan bastante la tasa de fusion
y namero de galaxias huérfanas predichas, asi como mejoras técnicas introducidas en el
mismo. Para finalizar el capitulo, en la Seccion 3.2 analizaremos el impacto del ajuste de
la dependencia de la presiéon de barrido con la masa del halo y el corrimiento al rojo que
se aplica a todas las galaxias satélites modeladas por el c6digo SAG, proponiendo una
nueva funcional que estima de forma mas consistente el impacto de la presion de barrido
sobre el gas de las galaxias en base a resimulaciones de ctiimulos de galaxias.

3.1. Modelo de 6rbitas de galaxias satélites huérfanas

El codigo SUBORBITFINDER encargado de modelar las posiciones de las galaxias
satélites utiliza el mismo nucleo de rutinas que el codigo SAG, de modo que el flujo de
calculo funciona de forma analoga al presentado en la Seccién 2.2. No obstante, se omite
todo el calculo de la evolucién bariénica y se calcula en cambio la evoluciéon dindamica
de todos los halos que albergaran las galaxias satélites huérfanas de la poblacion que
posteriormente sera simulada por el codigo SAG. De este modo, toda la lectura de catédlogos
y asignaciéon de la poblacion de galaxias debe ser recreada por este modelo de forma
analoga a como lo hace el modelo semianalitico. Esto fuerza a que ambos cédigos deban
ser siempre consistentes entre si para poder utilizar este modelado.

Mientras un halo satélite orbita dentro de su halo anfitrién pierde masa por TS, lo
cual afecta su evolucion orbital. Para las galaxias satélites tipo 1, donde atin se identifica
el halo de materia oscura anfitrion, el efecto de la friccion dinamica y TS es estimado
de forma consistente mediante el seguimiento de la evolucion del halo detectado, de
modo que sus propiedades medidas de posicion, velocidad, masa y radio ya incorporan
estos efectos, y el desprendimiento de material se puede estimar mediante el uso de
estas variables. Entonces, para estas galaxias el codigo SUBORBITFINDER simplemente
preserva las propiedades detectadas de sus halos anfitriones respectivos.

En el caso de las galaxias tipo 2, para las cuales el halo ha dejado de ser detectado,
tomamos las ultimas propiedades del halo de materia oscura detectado como condiciones
iniciales de la integraciéon de las érbitas de forma numeérica. Esta integracion, basada en
los trabajos de Gan et al. (2010) y Kimm et al. (2011), se realiza mediante la utilizacion
del método de salto de rana (por su nombre en inglés leapfrog) donde se actualizan
progresivamente las posiciones y velocidades de los halos. Para esto, consideramos que el
subhalo se puede aproximar como una fuente puntual orbitando en un pozo de potencial
caracterizado por un perfil de densidad isoterma, medio que le imprime una fuerza de
friccion dindmica. Segun la aproximacion de Chandrasekhar (1943), la desaceleracion
producto de la friccién dindmica para un satélite de masa My,;, resulta

dv Moy _ i
v__¢ “u=2In Ac |erf(u) — guexp(—vf) 2, (3.1)
v

dt 72

donde r es la posicion del satélite relativa a su galaxia central correspondiente, v la
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velocidad orbital, u = v/V, con V, la velocidad circular del halo que no depende de r, y
In A¢ es el logaritmo de Coulomb que depende del parametro de impacto de la interaccion
entre satélite y el entorno (Binney y Tremaine, 1987).

Aunque el valor del logaritmo de Coulomb en este contexto suele ser aproximado por

In AC ~ 11’1(1 + Mcen,i/Msat,i)a (32)

donde Mceni y Msati son las masas de los halos central y satélite, respectivamente, defi-
nidos al momento de la acrecion del satélite (como por ejemplo en Springel et al., 2001),
varios autores suelen utilizar otras definiciones que les permiten reproducir mediciones re-
sultantes de simulaciones de N-cuerpos (ver por ejemplo Hashimoto et &al., 2003; Zentner
y Bullock, 2003; Jiang et al., 2008; Gan et &l., 2010; Petts et al., 2015; Ogiya y Burkert,
2016), no habiendo un criterio tnico acordado en la literatura. En nuestro modelo nos
inclinamos por usar un logaritmo de Coulomb variable como el definido por Hashimoto
et al. (2003), dado por

. {m (dat/DRose)  sat > bR, (33)

0 dsat < bRsat,

donde d,,; es la distancia del satélite al centro del halo anfitrién, R, es el radio virial
del satélite y b es una constante que vale 1.4. Preferimos esta elecciéon porque permite
retardar el efecto de circularizacion y exceso de pérdida de masa de satélites que se reporta
al comparar estos modelos con simulaciones de N-cuerpos (ver por ejemplo Fujii et &l.,
2006). En nuestro modelo tratamos b como un parametro libre debido a su impacto en
esta materia (Vega-Martinez et al., en preparacion).

Durante la integracion de la 6rbita también calculamos la masa que el halo satélite
pierde debido a TS. El radio de desprendimiento de material estimado r; corresponde a la
distancia radial por sobre la cual la fuerza externa de mareas provocada por el anfitrion
exceden la fuerza de ligadura del subhalo. Este valor puede ser aproximado por

7”3 — GMsat<< Tt)
b w2+ G2Meen(< 1) /13 — d7p(r)]

(3.4)

para un subhalo orbitando con velocidad angular w a una distancia r del centro del
halo anfitrion caracterizado por el perfil de densidad p(r) que sigue la distribucion de
una esfera isoterma (Taylor y Babul, 2001; Zentner y Bullock, 2003). Esta estimacion no
considera las posibles interacciones del subhalo con otros halos satélites.

Por otro lado, también definimos el radio efectivo que contiene toda la masa del
subhalo, rpy, el cual inicialmente equivale al tltimo radio del subhalo detectado R.;,.
En cada paso temporal At de la integracion se estima el valor actual de r¢, el cual se
compara con el rpy registrado en ese momento. Si ¢ < rpy, toda la masa contenida
en esa zona es susceptible a ser perdida por el efecto de mareas. No obstante, como el
proceso no es instantaneo, se remueve solamente una fraccion At/tdymh de esta masa,
donde tgynn = Ruir/Veir €s el tiempo dindmico del halo. Luego de la remocién, rpy es
actualizado suponiendo que el perfil de densidad de materia oscura no se ve alterado por
este mecanismo.

Si bien es posible estimar con antelaciéon el tiempo de vida de o6rbita de una galaxia
hasta que esta se fusiona con su respectiva galaxia central (como por ejemplo los definidos
por la Ecuacion (3.1) o por las aproximaciones de Boylan-Kolchin et &4l., 2008; Jiang et &l.,
2008, que discrepan entre si), dada la autoconsistencia del proceso de evolucion orbital
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calculado preferimos establecer criterios més adecuados a la dindmica para definir la
finalizacion de la integracion de la 6rbita. En el modelo se incluyen dos posibles criterios
a evaluar: uno en base a la distancia minima alcanzada con respecto al centro del halo, en
donde se define una fusiéon cuando la 6rbita del satélite alcanza un factor 0.1 en términos
del radio virial; y otro relativo a la pérdida de momento angular especifico del satélite
durante su evoluciéon. En este iltimo se define la fusion de las galaxias cuando sus halos
integrados pierden méas de un 99 % del momento angular especifico inicial.

En las siguientes secciones presentaremos los cambios realizados a este modelo para
cumplir los objetivos de la Tesis, y también el anélisis realizado para definir un criterio
consistente de término de integraciéon de estas érbitas en base a los grados de libertad
presentes en esta formulacién analitica.

3.1.1. Adaptacion a SUSSING

Debido a la similitud de estructura del codigo SUBORBITFINDER con el codigo SAG,
muchos de los cambios presentados en la Seccion 2.3 realizados en el modelo semianalitico
debieron ser replicados en el integrador de 6rbitas. El mas importante de ellos consistio en
recrear la adaptacion del codigo a la lectura y utilizacion de catalogos de halos y arboles
de fusiones almacenados en el formato SUSSING.

La adaptacion a este tipo de formato realizada en este codigo incluyd todas las carac-
teristicas ya descritas en el capitulo correspondiente a este formato. El flujo de calculo
debi6 ser replanteado para permitir realizar un procesamiento vertical de los datos, en
donde se calcula por arboles de fusiones completos, en vez del horizontal donde se calcula
por instantaneas. Para esto se agregd un bucle extra que recorre todos los bosques leidos
de los catalogos. Asimismo, se prepar6 el codigo para que en cada uno de los pasos del
bucle de bosques fuese posible procesar en simultdneo més de una de estas estructuras,
de modo que fue necesario incluir todas las estrategias de lectura y reordenamiento de
datos que se implementaron en el coédigo SAG, lo cual tiene un impacto importante en la
reduccion del niimero de accesos a disco duro que esto produce y la latencia de tiempo
de calculo asociada.

Si bien en el c6digo SAG el orden final en que se almacenan las galaxias no necesita ser
estrictamente fijo, la sincronia que debe existir entre este modelo y el integrador de érbitas
exige que se preste crucial atencién en este aspecto, en especial considerando que ambos
se habilitaron para realizar su procesamiento respectivo mediante grupos de bosques de
tamano arbitrario. Por ello, fue necesario definir un criterio de ordenamiento estandar que
se aplicara a ambos por igual, de modo que las lecturas de las posiciones de las galaxias
fueran consistentes siempre y ademas fuese posible preservar la opciéon introducida en
el modelo semianalitico que permite realizar calculos parciales de una simulaciéon. La
estrategia de ordenamiento de galaxias que implementamos para este propoésito se guia
segun los siguientes criterios:

» ;) las galaxias centrales seran siempre seguidas por sus satélites priorizando las
huérfanas, es decir, cada galaxia tipo 1 precedera a sus satélites tipo 2, y las tipo 0
seran seguidas por sus propias tipo 2 y luego por sus satélites tipo 1;

» i) para galaxias centrales tipo 0 con varias satélites tipo 1, el orden entre estas
ultimas se establece segtin las masas de sus respectivos halos, de mayor a menor;

» i) las galaxias pertenecientes a un mismo bosque se agruparan de forma conse-
cutiva formando grupos y seguiran el mismo orden que los bosques originalmente
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leidos de la lista correspondiente; y

» 1v) dentro de cada grupo anterior, en caso de que exista mas de un halo principal,
estos se ordenaran segun el identificador de sus halos correspondientes, de menor a
mayor.

Este criterio queda establecido en la instancia de lectura de halos, por lo que no sélo
se preserva en la escritura de las salidas sino también durante el calculo realizado tanto
por el coédigo semianalitico como por el integrador de orbitas.

Todas estas modificaciones se realizaron con compatibilidad tanto para los catalogos
SUSSING originales en ASCII, como para la versiéon en binario que hemos desarrollado,
sin existir diferencia entre los resultados obtenidos en cada caso.

3.1.2. Ajuste de la tasa de fusiones de galaxias

En el modelo analitico de integraciéon detallado en la introduccion de la Seccion 3.1
persisten dos grados libertad importantes que pueden alterar bastante el resultado del
proceso de integracion. Por una parte, la definicion utilizada para el logaritmo de Coulomb
que modula la intensidad de la desaceleracion debido a la friccion dindmica presentada
en la Ecuacion (3.1), y altera de forma importante la rapidez con que las 6rbitas pierden
energia y se circularizan. Orbitas con friccion dinamica sobreestimada tienden a reducir
sus radios apocéntricos mas rapidamente, de modo que pasan mayor tiempo con distancias
radiales menores, afectando el impacto de los efectos de ambiente que dependen de esta
distancia. Por otro lado, el criterio de fusiones de galaxias para dar término a la integracion
determina de forma directa el tiempo orbital de las galaxias satélites, con lo cual cada
criterio utilizado debe ser justificado apropiadamente para evitar agregar resultados con
tendencias sistematicas en el modelado.

Una forma de determinar si el integrador tiene un comportamiento consistente con
el resultante de simulaciones, es seleccionar un conjunto de halos satélites de una simu-
lacion particular que tengan una historia lo suficientemente extensa para luego intentar
replicar su evoluciéon mediante el modelo analitico. No obstante, tal como sucede con la
estimacion del tiempo de fusion de galaxias propuesta por Boylan-Kolchin et al. (2008), la
especificidad de la muestra podria generar un resultado que no es aplicable a poblaciones
completas de halos en un contexto cosmolégico (McCavana et al., 2012). Por ello, este
ejercicio se puede realizar como una prueba de funcionamiento pero carece de utilidad
predictiva.

Otra forma propuesta para ajustar el modelo es mediante el estudio de la tasa de fusién
de las galaxias satélites y compararla con datos obtenidos de observaciones de muestras
grandes de galaxias (por ejemplo Bell et 4l., 2006; Wen et al., 2009; De Propris et &l., 2010;
Jiang et al., 2012). No obstante, dado que este tipo de estudios requiere establecer un
criterio de proyeccion espacial para asignar una interacciéon entre galaxias comparable a las
observaciones y poder determinar las fusiones, asi como también requiere especificar algin
tipo de fusion de galaxias, se obtiene como resultado una amplia dispersion entre las tasas
de fusion (una buena discusion al respecto se puede encontrar en Hopkins et al., 2010a,b).
Una correcta comparacion con las tasas de fusiones reportadas requeriria aplicar todo el
tratamiento bariénico de evolucion de galaxias de la poblacion obtenida, el cual ya incluye
de forma intrinseca més grados de libertad mediante los parametros libres utilizados en
el modelado. Los bariones, en efecto, tienen un efecto importante en las estimaciones de
tiempo de fusién de galaxias satélites (Zhang et al., 2016). Solo utilizando un modelo
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calibrado sobre una simulacién de gran tamano que permita estimar pares proyectados
de galaxias, nos permitiria obtener tasas de fusion de galaxias que puedan ser comparadas
con estos resultados (por ejemplo, la comparacion realizada por Patton y Atfield, 2008).

En este sentido, nuestro modelo de integraciéon propuesto no debe depender de la
evolucién bariénica de las galaxias. Es decir, tanto galaxias que se terminaran fusionando
de forma efectiva con sus respectivas centrales, como aquellas que se destruyen antes
de llegar a fusionarse producto de la pérdida de masa debida a los efectos de ambiente
que actiian durante su evolucién, deben ser tratadas por igual por esta integraciéon. Se
debe tener en cuenta que en este paso no se sabe cudl serd el destino final de cada
galaxia y, por consiguiente, su tiempo orbital real. Si bien debemos estimar el tiempo
orbital de las galaxias que habitan estos halos, el destino final de cada una (fusion o
destruccion) debe ser fijado por el modelo SAG y no por el integrador que esta enfocado
en la evolucion de los halos de materia oscura. Por lo anteriormente planteado, hemos
optado por construir una estimaciéon tedrica de la tasa de fusion de galaxias para todo
corrimiento al rojo que nos permita ajustar nuestro modelo de evolucion orbital. Para
esto, hemos utilizado la simulaciéon cosmolégica de materia oscura Fuclid mencionada en
la Seccion 2.5, consistente en un volumen comévil de 125 A~ Mpc de lado con resolucion
de masa 1.24 x 10° = M.

Para este proposito, utilizamos una version modificada del codigo de integracion que
decide el tiempo orbital de las galaxias centrales de los halos satélites mediante una esti-
macioén analitica al momento de acreciéon de los mismos. En base al estudio comparativo
presentado por McCavana et al. (2012), nos inclinamos por el tiempo de friccion dinéa-
mica definido por Jiang et al. (2008) en vez de la estimacion de Chandrasekhar (Binney
y Tremaine, 1987) utilizada en el modelo bésico de SAG hasta el momento, debido al
mejor acuerdo alcanzado por el primero en un contexto cosmolégico. Este tiempo estima
la escala temporal de las galaxias en orbita hasta el momento de su fusiéon, y se define
segun
0.947%%° +0.60 Meen 1 Ryir

2C Mg InA V.’

donde C' es una constante que vale aproximadamente 0.43, el logaritmo de Coulomb In A
es definido segun la Ecuacién (3.2) y 7. es el parametro de circularidad de la orbita del
satélite. Este tltimo es definido como la razon entre el momento angular especifico de la
orbita j y el momento angular de una o6rbita circular caracterizada por tener la misma
energia j.(F), es decir

lpr =

(3.5)

e = J/Je(E), (3.6)

y puede ser expresado en términos de la excentricidad e segiin 7. = (1 — €2)'/2.

En el trabajo de Jiang et al. (2008), donde se analiza la evolucion de satélites en una
simulacion cosmologica de N-cuerpos con hidrodinamica, el tiempo de fricciéon dinamica
equivale al tiempo que transcurre para una galaxia desde que se convierte en satélite
hasta que se fusiona con su correspondiente galaxia central en torno a la cual orbita. Por
lo tanto, en nuestro modelo lo calculamos para cada halo de materia oscura apenas se
convierte en satélite, para luego asignar la fusion de su galaxia asociada con la central
respectiva una vez transcurrido este tiempo. En caso de que el halo deje de ser detectado
en los catalogos antes de haber transcurrido este tiempo, su galaxia pasa a ser huérfana
por el tiempo restante. Por el contrario, en caso que el halo satélite siga siendo detectado
habiendo transcurrido esta estimacion, la fusion se asigna sélo cuando dicho halo deja de
ser detectado de modo que su galaxia correspondiente no pasa por la etapa de huérfana.
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Este tiempo es recalculado debidamente para toda galaxia que cambie su galaxia cen-
tral respectiva para preservar la consistencia en todos los casos posibles. Ademas, como
nuestro resultado es netamente estadistico, utilizamos un valor medio para la circularidad
n. = 0.5 (siguiendo los resultados de Tormen, 1997), asi evitamos calcular numéricamente
este valor en cada caso.
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Figura 3.1: Panel izquierdo: evolucion de tasas de fusion de galaxias. Se representa con
cuadrados azules la tasa teorica resultante utilizando el tiempo de friccion dindmica de-
finido por Jiang et al. (2008). Con las lineas se muestran las tasas resultantes de utilizar
el integrador considerando dos criterios para definir las fusiones de galaxias: por pérdida
de momento angular especifico (linea continua roja) y por proximidad (linea a trazos
verde). La zona coloreada muestra el rango permitido por las observaciones recopiladas
por Hopkins et al. (2010a). Panel derecho: evolucion de la fraccion de galaxias satélites
huérfanas resultante con cada uno de los modelos anteriores (se usa la misma consigna
en cuanto al color de las lineas).

La tasa de fusiones resultante d frsiones/dt la estimamos como el nimero de fusiones
por unidad de tiempo, respecto al total de galaxias que componen la muestra en ese
instante. Este resultado es mostrado en el panel izquierdo de la Figura 3.1, donde los
cuadrados azules representan la tasa de fusiones obtenida utilizando el tiempo de friccion
dindmica de Jiang et al. (2008). El célculo preciso de la tasa de fusiones debe realizarse
en cada instantanea para mantener consistencia con el nimero total de galaxias en cada
momento. Debido a que tenemos més de cien instantaneas en la simulacién, cada punto
representa la tasa de fusion media de un conjunto de 10 instantaneas cada uno. Las
barras verticales indican la desviacién de un sigma de este célculo, y las horizontales el
rango de corrimiento al rojo en cada caso. La zona coloreada muestra el rango aproximado
permitido por las observaciones de fusiones mayores compilado por Hopkins et al. (2010a),
que aunque no es directamente comparable con lo que calculamos en este ejercicio, nos
sirve como buena referencia del orden de magnitud que se debe alcanzar en este célculo.
Aun asi, se puede apreciar que la prediccion realizada de la tasa de fusion de galaxias para
esta simulacion es consistente con el rango observacional en corrimientos al rojo bajos,
pero es progresivamente subestimada hacia corrimientos al rojo mayores. Esta diferencia
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se podria acrecentar una vez aplicado el tratamiento de evolucion de galaxias con el
codigo SAG, dado que muchas galaxias podrian destruirse antes de llegar a fusionarse de
forma efectiva. Es importante destacar que nuestro calculo también permite establecer
una prediccion para z > 2.5, rango que esté fuera de los datos de Hopkins et al. (2010a).
Estas diferencias pueden ser atribuidas a distintas razones, que pueden ir desde la baja
resolucion de masa de la simulaciéon utilizada hasta la elecciéon del tiempo de friccion
dindmica elegido. No obstante, si se compara con la dispersiéon conocida que muestran
otros modelos semianaliticos de formacion de galaxias (ver por ejemplo la Figura 2 de
Hopkins et al., 2010b), el buen acuerdo alcanzado en el universo local es suficiente para
ajustar los pardmetros libres de nuestro modelo de orbitas.

En base a este calculo, procedimos a evaluar el impacto de dos criterios de fusién
implementados en el modelo. El primero considera una fusiéon cuando el momento angular
especifico 7 de la orbita del satélite se reduce un 99 % en comparacion con el valor que
tenia en el instante de acrecion, jg, es decir j/jo = 0.01. El segundo criterio define una
fusion cuando la distancia pericéntrica de la o6rbita alcanza una distancia menor al 10 %
del radio virial del halo anfitrion en base a las estadisticas presentadas por Shen et al.
(2003). Para realizar esta evaluacion ejecutamos el integrador utilizando la definicion del
logaritmo de Coulomb dada por la Ecuacion (3.3) con el valor de la constante b = 1.0 a
modo de referencia, y aplicando los dos criterios distintos para determinar las fusiones.
Ambos resultados son incluidos en la Figura 3.1 mediante la linea continua roja y la
linea a trazos verde respectivamente. Si bien la forma de estas curvas asi como el valor
en los méximos puede variar ligeramente con otras elecciones tanto de la constante b que
interviene en la definicion adoptada del logartimo de Coulomb segiin la Ecuaciéon (3.3),
como del porcentaje de pérdida de momento angular especifico que define la fusion, el
comportamiento general de la tasa de fusion de galaxias versus el corrimiento al rojo
es caracteristico de cada uno de los criterios, incluso ante cambios en la definicién del
logaritmo de Coulomb. En particular, utilizar el momento angular como criterio de fusion
provoca una persistente subestimacion de la tasa de fusiones a bajo z, y no permite
reproducir el maximo marcado que es predicho alrededor de z ~ 2.5. En el panel derecho
de la figura se muestra la fraccion de galaxias huérfanas resultantes en ambos modelos,
incluyendo también la prediccion en base al tiempo de friccién dinamica de Jiang et al.
(2008) (linea llena azul). Aqui se puede notar de forma mucho mas clara el impacto del
criterio utilizado para las fusiones, en donde el basado en el momento angular especifico
genera una poblacion de galaxias compuesta de hasta 50 % de huérfanas a z = 0, mientras
que los otros no superan el 35 %.

Segiin esta comparacion, el criterio de fusion basado en la pérdida de momento angular
especifico, principal mecanismo que se venia utilizando hasta el momento, es ineficiente
para determinar de forma consistente el tiempo orbital de las galaxias satélites, por lo cual
en adelante preferiremos el basado en la proximidad de la o6rbita respecto al centro. No
obstante, la estimacion del 10 % de los radios viriales extraida de la estadistica realizada
por Shen et al. (2003) solo es valida para el universo local, de modo que esta cota no es
confiable para corrimientos al rojo altos. Por ello, nuestro criterio deberia ser refinado
mediante el estudio de la evoluciéon de los radios de las galaxias en comparaciéon con
los radios de los halos que las contienen, utilizando para ello modelos de formaciéon de
galaxias en simulaciones de muy alta resolucién en masa, trabajo que queda planteado a
futuro.



68 CAPITULO 3. MODELO DE GALAXIAS SATELITES

Logaritmo de Coulomb

Una vez establecido el criterio para terminar la integracion, es menester determinar si
nuestra eleccion del logaritmo de Coulomb es idonea, asi como también ajustar las posibles
constantes libres que estas definiciones incluyan. Para ello procedimos a ejecutar el modelo
completo de integracion de orbitas pero utilizando las dos definiciones presentadas en
este capitulo para el logaritmo de Coulomb segtn las Ecuaciones (3.2) y (3.3), siempre
utilizando el criterio de fusiéon definido en la seccién anterior.
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Figura 3.2: Comparacion de resultados obtenidos a partir de diferentes elecciones para
In A en el integrador en base a un mismo criterio de fusioén. Panel izquierdo: evolucion de
la tasa de fusiones comparada con la obtenida utilizando el tiempo de friccién dinamica
dado por Jiang et al. (2008) (representada por cuadrados negros). La linea punteada azul
representa los resultados obtenidos de aplicar la definicion dada por la Ecuacion (3.2),
mientras que las lineas llenas verde, celeste y magenta, y la de trazos rojos corresponden
a distintos valores de la constante b utilizada en la definicién del logaritmo de Coulomb
dada por la Ecuacion (3.3). Panel derecho: fraccion de galaxias huérfanas obtenidas en
cada caso presentado.

Esta comparacion se presenta en la Figura 3.2, en cuyo panel izquierdo se muestra
la evolucién de la tasa de fusiones de galaxias obtenida, comparada con la resultante
utilizando el tiempo de friccién dindmica de Jiang et al. (2008), y en el panel derecho la
proporcion de galaxias huérfanas resultantes de cada modelo. En esta comparacion hemos
elegido cinco estimaciones para el logaritmo de Coulomb: una siguiendo la definiciéon de
la Ecuacion (3.2) que se calcula al momento de acreciéon de cada halo y se mantiene cons-
tante durante la evolucion (linea punteada azul), y otras cuatro estimaciones utilizando
el formalismo variable dado por la Ecuacion (3.3) pero con diversas elecciones para la
constante b, la original de Hashimoto et al. (2003) donde vale 1.4 (linea roja a trazos) y
también con b = 0.7, 0.6, y 0.5 (lineas continuas magenta, celeste y verde, respectivamen-
te). Si bien la obtenida con el logaritmo de Coulomb constante se acerca mas al rango
observacional, a su vez se aleja excesivamente de la predicha por nuestra estimacion rea-
lizada en base al tiempo de friccion dindmica de Jiang et al. (2008) para esta simulacion.
Por otro lado, la formulacién original del logaritmo de Coulomb variable con b = 1.4
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subestima la tasa de fusion global a todo z. Como la eleccion de la constante b en varios
trabajos siempre ha sido efectuada mediante inspeccién visual, incluimos mas pruebas
con valores menores con el fin de encontrar un valor que mejor ajuste la prediccion de las
tasas de fusion. De las mostradas en la figura, nos inclinamos por la que utiliza b = 0.6
debido a su mejor comportamiento en relaciéon con las otras, en especial alrededor del
méaximo y para altos corrimientos al rojo. Por otro lado, entre las posibles elecciones para
b, la fraccion de galaxias huérfanas obtenida no varia de forma significativa.

Dado el impacto que la eleccion de un logaritmo de Coulomb variable tiene en la
estimacion de circularizacion y en evitar un desprendimiento apresurado de material de
los halos integrados, optamos por utilizar en nuestro integrador esta definicion en vez de
la definicién constante. No obstante, esta comparacion debe ser recreada en caso de querer
estudiar una simulaciéon que tenga otra cosmologia, tipos de catdlogos o una resolucion
en masa muy distinta a la de la simulaciéon Fuclid que hemos utilizado en este analisis.

3.1.3. Correccién por periodicidad

Otra modificaciéon importante que le realizamos a este modelo de integracion fue
agregarle soporte para poder calcular las orbitas de las galaxias satélites huérfanas en
simulaciones con voltmenes periddicos, caracteristica que hasta entonces atin no habia
sido implementada en el codigo.

En este tipo de simulaciones con condiciones de borde periddicas, es comtn encontrar
halos de materia oscura que se localizan en las cercanias de los bordes de las simulaciones,
estando sus particulas compartidas entre un extremo y otro de una coordenada espacial
determinada, o las tres inclusive (para aquellos que se encuentran en una esquina de la
simulacion). Esto también desencadena que un halo pueda contener satélites cuyos centros
se localicen en los extremos opuestos de una coordenada particular.

Debido a que el integrador resuelve la evolucion orbital en términos de coordenadas re-
lativas para cada halo principal, este procedimiento deja de ser consistente al momento de
realizar la estimacion numérica para este tipo de halos satélites que quedan en extremos
opuestos de la simulaciéon en comparacion con el centro de sus respectivos halos princi-
pales. El calculo genera que las velocidades relativas queden mal expresadas, aplicandole
impulsos ficticios enormes a las galaxias integradas, provocando que se alejen distancias
importantes de la simulacién. Al no tener una correcciéon por periodicidad consistente,
aquellas galaxias cuyas posiciones son integradas de forma incorrecta pueden terminar
por fuera de los bordes originales de la simulacién en cualquier instante de la integracion.
Un ejemplo de este tipo de comportamiento se puede apreciar en el panel izquierdo de
la Figura 3.3, donde se muestran las coordenadas espaciales = versus y solamente de las
galaxias huérfanas que se localizan por fuera de los bordes de la simulacién (marcado con
las lineas de color rojo), para una integracion de oérbitas aplicada a la simulacion Euclid.

El proceso implementado para corregir este comportamiento sin perder consistencia
de la integracion procede de la siguiente manera:

1. En cada paso del bucle de instantaneas, se verifican los satélites de todos los halos
principales de la instantanea que da inicio a la integracion. Si la distancia de una
coordenada espacial entre el centro de un satélite y el de su halo principal es mayor
que la mitad del lado del volumen de la simulacion 0.5Lg;,, se corrigen todos sus
satélites (sumando o restando Lgy, a la coordenada correspondiente) de modo que
queden en el mismo borde de la simulacion que el centro del halo principal.
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Figura 3.3: Ejemplo de la correcciéon por periodicidad en las galaxias huérfanas que luego
de la integraciéon terminan fuera de la simulacién, cuyo borde es marcado con lineas de
color rojo. Panel izquierdo: integracion orbital sin la correccion. Panel derecho: integracion
orbital con la correcciéon aplicada.

2. Luego se verifican las posiciones de todos los halos progenitores con respecto a las de
sus respectivos descendientes (pertenecientes a la instantanea final de la integracion
en este paso). Si la distancia entre ellos es mayor que 0.5 L, la misma correccion
anterior es aplicada a los descendientes. Esto garantiza que no hayan saltos de
coordenadas durante todo el proceso de integracion.

3. Luego de integrar, se corrigen todos los halos que quedaron fuera de los limites de la
simulacion en alguna coordenada particular, sumandoles o restandoles Lg;,, cuando
corresponda.

En la panel derecho de la Figura 3.3 se muestra el resultado del proceso de integraciéon
con el mismo criterio de seleccién que en el otro panel, pero este modelo tiene activado el
proceso de correcciéon por periodicidad. Como se puede apreciar, ante una misma simu-
lacion este algoritmo limpia todas las galaxias que inicialmente eran tratadas de forma
incorrecta por el integrador de orbitas, agregando la consistencia necesaria para poder
procesar una simulacién completa con este integrador de galaxias huérfanas.

3.2. Presion de barrido sobre el gas

Entre los efectos de ambiente que afectan la evolucion de las galaxias satélites tene-
mos la presion de barrido ejercida por el medio intragrupo/ctimulo sobre la componente
gaseosa de las galaxias. Como se describi6 en la Seccion 2.1.2, la presion de barrido (Pram)
provoca la pérdida de masa cuando supera a la fuerza gravitacional por unidad de area
de la componente respectiva (halo de gas caliente o gas frio del disco).

El valor de P, estda determinado tanto por la posicion de la galaxia satélite en el
halo de materia oscura anfitrion como de la 6rbita que tiene la misma, dado que se define
segun

Pram = prom?v?, (3.7)
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donde picnm es la densidad del medio intractimulo en el halo anfitrién y v es la velocidad
relativa entre el satélite y el medio, ambas dependientes de la distancia al centro del halo.
Debido a esta dependencia con la distancia radial, es importante que la evoluciéon orbital
de las galaxias huérfanas esté bien trazada con el fin de tener un tratamiento consistente
para este efecto de ambiente en todas las galaxias satélites de los sistemas.

Para estimar el valor de esta presion tenemos dos métodos posibles. El primero, pro-
puesto por Tecce et al. (2010), es valido cuando se utilizan simulaciones cosmologicas
de N-cuerpos de materia oscura que también tracen la evolucion del gas mediante una
componente hidrodinamica. En ellas, y conociendo con antelacion las posiciones y velo-
cidades orbitales de las galaxias satélites, la presion efectiva que estas sentirian se puede
calcular directamente a partir de la distribucion de particulas de gas de la simulacion. Tal
como la integracion de orbitas, esto se puede hacer previamente a calcular la evolucion
de galaxias con el codigo SAG, de modo que estas estimaciones se lean desde el mismo
para obtener con precisién el impacto de este efecto. No obstante, esto no es aplicable a
simulaciones de materia oscura solamente.

El otro método, presentado por Tecce et al. (2011), consiste en utilizar un ajuste feno-
menologico de la distribucion radial de presion de barrido que es sentida por los satélites.
Esto fue definido en base a un conjunto de resimulaciones de N-cuerpos hidrodinamicas
de ctimulos de galaxias, y la presion de barrido resultante depende de la distancia al
centro de cada halo anfitrion, de la masa del mismo y del corrimiento al rojo.

En esta seccidon analizaremos el ajuste para el perfil radial de la presion de barrido
propuesto por Tecce et &l. (2011) identificando sus falencias, y terminaremos proponiendo
un nuevo perfil que permite reflejar de mejor forma el comportamiento de la presion de
barrido para diferentes masas de halos anfitriones.

3.2.1. Descripcién del ajuste original

El ajuste original para el perfil radial de la presion de barrido (Tecce et al., 2011) se
realizo combinando el c6digo SAG con el conjunto de resimulaciones hidrodinamicas/N-
cuerpos de cimulos de galaxias presentada por Dolag et al. (2005, 2009). Estas consisten
en resimulaciones de regiones centradas en cinco ctimulos con masa ~ 10 2~ Mg, (nom-
bradas originalmente como g1542, g3344, g6212, g676 y g914) y tres cimulos con masa
~ 10 A= My, (g51, gl y g8). Para todas ellas se utiliz6 una cosmologia caracterizada por
Qm =03, Q) =0.7,, =0.039, h = 0.7y 0g = 0.9. La masa de las particulas de materia
oscura utilizada para todas es 1.13 x 10 h=! M), y las particulas de gas 1.69 x 108 A~ M,
(méas detalles se pueden encontrar en Dolag et al., 2009). Toda la identificacion de halos
asi como la obtenciéon de propiedades y arboles de fusiones se realizdé con SUBFIND.

Tomando las posiciones de todas galaxias satélites calculadas por el coédigo SAG que
habitan los halos de las resimulaciones, se procedié a medir la presion de barrido efectiva
que siente cada una de ellas en base a las propiedades de las particulas de gas contenidas en
las resimulaciones mediante el método propuesto por Tecce et al. (2010). Esto genera una
muestra de valores de P,,, para diferentes tipos de halos a distintos corrimientos al rojo,
aunque para el ajuste solo se utilizaron las instantaneas comprendidas en el rango de 0 <
z < 3. Para las galaxias satélites tipo 1, las posiciones fueron establecidas por la ubicacion
de sus halos. No obstante, como el integrador de 6rbitas atin no habia sido desarrollado al
momento del ajuste, para las satélites huérfanas (satélites tipo 2), se utilizé simplemente
la posicion de la particula més ligada del halo al que estas galaxias pertenecian la tltima
vez que el mismo fue detectado. En Tecce et al. (2010) se mostro que la presion de barrido
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tendia a incrementarse con el corrimiento al rojo y la masa del halo anfitrion. Por ello,
para este ajuste se separd la muestra de datos en 10 intervalos logaritmicos en masa,
con ancho Alog(Mag [h7' Mg]) = 0.5 en el rango 12.5 < log(Mogo [h™' Mg]) < 15.35,
de modo que cada intervalo en masa utilizado esta superpuesto con sus adyacentes. En
cada intervalo de masa se construyé un perfil de presiéon de barrido combinando todas las
mediciones versus la distancia radial al centro del halo anfitrién en términos del valor de
Ry de cada uno.

En Tecce et al. (2011) se exploré un conjunto de formas funcionales comtnmente
utilizados en la literatura para modelar los perfiles radiales de la presion de barrido
obtenidos en estas resimulaciones. De todos los modelos propuestos para ajustar estos
perfiles, el que arrojoé mejores resultados es el beta completo, definido por

)| e

donde el valor central Py, el radio caracteristico rs y el exponente 3 son parametros libres
que dependen tanto de la masa del halo anfitrion como del corrimiento al rojo. Utilizan-
do este perfil, procedieron a ajustar estos tres parametros mediante minimizaciones de
x? en cada uno de los intervalos en masa creados, y en cada instantanea del rango de
corrimiento al rojo seleccionado. De este modo, obtuvieron un conjunto de valores para
los tres parametros libres del perfil para cada muestra en masa y en corrimiento en rojo.

Para obtener la dependencia de los pardmetros obtenidos con la masa y z, los autores
propusieron que todos evolucionan de forma lineal en funcién del parametro de expansion
del universo @eyp, segin

Pram(M, 2) = Py(M, 2)

P
] — Ap + Bp(aog, — 0.25),
Og(10—12h2dyncm—2) P+ Bp(teg = 0.25)
S — A, + By(aexp — 0.25), (3.9)
Raoo

B = Ag + Bpg(exp, — 0.25),

donde los coeficientes A; y B;, con i« = P,r, 3, dependen todos, en principio, de la ma-
sa virial del halo anfitrién. Los nuevos parametros que definen estas relaciones fueron
encontrados igualmente mediante minimizaciones de 2, utilizando para ellos los valores
encontrados en el ajuste anterior. Finalmente, la dependencia con la masa que tiene cada
uno de estos seis parametros fue determinada con un tltimo ajuste. En él se utilizaron
relaciones lineales de la forma

a+ b(lOg MQOO - 12)7 (310)

con a y b dos parametros libres, duplicando con ello el nimero de parametros a encontrar.
El resultado numeérico de estos doce coeficientes nuevos es mostrado en detalle en la
Ecuacion 6 de Tecce et al. (2011). Para todos los valores encontrados, el error asociado
a cada uno de ellos es bastante variable, alcanzando como méaximo un 25% en un par
de casos. Como resultado también de este ajuste, se determiné que tanto Ag como Bg
no tienen dependencia con la masa del halo anfitrién, de modo que S sélo es funciéon del
corrimiento al rojo. De este modo, todos los perfiles de presion de barrido, dependientes
de la distancia radial al centro del halo, quedan totalmente descritos por 10 constantes
numéricas que definen la sensibilidad tanto temporal como con respecto a la masa del
halo anfitrion para cada galaxia satélite a la que se le calcule esta cantidad.
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Limitaciones del ajuste

Si bien cada una de las partes del ajuste presentado anteriormente fue realizada de
forma correcta, el conjunto completo parametros encontrados se caracteriza por predecir
perfiles de la presion de barrido con un comportamiento mucho mas suave que el origi-
nalmente medido utilizando las particulas de gas. Esto lo hemos determinado mediante
la comparacion entre la prediccion de la presion de barrido obtenida con el ajuste de
Tecce et al. (2011) y la determinada por la distribucion de las particulas en las mismas
resimulaciones utilizadas para realizar el ajuste. Esta discrepancia se debe a que en cada
ajuste realizado, la tendencia de los pardmetros involucrados en el proceso se ve conside-
rablemente suavizada y homogeneizada, al punto de perder la dependencia original que
la presion de barrido tiene con la masa de los halos anfitriones.
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Figura 3.4: Comparacion de la presion de barrido medida en una resimulacion (en simbo-
los azules) con el ajuste presentado por Tecce et &l. (2011) para los mismos satélites (en
puntos rojos). Panel superior: seleccion de los halos principales mas masivos de la instan-
ténea a z = 0 con 14.8 < log(Mage| A~ My)]) < 15.4. Panel inferior: seleccién de los halos
principales mas masivos de la instantdnea a z = 2 con 13.6 < log(Mape[ h ™! Mg]) < 14.2.

Un ejemplo de esto se puede apreciar en la Figura 3.4, en la que se muestran dos
comparaciones entre los valores de P,,, versus la distancia radial del satélite r relativa
al radio virial de los halos anfitriones Rog. Los valores de la presion de barrido medidos
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en las particulas de gas de las resimulaciones de cimulos de galaxias son representados
con puntos azules, mientras que los obtenidos mediante el ajuste para las mismas ubica-
ciones son representados con puntos rojos. En la figura se muestran dos instantéaneas: a
z = 0 en el panel superior y a z = 2 en el panel inferior. Las mediciones corresponden
tnicamente a los halos satélites (galaxias tipo 1) de todos los halos principales no conta-
minados con particulas de baja resolucion que se pudieron extraer del conjunto completo
de resimulaciones. En ambos casos, se seleccioné el rango méas masivo de halos princi-
pales que pudiera reflejar el comportamiento con pendiente mas abrupta hacia el centro
de los halos que caracteriza a la presion de barrido. Como se puede apreciar en ambos
casos, la presion ejercida a distancias cercanas al centro es subestimada por el ajuste por
hasta tres 6rdenes de magnitud, tendencia que es persistente y creciente a corrimientos
al rojo mayores. De ello podemos concluir que si bien el perfil propuesto por Tecce et al.
(2011) segun la Ecuacion (3.8) es capaz que reproducir el comportamiento radial de la
presion de barrido para un corrimiento al rojo y rango de masa de halo principal particu-
lar, la generalizacion de este modelo mediante las Ecuaciones (3.9) y (3.10) no produce
resultados consistentes. En general, en el rango de corrimientos al rojo considerado, el
comportamiento del modelo ajustado por Tecce et al. (2011) tiende a predecir valores
para la presion de barrido similares a los de la poblaciéon menos masiva de halos, que
resulta ser més numerosa y con mayor dispersion. No obstante, esta poblacién carece de
la tendencia creciente hacia distancias radiales menores mostrada en la Figura 3.4, la cual
se acentuia en los halos anfitriones mas masivos. A su vez, el ajuste tiende a subestimar
de forma general los valores de la presiéon de barrido para corrimientos al rojo altos.

Esta inconsistencia resultante en la prediccién se explica estudiando el efecto que
tienen los ajustes realizados sobre el parametro F,. Este factor del perfil se encarga
de controlar la normalizaciéon general del ajuste, y en consecuencia, modula también
el méaximo que alcanza P,,, hacia las zonas més interiores de los halos, teniendo una
fuerte dependencia con la masa. Debido a que fue ajustado primeramente con el factor
de expansion del universo utilizando rectas, la tendencia con la masa qued6 naturalmente
suavizada. Este efecto incluso se puede apreciar en el panel superior de la Figura 4 de
Tecce et al. (2011), donde se muestra un ejemplo del ajuste temporal de este parametro
para un rango de masa especifico. Si bien la recta superpuesta en aquella figura sigue
la tendencia general, el valor de F, original llega a ser hasta un orden de magnitud més
alto que el obtenido por el ajuste lineal para el universo local. Por otro lado, la tendencia
creciente a subestimar los valores predichos para corrimientos al rojo altos puede asociarse
al rango limitado de instantaneas utilizado durante el ajuste.

La propension a la subestimacion hacia los centros de los halos implica que, para dife-
rentes valores de masa de halos principales, la presiéon de barrido utilizada posteriormente
en la evolucion de las galaxias satélites tenga un comportamiento tendencioso a valores
similares entre si, aminorando considerablemente el impacto de la distancia radial de este
efecto de ambiente.

3.2.2. Nuevo perfil de presién de barrido

Como primer intento de corregir las diferencias presentadas en la seccién anterior
intentamos rehacer el ajuste en tres instancias, tal como fue propuesto originalmente,
pero teniendo en mente las limitaciones mencionadas. Sin embargo, esto no fue suficiente
para alcanzar resultados concluyentes. La cantidad de parametros libres y el ntimero de
ajustes realizados hicieron que las degeneraciones existentes entre los parametros generen
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dispersiones de los resultados lo suficientemente altas como para imposibilitar ajustes
concluyentes y predictivos. Esto sucede incluso si se invierten las dependencias de los
parametros, es decir, ajustando primero Py, rs y 8 con respecto a la masa de los halos
anfitriones y luego estableciendo su evoluciéon temporal.

Para resolver este problema fue necesario tomar un enfoque distinto al del ajuste
originalmente propuesto. Las limitaciones encontradas fuerzan a que se requiera un mé-
todo para estimar la P,,, que utilice la menor cantidad de parametros libres posible,
y que reduzca al minimo el niimero de ajustes realizados. Para ello, nos centramos en
buscar una forma funcional que, mediante la variaciéon de s6lo uno de sus parametros,
permitiera reproducir tanto el comportamiento de los halos mas masivos con tendencia
creciente hacia el centro, como el de los menos masivos donde la presiéon de barrido tiende
a ser mas homogénea. De todas las opciones probadas, la que arrojé mejores resultados
correspondi6 a una ley de potencias simple definida como

1 r —%a(M,z)
Pram = P()(Z) [@ <R200):| s donde (311)
a(M, z) = ay(z) log (ﬁ{;oo) +an, ¥y (3.12)
®
an = —5.5. (3.13)

Al igual que el modelo de la Ecuaciéon (3.8), este perfil tiene en principio tres para-
metros libres: Py(z) en unidades de 107'2A? dyn cm™2, una constante adimensional £(z)
y el nuevo exponente a(M, z). En reemplazo de r, incluimos la constante adimensional
¢ para definir la distancia radial, en términos del radio virial, a la cual el perfil tiende a
aplanarse para un corrimiento al rojo particular. Por otro lado, en esta definicion hemos
encapsulado la dependencia con la masa de los halos anfitriones exclusivamente en el
exponente a(M, z), el cual se expresa mediante un tnico parametro libre dependiente del
tiempo, ap(z) v es linealmente dependiente con el logaritmo de la masa. Esta definicion
nos entrega un perfil de presion de barrido que, utilizando sblo tres parametros libres,
permite recuperar el comportamiento de todas las mediciones realizadas para diferentes
masas de halos en una misma instantanea, como veremos enseguida.

En un principio, el pardmetro ay fue considerado como un cuarto pardmetro libre,
pero al ajustar detectamos una degeneracién importante entre este y los demas. Esta
degeneracion provoca que existan miltiples combinaciones entre los valores de los para-
metros que permiten reproducir el comportamiento de las mediciones, lo cual nos impide
establecer luego una correcta dependencia temporal de los mismos en base a un segundo
ajuste. Debido a esto, decidimos fijar ay en un valor caracteristico encontrado, con el fin
de establecer minimos absolutos de los demés parametros en el proceso de minimizacion.

Con esta forma funcional propuesta procedimos a realizar un ajuste de los tres para-
metros para cada una de las instantdneas mediante minimizaciones de x?2, considerando
en simultaneo todas las mediciones realizadas en cada una de ellas. Estos ajustes abarca-
ron todo el rango de masa de halos disponible, y se consideraron sélo las posiciones de los
halos satélites (galaxias tipo 1) para definir cudles mediciones de presion de barrido de
las resimulaciones utilizar. Al contrario de Tecce et al. (2011), abarcamos todo el rango
de corrimiento al rojo disponible en las resimulaciones para expandir la validez de esta
estimacion.

La baja degeneracion entre estos tres parametros se puede apreciar en la Figura 3.5,
donde se muestra con puntos azules el resultado obtenido del proceso de ajuste de ellos en
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Figura 3.5: Ajuste de la evolucion temporal de los parametros Py (panel superior), &
(panel central) y cny (panel inferior) presentes en la nueva aproximacion propuesta para
la P.,m. Mediante puntos azules se muestra el valor obtenido para estos parametros en
cada instantédnea analizada, y mediante la linea roja el ajuste realizado a cada uno.
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Param. )\1 6)\1 )\2 (5)\2 )\3 5)\3
log(Py) 7.01 3.0 -0.122  0.047 -9.1 3.02
Ts -3.4 1.4 -042 012 102 14
aMm 3.3x107% 1.1x107% 1.33 0.18 0.512 1.6 x 1073

Tabla 3.1: Valores de los coeficientes A que describen la evolucion temporal de los para-
metros Fy, rs vy ay que intervienen en la aproximacion para P,.,. También se incluyen
los errores extraidos de la matrices de covarianza.

cada una de las instantédneas de la simulacion. Cada conjunto de valores es mostrado en
el corrimiento al rojo correspondiente a cada instantanea, pero en términos del factor de
expansion del universo aey,. El error reportado en cada punto fue extraido directamente
de los elementos de la diagonal de las matrices de covarianzas obtenidas. Para todos
los casos, se encontré una evoluciéon muy suave respecto al parametro de expansion del
universo, justamente el tipo de comportamiento que permite recuperar la predictibilidad
de la aproximaciéon que buscamos para P,apy,.

Finalmente, ajustamos estas evoluciones temporales con leyes de potencia simples con
respecto al parametro de expansion, y aplicando un desfase en el eje de las ordenadas, de
la forma

P = Alaéﬁp + )\3,

siendo P cualquiera de los parametros Fy, &, ay. El resultado de estos tres ajustes es
incluido también en la Figura 3.5 mediante las lineas rojas, cuyas tendencias siguen de
forma bastante satisfactoria la evolucion de los pardmetros en el tiempo. El valor final
obtenido para cada uno de los coeficientes A es detallado en la Tabla 3.1, junto a los
respectivos errores asociados a cada uno.

En base al orden de magnitud de los errores y del resto de los coeficientes obtenidos
en las matrices de covarianza que no se incluyen en la tabla, pudimos determinar que
suele existir cierta degeneraciéon entre los coeficientes Ay y A3 para los tres parametros
ajustados. No obstante, dado que estos valores los usamos directamente sin volverlos a
ajustar en otra relacion, las degeneraciones en este nivel no alteran los resultados de Pay,.
A modo de ejemplo del buen comportamiento obtenido con este nuevo ajuste, mostramos
en la Figura 3.6 la comparacion entre las estimaciones de la presion de barrido extraidas
de las resimulaciones y las obtenidas con este nuevo ajuste, para diferentes rangos masa
de halos anfitriones en la instantanea a z = 0. Con los puntos grises se muestran todas
las mediciones obtenidas de la instantdnea, mientras que los azules marcan el conjunto
de ellas correspondiente al rango de masa indicado en cada panel. La prediccion obtenida
por el ajuste propuesto para el conjunto de posiciones asociadas a las mediciones de cada
rango de masa son mostradas mediante los puntos rojos en cada caso. Es importante notar
que la dispersion de los puntos rojos exhibida en cada rango de masa se produce debido
a que la muestra estd compuesta por diferentes halos principales en cada caso, cuyas
masas viriales alteran levemente el exponente o del modelo definido por la Ecuacion 3.11,
cambiando asi la pendiente de los perfiles de la presiéon de barrido.

El comportamiento del ajuste sigue exactamente la tendencia que fue planificada,
en donde una tnica forma funcional es capaz de entregar una buena aproximacion de
la presion de barrido para una instantédnea en particular considerando todo el rango de
masas de halos anfitriones. A partir de la version del modelo semianalitico SAG-7.96,
esta implementacion qued6 habilitada por defecto para la estimacion del impacto de la
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Figura 3.6: Comparacion de las mediciones de la presiéon de barrido obtenidas a z = 0
con el nuevo ajuste implementado para diferentes rangos de masa. En puntos grises se
muestran todas las mediciones de la instanténea, en azules aquellos que pertenecen al
rango de masa especifico de cada grafico, y en rojo la estimacion obtenida con el ajuste
para ese conjunto de posiciones.

presion de barrido cada vez que el modelo utilice los tratamientos extendidos en el célculo
de la evoluciéon de galaxias en base a catalogos de halos y arboles de fusiones extraidos
de simulaciones de N-cuerpos tinicamente.



Capitulo 4

Creacion del catalogo MultiDark-SAG

Durante las dltimas décadas, los relevamientos astronémicos han adquirido una vasta
cantidad de datos mediante observaciones fotométricas y espectroscopicas de galaxias,
lo que ha permitido incrementar nuestro entendimiento de los procesos de formacion y
evolucion de galaxias. La tasa de adquisicion de datos durante los anos ha ido en aumento,
y se estima que crecerd exponencialmente en los anos venideros debido a los proyectos
que se mantienen operativos hoy en dia, asi como aquellos que estan siendo planeados
tales como el LSST, tal como fue descrito en la Seccion 1.4.

Para escalas espaciales grandes, el modelo estandar de la cosmologia basado en el pa-
radigma ACDM nos brinda un buen entendimiento de las observaciones. En este modelo,
las estructuras son gobernadas por la materia oscura y se forman a través de la agrega-
cion jeradrquica durante la evolucion cosmica. No obstante, a escalas espaciales menores
las interacciones barionicas de los procesos astrofisicos dominan la evolucion de galaxias
de una forma mas compleja que la evoluciéon de la materia oscura. En este sentido, las
simulaciones numéricas cumplen un rol fundamental en el modelado de las interacciones
que gobiernan la evolucion de las galaxias como se vio en detalle en la Seccion 1.1. Este
enfoque numérico para construir teorias debe ser capaz de producir datos o catélogos que
se asemejen a las observaciones y que sean lo suficientemente grandes como para ser com-
parados con la cantidad de informacién que es recolectada por los relevamientos o sera
recolectada en el futuro. De este modo es posible poner a prueba nuestro entendimiento
de la cosmologia y de la evolucion de galaxias, asi como también poder probar la preci-
sion de los relevamientos. Asimismo, se debe tener la capacidad de realizar predicciones
teodricas para las grandes colecciones de datos futuras.

Es en este contexto que presentamos la creaciéon del primer catdlogo de galaxias si-
muladas para propositos multiples (de acceso publico) realizado con nuestro codigo se-
mianalitico SAG, utilizando como base las simulaciones de materia oscura del proyecto
espanol MultiDark® disponibles de forma piblica. Este trabajo est4 embebido en un pro-
yecto de colaboracion directa y de largo plazo entre el equipo local de investigadores a
cargo del modelo semianalitico, y el grupo espanol que genera las simulaciones respectivas
ofreciéndolas de forma abierta a través de una base de datos de acceso libre mediante los
protocolos estandar de Observatorios Virtuales (VO, por sus siglas en inglés)?.

En el desarrollo de este capitulo se presentara el procedimiento de creaciéon de este
catalogo, las muestras obtenidas y las estadisticas generales relacionadas a las restricciones
fisicas y predicciones de cada una de las poblaciones de galaxias simuladas.

http://projects.ift.uam-csic.es/multidark/
2Mas detalles sobre los protocolos VO se pueden encontrar en la pagina oficial www.ivoa.net.
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4.1. Las simulaciones MultiDark

Con objetivo de poder estudiar la distribuciéon de materia del Universo a grandes es-
calas, las simulaciones de materia oscura solamente requieren la aplicacion de modelos
que permitan trazar la conexion entre las propiedades observadas y la distribucion de
materia oscura. Por ello, un producto importante de la colaboraciéon consiste en poblar
las simulaciones Multidark con galaxias mediante la utilizaciéon de diversos modelos se-
mianaliticos, entre los que se encuentra el codigo SAG. Como ya se ha detallado en los
capitulos anteriores, este tipo de codigos se aplica sobre catalogos de halos de materia
oscura a diferentes corrimientos al rojo junto a sus correspondientes historias de fusion,
informacion que es extraida directamente de los resultados de la simulaciéon de materia
oscura respectiva. En este caso particular, los catalogos de halos a utilizar provienen de
las simulaciones del proyecto Multidark que fueron presentadas por Klypin et al. (2016).
En este trabajo se presenté un conjunto de simulaciones cosmologicas de materia oscura
solamente, la mayoria con 3840% particulas y cuyos tamafios van desde los 250 h~*Mpc
de lado hasta los 2500 h~'Mpc, considerando resoluciones de masa desde ~ 10% hasta
~ 10~ 'M,. De estas simulaciones, incluso aquellas con la resolucién mas baja, co-
rrespondientes a las simulaciones con 2500 h~'Mpc de lado, permiten resolver un gran
nimero de halos que potencialmente son capaces de hospedar galaxias similares a la Via
Léactea con Z 250 particulas. Sélo dos simulaciones de este conjunto fueron elegidas para
iniciar nuestra colaboracion: una de resolucion de masa intermedia llamada MDPL2 (por
MultiDark PLanck, version 2), y la de mayor resoluciéon de masa llamada SMDPL (por
Small MultiDark PLanck). No obstante, la primera no corresponde exactamente a una
simulacion presentada por Klypin et al. (2016), sino que es una nueva version analoga a la
MDPL original descrita en aquel trabajo, pero con una condicién inicial diferente, preser-
vando todas sus otras propiedades. En adelante, nos referiremos a estas dos simulaciones
como “simulaciones MultiDark”.

Estas dos simulaciones fueron integradas utilizando el cdédigo GADGET-2 (Springel,
2005) siguiendo un tratamiento cosmologico de N-cuerpos comenzando a alto corrimiento
al rojo (z = 120). Ambas simulaciones son caracterizadas por una cosmologia definida
por los parametros obtenidos por el satélite Planck (Planck Collaboration: Ade et &l.,
2016), entre los cuales la constante de Hubble vale Hy = 100 hkms™'Mpc ™' con h =
0.6777, y las densidades de energia oscura, materia y bariones valen 2y = 0.692885,
Qn = 0.307115 y Q, = 0.048206, respectivamente. Ademas, el espectro de potencias
utilizado para generar las condiciones iniciales esta descrito por un valor de ogg = 0.829
y con un indice espectral ny, = 0.96. Otros detalles especificos se listan en la Tabla 4.1.
Asimismo, se puede encontrar informaciéon adicional sobre el proyecto Multidark en la
pagina web oficial®, en particular sobre estas simulaciones, las presentadas por Klypin
et al. (2016) y otras més disponibles de forma publica.

Una vez completada una simulacién cosmologica de materia oscura, el producto final
obtenido consiste en una colecciéon de instantédneas de la distribucion de particulas y sus
correspondientes velocidades a diferentes épocas. No obstante, el modelado de la evolucion
de galaxias requiere especificamente la informacién de los halos de materia oscura que se
constituyen en cada una de estas, asi como sus correspondientes édrboles de fusiones.

En este caso particular, las simulaciones MultiDark estaban procesadas con el codigo
de identificacion de halos ROCKSTAR (Behroozi et al., 2013b), y los arboles de fusiones
fueron construidos con CONSISTENTTREES (Behroozi et al., 2013). Los catélogos resul-

3https://www.cosmosim.org
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Nombre — Npart Lyox my € Nonap  Zmax

MDPL2 3840 1.0h 'Gpc 1.51 x 10°h~'My 5.0 h~tkpe 126  14.95
SMDPL 3840° 0.4h'Gpc 9.63 x 10"h™*M, 1.5 h~'kpc 115 18.56

Tabla 4.1: Propiedades principales de las simulaciones de materia oscura MultiDark: el
nimero de particulas de materia oscura utilizadas Npu, €l tamano de lado del volu-
men comovil Ly, la masa de cada particula my, la resolucion de fuerzas expresada en
términos de la distancia de amortiguamiento gravitacional ¢, el niimero de instantaneas
almacenadas de la simulacion Ngap, y €l corrimiento al rojo de la instantanea més antigua
disponible z4y.

tantes de este conjunto cumplen los estandares minimos requeridos para ser utilizados
de forma consistente por los modelos semianaliticos. De este modo, ambos catalogos de
halos y de arboles de fusiones constituyen la informaciéon proporcionada por el grupo
MultiDark para este proyecto.

Todo el conjunto de catalogos fue provisto en el formato SUSSING, detallado en la Sec-
cion 2.3.4, considerando que las masas de los halos determinadas por ROCKSTAR en este
formato se definen en funciéon de un contraste de densidad constante Aggg = 200 relativo
a la densidad critica del universo p.. Segun lo anterior, utilizando la Ecuacion (1.25), la
definiciéon de masa para estos halos es

Moo = A200Pc4§R§007 (4.1)
donde Rygg corresponde al radio desde el centro del halo detectado hasta donde se alcanza
una densidad media p, = Aggop.. Ademés, debemos recordar que estas masas tienen una
definicion inclusiva, es decir, las masas de todos los halos incluyen a su vez la contribucion
de todas las masas de los subhalos detectados dentro de ellos, sin hacer distincion alguna
entre halos y subhalos para definir las propiedades de cada estructura encontrada.

En ambas simulaciones, se utiliz6 como limite un minimo de 20 particulas de ma-
teria oscura para la deteccion de los halos, lo cual define un limite de confiabilidad y
completitud en masa en cada simulaciéon que depende de la masa de las particulas de
materia oscura utilizadas. A pesar de la gran diferencia en tamano y resoluciéon de masa,
las densidades numéricas de halos detectados por intervalo de masa de las simulacio-
nes MDPL2 y SMDPL que son parte de este proyecto, convergen de forma suave en
un amplio rango de masas. Especificamente, coinciden en el rango de masas de halos
11 < logyo(M/Mg h™') < 15, lo cual se puede apreciar en la Figura 4.1 en donde se
muestran de forma superpuesta las funciones de masas de halos para ambas simulaciones
a z = 0. En la figura, la linea continua de color naranja corresponde a la funcién de
masa de la simulacion MDPL2, en cambio la linea a trazos de color purpura corresponde
a la funcion de masa de la simulacion SMDPL que tiene mejor resoluciéon de masa que
la anterior. Las lineas verticales punteadas marcan la masa minima de deteccién para
cada caso, correspondiente al criterio de un halo compuesto por 20 particulas de materia
oscura.

Es importante destacar que por debajo de la cota de resolucion, en ambas simulaciones
se reporta una poblacion persistente de halos con masas de hasta un orden de magnitud
menor al limite de deteccidon establecido, pero estos tienen una densidad numérica que
decrece y se aleja rapidamente de la tendencia esperada. Estos halos son incluidos en los
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Figura 4.1: Funciones de masa de halos ® para las simulaciones MDPL2 (linea naranja)
y SMDPL (linea purpura a trazos) a z = 0. Las lineas verticales marcan el limite de

completitud dado por el criterio de masa minima de 20 particulas de materia oscura por
halo.

procesos de depuracion de los arboles de fusiones realizados por CONSISTENTTREES pos-
teriores a la deteccion. Esto se realiza para que las historias de los halos sean consistentes
en el tiempo y carezcan de vacios historicos, algo comun en los halos muy cercanos al li-
mite de resolucion. Estos halos con masa menor al limite de deteccion de cada simulacion
deben ser tratados con sumo cuidado, pues debido a su consistencia histérica han de ser
considerados como reales. No obstante, al modelar luego la poblacion de galaxias que los
habiten (en especial si son centrales), estas no constituirfan en ningin caso una muestra
con completitud volumétrica en esos rangos de masa.

A pesar de que en el proyecto de colaboracién se propuso la utilizacion de ambas
simulaciones, MDPL2 y SMDPL,; los resultados incluidos en esta Tesis s6lo comprenden
la primera etapa de este proyecto que sélo contempla el analisis de la primera simulacion
mencionada. La SMDPL se programé para una segunda etapa dentro de los proximos
anos, una vez que los primeros catalogos con la MDPL2 estén disponibles y en uso. De
este modo, en lo que resta de este capitulo nos centraremos en detallar todo el proceso
de anélisis, procesado y célculo realizado sobre la simulacion MDPL2, finalizando con la
descripcion de los catalogos creados y su inyeccion en la base de datos piblica.

4.2. Recursos computacionales

Tanto almacenar como procesar estas simulaciones es una tarea que demanda recur-
sos computacionales grandes. Los datos usados como entrada y las salidas resultantes
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abarcan del orden de Terabytes de informacion. El calculo ha de realizarse usando mul-
tiples procesos (2 100) para que sea completado en tiempos razonables, y usualmente el
almacenamiento temporal de variables para cada galaxia durante el proceso de célculo
requiere una gran cantidad de memoria disponible, valor que puede ir desde las decenas de
Gigabytes hasta los Terabytes, dependiendo de la cantidad de propiedades consideradas
y el tipo de modelo utilizado.

Debido a lo anterior, para la concreciéon del proyecto comprendido en este capitulo
hemos utilizado los recursos computacionales disponibles en el Centro de Astro-Ingenieria
de la Pontificia Universidad Catolica de Chile (AIUC), lugar con una vasta experiencia en
las areas de Astroinformética, especificamente en la computacion de alto rendimiento. Las
dos supercomputadoras disponibles, dedicadas principalmente a célculos astronémicos, se
detallan a continuacion.

= GERYON. Consistente en un arreglo de 64 nodos con un total de 128 procesadores
de tipo Intel Xeon Quad-Core (512 ntucleos) de la familia E5405 de 2.00 GHz,
alcanzando 1.0 Terabyte de memoria RAM en total. Los nodos usan sistemas Linux
con arquitectura de 64-bit y se comunican entre si mediante una red tipo Ethernet
con velocidad de hasta 10 Gbit/s.

= GERYONZ2. Consistente en un arreglo de 15 nodos con un total de 584 procesadores
de tipo Intel Xeon de la familia E7, modelos 4820 o 4850 dependiendo del nodo,
alcanzando 5.47 Terabytes de memoria RAM en total. Al igual que el anterior, los
nodos usan sistemas Linux con arquitectura de 64-bit, pero estdn conectados me-
diante una red Infiniband con una tasa de transferencia de datos de hasta 50 Gbit/s.
Esta supercomputadora cuenta ademas con un arreglo de discos de estado sélido
SSD de alta velocidad de 58 Terabyes, los cuales estan destinados especificamente
a minimizar las latencias producidas por los célculos que tienen una alta demanda
de lectura y/o escritura de datos.

Adicionalmente, ambos recursos comparten una capacidad de almacenamiento en dis-
cos duros de hasta 250 Terabytes, ideal para la amplia envergadura de los datos manipu-
lados en este proyecto.

Las dos supercomputadoras descritas fueron utilizadas para el almacenamiento, ana-
lisis y procesado de las dos simulaciones MultiDark referidas. Los detalles de utilizacion
de cada uno de estos recursos seran especificados en cada seccion respectiva.

4.3. Preprocesado de la simulacion MDPL2

Los catalogos de halos y arboles de fusiones de la simulacion MDPL2 comprenden
una colecciéon de 128 archivos de texto ASCII en formato SUSSING, de los cuales 126 son
catalogos de halos detectados en cada una de las instantaneas de la simulacion, un archivo
contiene la informacion de los arboles de fusiones, es decir, la lista de progenitores para
cada halo, y el ultimo archivo contiene la lista de bosques respectiva. El conjunto en su
totalidad demanda una gran capacidad de almacenamiento de disco duro, dado que en
total suman alrededor de 2.6 Terabytes de datos a utilizarse como entrada en el célculo.

Las listas de halos de la coleccion suelen identificarse con niimeros enteros consecu-
tivos. En este caso, la méas antigua en tiempo césmico, marcada como la instantanea
numero 000, esté asociada al corrimiento al rojo z = 14.949. Por su parte la mas reciente,
marcada como la instantdnea ntimero 125, esta asociada al universo local con z = 0.0.
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La lista de bosques determina los conjuntos de halos que estan conectados ya sea
espacial o histéricamente, de modo que cada una de estas listas de arboles de fusiones
constituye un grupo autocontenido de la simulaciéon. En total, la simulacion MDPL2
esta compuesta por aproximadamente 103 millones de bosques, los cuales permiten que
el calculo de la poblacion de galaxias se pueda distribuir en distintos hilos de calculo
independientes entre si. No obstante, dado que cada uno de estos grupos de halos debe
ser procesado de forma secuencial, el nimero de halos que contiene cada bosque fija la
carga de trabajo que alcanzara cada uno de estos hilos de célculo, y el que contenga mas
halos fijara a su vez la carga de célculo maxima.

La distribucion del trabajo en los diversos hilos de calculo depende de la cantidad
de bosques que se componen, a su vez, de diferentes nimeros de halos. Esto ultimo se
puede estudiar mejor calculando 7y,pi, €l nimero medio de halos por instantdnea que tie-
ne cada bosque, y obteniendo la distribucion numérica de estos para diferentes rangos
de Mppi. Esta estimacion se muestra en la Figura 4.2, en donde se puede apreciar que
un porcentaje importante de los bosques de la simulacién se caracterizan por tener un
valor relativamente bajo de halos por instantanea, con nyp, S 10. Incluso algunos de
estos estan compuestos por un tnico halo que no esta presente en todas las instantdneas
de la simulacién (7, < 0). El nimero de bosques decae de forma constante en escala
logaritmica hacia mayores densidades numéricas de halos, lo cual es consistente con el
comportamiento observado de la funciéon de masa de halos. Esto se debe a que asociamos
los halos principales de mayor masa con sistemas que tienen mayor nimero de satélites e
interactian mas con sus vecinos, de modo que definen sistemas de muchos halos ligados
que deben ser agrupados de forma conjunta en bosques densos. No obstante, a diferen-
cia de la funcién de masa que tiene un limite méximo relativamente poco sensible a la
resolucion de la simulacion, la distribucion de los bosques segtin el nimero de halos por
instantanea depende fuertemente de la masa de la particula de materia oscura utilizada.
Esta dependencia se debe a que la cantidad de satélites poco masivos crece hacia masas
de halos principales mayores, los que suelen estar asociados a sistemas més numerosos.
En el caso de la MDPL2, su baja resoluciéon de masa produce una cantidad razonable de
bosques con 10g;q(Tipi) 2 3.5, con max (T ) ~ 6 x 10°. Estos valores nos otorgan cierta
libertad para separar y reagrupar bloques de la simulacién sin preocuparnos demasiado en
generar un cuello de botella en el calculo segiin los recursos computacionales disponibles.

Si bien hemos implementado en el codigo semianalitico SAG una estrategia para poder
procesar diferentes grupos de bosques con un conjunto de hilos independientes de célculo,
el tamano de estos catalogos particulares hace que la demanda de acceso a disco sea dema-
siado alta y genere una reduccién considerable en el rendimiento cuando todo el célculo
se realiza de forma simultanea. Debido a esto, para procesar la simulaciéon completa de
forma satisfactoria, optamos por reescribir los catalogos de la simulacién utilizando los
c6digos de manipulacion de formato SUSSING que hemos desarrollado para este proposito?
y que fueron detallados en la Seccion 2.5.2. Con ellos, aplicamos dos cambios que ayudan
a aligerar el acceso a disco duro.

= Cambiamos el formato de almacenamiento de ASCII original a nuestra version
personalizada de SUSSING en binario (Seccién 2.3.4). Esto reduce el espacio de
disco utilizado en méas de un 45 % quedando en 1.3 Terabytes de datos, y también
elimina la sobrelectura que realizan los procesos para avanzar a puntos particulares

4Este conjunto de cédigos se pueden descargar libremente de https://bitbucket.org/cnvega/
sussing_scripts
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Figura 4.2: Histograma de la cantidad de bosques Nposques de la simulacion MDPL2 segtn
el nimero medio de halos por instantanea que tiene cada uno.

de los archivos.

» Fragmentamos los catélogos originales en 128 partes distintas utilizando para esto
una reparticion homogénea en el nimero de bosques contenidos en cada una, sin
tomar en consideracion su distribuciéon espacial. De este modo, cada una de es-
tos subvoliimenes puede ser analizado en sistemas computacionales independientes,
agregando versatilidad en el transporte de datos o en la copia remota.

A pesar de las ventajas en rendimiento que la division en 128 subvoltimenes nos brinda,
este procedimiento acarrea la limitacion de acrecentar la cantidad de archivos tratados,
ya sea de entrada como de salida, en dos 6rdenes de magnitud. En funcion de ello, para
la generacion de catalogos de galaxias usando esta simulacion, en especial para leer y
analizar los resultados obtenidos, se deben considerar estrategias que permitan tratar
archivos multiples de forma eficiente. Trataremos este tema en detalle al final de este
capitulo, una vez descritos los catalogos de galaxias generados.

4.3.1. Orbitas de galaxias satélites: MDPL2

Como fue descrito en detalle en el Capitulo 3, durante el proceso de calculo de la
evolucion de las galaxias que habitan los halos de la simulaciéon, emerge una poblacion
no despreciable de galaxias huérfanas. Estas galaxias corresponden a todas aquellas que
alguna vez fueron galaxias centrales de halos de materia oscura bien definidos, pero que
luego desaparecieron al fusionarse con otros o simplemente dejaron de ser detectables por
el buscador debido a que su masa disminuy6 hasta llegar al limite de detectabilidad (por
ejemplo, en el caso de satélites que han sufrido pérdida de masa por efectos de ambiente).
En ambos casos, debido a que el tiempo de friccion dindmica o fusion de las galaxias es
usualmente mayor que el de los halos que las contienen, una vez que el halo desaparece
la evolucion de la galaxia se sigue calculando hasta que esta se fusione (o se destruya) de
forma efectiva. A estas galaxias que han perdido una asociacién directa con un halo de
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materia oscura se les llama huérfanas, y contintian existiendo como satélites de galaxias
que estan asociadas a halos definidos hasta que desaparecen.

La determinacion de la posicion de estas galaxias, asi como su tiempo de supervivencia
en orbita, es un problema netamente dinamico y lo resolvemos con el codigo dedicado
SUBORBITFINDER. Este se ejecuta como un preprocesado al modelo de evolucion de
galaxias, y realiza solo la integracion analitica de las galaxias huérfanas que emergen de
los arboles de fusiones respectivos.

Para ejecutar este calculo utilizamos la version de la simulacién ya dividida y en
formato binario, de modo que los archivos de entrada sean los mismos que se usan en
el codigo semianalitico. Se aprovechd la division realizada para ejecutar 128 procesos
independientes en paralelo. A pesar de que el calculo realizado por cada uno de estos
procesos es menor en comparacion con todas los calculos que se realizan en el SAG, medir
su rendimiento a través de la contabilizacion del tiempo de ejecucion en el sistema es un
buen punto de referencia para todo el subsecuente procesamiento.

Para este primer célculo utilizamos la supercomputadora GERYONZ2, detallada en la
Seccion 4.2. Si bien el recurso computacional tiene la capacidad de ejecutar los 128 proce-
sos en forma simultanea, y tiene discos sélidos que no generan latencia en las operaciones
de escritura y lectura, estos se comunican con el sistema mediante una red que restringe
el niimero de transferencias en simultaneo, sin bloqueos, solamente a 32. Esto es suficiente
para procesos usuales que requieren mucho célculo para miltiples usuarios inclusive, pero
en nuestro caso particular estamos lidiando con procesamiento de datos caracterizados
por una muy alta demanda de lectura y escritura de datos. El limite impuesto por la
red genera una restriccion importante en la cantidad de procesos que se pueden ejecutar
en simultaneo antes que la eficiencia de procesamiento, medida como la razén entre el
tiempo de procesador utilizado y el tiempo efectivo total, comience a disminuir de forma
dréastica y a su vez comience a entorpecer el correcto uso de la supercomputadora para
los demas usuarios.

Considerando los puntos anteriores, procedimos a ejecutar el cédigo SUBORBITFIN-
DER para realizar la integracion analitica de las érbitas de las galaxias satélites huérfanas
en cada uno de los subvoltiimenes respectivos, considerando siempre mantener activos
en forma simultanea entre 20 y 32 procesos, dependiendo de la actividad global de la
supercomputadora en cada momento de uso. Con ese criterio, el célculo total requirio
aproximadamente 4272.5 horas de procesador para completarse, consumadas en aproxi-
madamente 4436.2 horas de reloj efectivas. Esto implica que cada proceso requirié en
promedio 33.4 horas de uso de procesador, con una eficiencia promedio del 96 %, valor
bastante aceptable y en concordancia con lo esperado segiin nuestras estimaciones previas
de latencia por acceso a disco.

Un ejemplo particular del resultado efectivo de este procesado se puede apreciar en
la Figura 4.3, donde se muestra la distribuciéon espacial proyectada de galaxias satélites
en sus respectivos halos de materia oscura para un sistema a z = 0. Su halo principal
tiene una masa de M = 2.69 x 101¥ h~! M, y se caracteriza por estar muy al borde de
la simulacién con una coordenada z = 3.9 h~! kpc, de modo que debido a las condiciones
de borde periddicas, su estructura es compartida por ambos extremos de la coordenada
respectiva. En la figura, las circunferencias negras marcan los centros de los halos de ma-
teria oscura los cuales también son asignados como posiciones de sus respectivas galaxias
centrales. Cada una de estas circunferencias estéd rodeada por un circulo lleno de color
claro cuyo radio corresponde a r = Ry de cada halo. El circulo de mayor radio (de color
amarillo claro) es el correspondiente al halo principal, y los menores (color verde claro)
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Figura 4.3: Ejemplo de halo de materia oscura poblado con galaxias a z = 0, corres-
pondiente a un halo principal de M = 2.69 x 10® h~! M ubicado en el borde de la
simulaciéon para la coordenada xz ~ (0. Mas detalles de la simbologia se encuentran en el
texto.

son los correspondientes a los halos satélites a este. Con cruces se muestra el resultado
al término de la integracion de las oérbitas para galaxias satélites huérfanas: con x se
marcan las posiciones resultantes de las galaxias satélites de la galaxia central del halo
principal, y con 4 se marcan las posiciones de las galaxias satélites de las galaxias cen-
trales de los halos satélites (es decir, las satélites de satélites). En la simulacion, todas
las coordenadas espaciales son positivas, por lo que la linea vertical a trazos marca el
borde efectivo de la caja. Por ello, todas las galaxias pertenecientes a este halo principal,
cuyas posiciones se encontraban en el otro extremo de la simulacién en la coordenada
x, es decir, con z > 500 h~! Mpc, fueron corregidas mediante la substraccion del largo
de la caja simulada para incluirlas en esta figura. De este modo, las cruces de color azul
corresponden a aquellas posiciones que fueron corregidas y las de color parpura identifi-
can las que no fueron modificadas. Mostrado de esta forma se puede apreciar claramente
que la correccion por periodicidad introducida en el modelo de érbitas (Seccion 3.1.3)
es sumamente efectiva, no produce galaxias que se salgan de las coordenadas de la caja
original y preserva de forma satisfactoria la estructura del sistema de satélites integrado.

Es importante mencionar que en la figura se pueden apreciar halos satélites que estan
hacia los bordes o incluso fuera del radio Rsyy del halo principal al cual pertenecen.
Este efecto es comun, y es debido a que el algoritmo que encuentra los halos e identifica
las conexiones espaciales entre los mismos es distinto al que asigna las masas y radios
respectivos. El primero se realiza en una etapa inicial en la cual se definen las jerarquias
de pertenencia espaciales, mientras que el segundo utiliza esta informaciéon de forma
posterior y ajusta perfiles de densidad sobre la distribucion de particulas utilizando el
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criterio de densidad de la Ecuacion (4.1), el cual es una eleccion particular de entre
las diversas definiciones de masa existentes para los halos de materia oscura. Lo mismo
sucede para las galaxias satélites huérfanas cuya posicion es estimada analiticamente.
El hecho de que tengamos galaxias a distancias mayores a Ryyy del centro de sus halos
correspondientes no implica que estas pierdan la relaciéon de pertenencia o ligadura con
las respectivas galaxias centrales. El borde efectivo de los halos es un problema que no
esta bien definido de forma tnica en la literatura, habiendo autores que incluso proponen
que el limite real de los halos depende mas bien de la tasa de acreciéon de masa, y que
puede extenderse hasta incluso ~ 2Rs, considerando que los efectos de ambiente pueden
actuar a distancias mucho mayores que las que resultan de las definiciones usualmente
utilizadas para fijar radios viriales (por ejemplo, More et al., 2015).

Es importante destacar que todo el proceso de calculo de érbitas de galaxias huérfanas
fue realizado dos veces en esta simulacion. Esto fue debido a que en el primer procesa-
miento atin no se realizaban los analisis descritos en la Seccién 3.1, de modo que el codigo
para realizar este calculo sélo incluia la adaptacion a los catdlogos SUSSING. Aunque no
existieron diferencias significativas entre ambas ejecuciones, las estadisticas presentadas
en esta seccioén corresponden especificamente a la tltima de ellas.

Con este calculo completado, sélo resta encontrar un conjunto de parametros del
modelo que permita satisfacer las restricciones de propiedades de galaxias observadas,
proceso que explicaremos en detalle en la siguiente seccion.

4.4. Calibraciéon del modelo

Como describimos en detalle en la Seccion 2.1, el modelo semianalitico utiliza para-
metros libres que regulan caracteristicas de los procesos modelados. Entre otros, estos
parametros pueden controlar eficiencias, indices en leyes de potencias, tasas de procesos
particulares o umbrales de corte en la definicion de algunos de estos procesos. Cuando
se imponen restricciones de propiedades de galaxias observadas que deben ser satisfechas
por las modeladas, cada uno de estos pardmetros adquiere valores diferentes para cada
simulacion con cosmologia y resolucion especificas. No obstante, cada uno suele preservar
valores dentro de un rango numérico determinado. Encontrar el conjunto de parametros
que satisfaga el criterio impuesto en la mayoria de los casos es un procedimiento bastante
complejo, que ademés exige como minimo un muestreo general del comportamiento del
modelo en el espacio de los parametros que se desea ajustar.

A partir de simulaciones que tienen un ntimero de halos mayor a 50000 (en la instan-
tanea a z = 0), ya no es conveniente utilizar la simulacion en su totalidad para realizar el
analisis del comportamiento del modelo en cada uno de los puntos explorados del espacio
de parametros debido al gran tiempo de calculo que esto conlleva. Para estas situaciones
es conveniente seleccionar un subconjunto de la simulacién que sirva como muestra repre-
sentativa de la misma. Para ello podemos calcular estadisticas globales independientes y
proporcionales al volumen, tal como la funciéon de masa de halos, es decir, la densidad
numeérica de halos para diferentes rangos de masa. Se procede entonces a encontrar un
subvolumen de la simulacion cuya funcién de masa de halos sea lo mas similar posible a
la obtenida con la simulaciéon completa, garantizando de esta forma la representatividad.

Para el caso de la MDPL2, hemos procedido dividiendo cada lado de la simulacion
en 9 partes, generando asi 9% subvoltmenes de 111.1 A~! Mpc de lado. A pesar de que
cada una de estas muestras constituye alrededor de sélo el ~ 0.137% de la simulacion
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completa, las mismas son lo suficientemente grandes como para ser comparables a una
simulacién independiente de baja resolucién en masa. Por lo tanto, una vez generada la
funcién de masa de halos para cada una de ellas, la comparamos con la funcién de masa
obtenida con la simulaciéon completa, y simplemente elegimos mediante inspeccion visual
aquella que mostraba mayor similitud.
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Figura 4.4: Funciones de masa ® de halos del subvolumen de calibracion elegido (lineas)
comparadas con las obtenidas con la simulacién completa (simbolos). Cada columna
corresponde a un corrimiento al rojo distinto: z = 2 a la izquierda y z = 0 a la derecha. Los
paneles superiores consideran la poblaciéon completa de halos, mientra que los inferiores
muestran por separado halos principales con subhalos satélites.

Las funciones de masa de la muestra elegida, en adelante “subvolumen de calibra-
cién”; son mostradas en la Figura 4.4. Cada uno de los paneles de la figura compara,
para distintos casos, funciones de masa de halos de la simulacién completa, representada
mediante simbolos, y del subvolumen de calibracion, identificada mediante lineas. En los
paneles superiores se muestran las funciones de masa considerando todos los halos, y en
los paneles inferiores discriminando los halos principales de los subhalos satélites. A su
vez, los paneles de la izquierda corresponden a una instantéanea de la simulaciéon a alto
corrimiento al rojo (z = 2), mientras que los paneles de la derecha comparan funciones de
masa de halos detectados en la instantanea correspondiente al universo local (z = 0). En
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todos los casos, el acuerdo es suficientemente bueno para todo rango de masa como para
permitir la utilizaciéon de esta seleccion como muestra representativa de la simulacion
completa y, por consiguiente, para realizar la busqueda de pardmetros del modelo.

A pesar de que el subvolumen de calibracién comprende un porcentaje muy pequeno
de la simulacion, esta seleccion es igualmente una colecciéon bastante numerosa de halos
debido a la gran dimensién de la MDPL2. En particular, la muestra elegida esté cons-
tituida por 140804 bosques, los cuales contienen 176 177 halos a z = 0. Este niimero
es alrededor de ~ 3.5 veces mas grande que la cota inicial propuesta para simulaciones
que requerian este tratamiento de muestreo, imposibilitando entonces utilizar el subvolu-
men completo para ajustar los pardmetros del modelo mediante corridas secuenciales del
mismo.

Para evitar tener que buscar una seleccion mas pequena a riesgo de perder conver-
gencia en las funciones de masas de halos, optamos por fragmentar el subvolumen de
calibraciéon en ocho partes utilizando la misma estrategia aplicada a la simulacién com-
pleta. Se procedié a fragmentar repartiendo equitativamente los bosques contenidos en
estos catalogos sin tomar en consideracion la distribucion espacial de los mismos ni el
numero de halos que tiene cada uno, y ademas convirtiendo el formato a SUSSING en
binario. De este modo, todas las partes se pueden procesar en simultaneo reduciendo el
tiempo requerido para conseguir cada uno de los puntos en la exploraciéon del espacio de
parametros del modelo. Es importante destacar que este tipo de divisiéon sblo permite
versatilidad en la estrategia de procesamiento de las simulaciones, pero no sirve para ob-
tener resultados realizando analisis individuales de cada una de sus partes dado que estas
constituyen muestras aleatorias y parciales de los bosques que inicialmente constituyen
el conjunto de catélogos. De forma analoga al procesado que se le realiz6 a la simulacion
MDPL2 completa, tanto la extracciéon del subvolumen de calibraciéon desde los catalogos
originales como el fraccionado posterior se realizdé mediante la utilizacion de los codigos
de manipulacion de catélogos SUSSING desarrollados.

Como el proceso de calibraciéon debe realizarse con un modelado analogo al que se
utilizara en el célculo de la simulacion MDPL2 completa, es necesario aplicarle a esta
muestra todo el mismo preprocesado descrito en la seccion anterior. Por ello, procedimos
asimismo a calcular la integracion de las orbitas de las galaxias satélites huérfanas espe-
radas en el modelo en esta muestra mediante la ejecucion del codigo SUBORBITFINDER
en cada una de sus partes. A diferencia de la simulacion completa, este calculo no es tan
demandante y puede realizarse en cualquier computadora personal con un par de horas
de calculo dedicado, por lo que no realizamos estadistica alguna de rendimiento en esta
etapa.

Finalmente, utilizando el conjunto seleccionado de catalogos de halos separados y sus
correspondientes 6rbitas de galaxias satélites integradas es posible ajustar los parametros
del c6digo semianalitico SAG por cada tipo de modelo deseado. Para ello utilizamos el mé-
todo PSO descrito en detalle en la Secciéon 2.1.4, para lo cual usamos la supercomputadora
GERYON debido al menor requerimiento de recursos de este proceso en comparacion con
el calculo de la simulacién completa, y la mayor disponibilidad de ntcleos a utilizar.

Con toda esta preparacion realizamos en total tres calibraciones de modelos distintos
durante el transcurso de este proyecto con sus correspondientes generaciones de catalogos
incluyendo diferentes propiedades:

= Una prueba inicial utilizando la version mas simplificada del modelo sin efectos
ambientales ni integracion de orbitas de galaxias satélites huérfanas, y usando las
recetas clasicas de realimentacion.
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= Un segundo procesamiento utilizando todo el calculo de érbitas, efectos de ambiente,
tratamiento de evolucion de discos por momento angular y estimacion de magnitu-
des utilizando los SEDs. No obstante, aca utilizamos una versiéon del modelo previa
a los cambios descritos en el Capitulo 3 y antes del desarrollo del nuevo modelo de
realimentacion de SNe presentado en la Seccion 2.1.2, lo que junto a incompatibili-
dades entre los tratamientos fisicos utilizados produjo resultados insatisfactorios.

= Un procesamiento final con el modelo que incluye casi todos los cambios descritos
en los capitulos anteriores, que nos permitié reproducir un buen conjunto de res-
tricciones observacionales, y cuyos resultados se haran publicos durante la primera
mitad de 2017.

Los procedimientos y resultados de cada uno de estos calculos, incluyendo los co-
rrespondientes a los procesos de calibracion, al modelo utilizado en cada caso y a los
parametros ajustados, son detallados en las siguientes tres secciones de este capitulo.

4.5. Simulacién con modelo simplificado

A modo de prueba de procedimiento y rendimiento, un primer célculo que involucrase
tanto realizar una calibracién como generar el catalogo se realizé luego que el subvolumen
de calibracion fue seleccionado y preparado. Para este calculo se utilizé el codigo SAG en
su version mas simple disponible.

Los procesos fisicos incluidos en este calculo corresponden a los descritos en la Sec-
cion 2.1.1. En términos generales, se considero: el tratamiento estandar de realimentacion
y enriquecimiento quimico por supernovas, realimentacion debido a ntcleos galécticos
activos, inestabilidades de disco y el tratamiento de brotes extendidos de formacion es-
telar presentado en Gargiulo et al. (2015). El modelo ademas sigue una estrategia de
estrangulacion instantanea de gas caliente de las galaxias satélites, de modo que estas
son despojadas de la totalidad de su gas caliente una vez que se convierten en satélites
de un sistema. También se sigue una estrategia de retencion, en donde el gas frio reca-
lentado producto de la realimentaciéon de las supernovas va directo a la fase caliente de
las galaxias centrales de los halos principales de cada sistema, sin considerar que parte
de este gas pueda ser expulsado de los halos para ser reincorporado en el futuro.

Por otro lado, en esta version tampoco se utilizan las 6rbitas analiticas de las galaxias
satélites huérfanas, de modo que las posiciones de estas galaxias son asignadas de forma
arbitraria. Para ello, se emula una é6rbita ficticia que sigue un movimiento espiral hacia el
centro del halo partiendo del radio virial Ry respecto del centro, y cuya duraciéon antes
de la fusion es estimada analiticamente por el tiempo de friccion dindmica obtenido de la
aproximacion de Chandrasekhar (Binney y Tremaine, 1987). Esta simplificacion también
impide que se estimen adecuadamente efectos de ambiente tales como arrancamiento de
material por presion de barrido o fuerzas de mareas, de modo que estos efectos tampoco
son incluidos en el modelado.

Es una consecuencia conocida en la literatura que al utilizar estrategias de estrangu-
lacion instantanea, que representa un modelado extremo de los efectos de ambiente, y de
retencion, dan lugar a un exceso de galaxias rojas a bajas masas estelares con respecto
a las observaciones (ver, por ejemplo Font et al., 2008). No obstante, el modelo es igual-
mente capaz de cumplir restricciones basicas para la calibracion tales como la funcién de
masa estelar de galaxias a z = 0. Por lo tanto, la aplicaciéon de esta version del codigo
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Param. Valor Descripcion

a 0.0785 Eficiencia en la formacion estelar, Ec. (2.5).

€ 0.3117 Eficiencia de la realimentacion de SNe, Ec. (2.8).

€b 0.8577 Eficiencia de la realimentacion de SNe en bulbo, Ec. (2.8).
K 1.57 x 107*  Eficiencia de la realimentacion por AGN, Ec. (2.10).

fpert 79.2 Distancia relativa para perturbacion de discos, Ec. (2.7).
Join 0.0294 Fraccion de binarias, Sec. 2.1.1, p. 26.

frH 0.0547 Eficiencia de acrecion de masa en BHs en brotes, Ec. (2.9).

Tabla 4.2: Parametros ajustados de la version bésica del modelo SAG-7.58 sobre la simu-
lacion MDPL2.

SAG nos fue de utilidad para confirmar que el procedimiento utilizado pudiese entregar
resultados satisfactorios, asi como para generar las primeras mediciones de rendimiento
del codigo.

La version del modelo utilizada es la asociada a la revision SAG-7.58 del codigo fuente
(registrada con fecha 18 de mayo de 2015) segun el repositorio interno del grupo. Para
calibrar la misma, se dejaron libres siete pardmetros para ajustar y se impusieron dos
restricciones observacionales a las propiedades resultantes: la funciéon de masa estelar a
z = 0 correspondiente a los datos compilados por Henriques et al. (2013), y la relacion
entre las masas de los bulbos de las galaxias y sus agujeros negros supermasivos centra-
les segun los datos presentados por Kormendy y Ho (2013) y McConnell y Ma (2013).
Ambos conjuntos de observaciones constituyen relaciones fundamentales que permiten
caracterizar las propiedades de las galaxias. La funcién de masa estelar mide la cantidad
de galaxias que se observan en un volumen cosmoldgico determinado por cada interva-
lo de masa. Permite estimar la eficiencia de formacion de estrellas en halos de materia
oscura con diferente masas al establecer una relaciéon univoca entre estos ultimos y las
galaxias. Por otro lado, el logaritmo de la masa de los agujeros negros que se detectan
en los centros de las galaxias muestra una estrecha relacion con el logaritmo de la masa
de los bulbos de las galaxias en las que estos habitan. Esta relacién permite conectar los
procesos de formacion de bulbos con el crecimiento de los agujeros negros centrales, los
cuales son los principales reguladores del mecanismo de realimentaciéon por AGN.

En el proceso de ajuste de pardmetros libres del modelo se empled la técnica PSO
utilizando 50 agentes exploradores del espacio de parametros en simultaneo. Se ejecutd en
la supercomputadora GERYON en donde una buena convergencia de la minimizacion de
los residuos de la comparacion entre las propiedades de la poblacion de galaxias obtenida
y las observadas se logra en un rango temporal entre 2 y 6 dias, dependiendo de la carga
de trabajo global del recurso computacional. Los parametros ajustados en esta calibracion
son mostrados y descritos en la Tabla 4.2, junto a los valores numéricos resultantes del
proceso.

Una vez obtenidos los pardametros procedimos a procesar la simulaciéon completa con el
codigo SAG. Por ser la primera prueba de rendimiento, optamos por escribir solamente una
instantanea de salida, la correspondiente al universo local (z = 0), para la cual también
incluimos el calculo del conjunto de magnitudes absolutas definidas por el modelo estandar
de célculo de luminosidades (que incluye los filtros U, B, V', R, I, K del sistema Johnson
y los filtros u, g, r, i, z del SDSS). La cantidad de propiedades de las galaxias escritas en
los archivos de salida asi como los nombres con que estas fueron almacenadas, siguieron el
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formato estandar de archivos del semianalitico SAG, en donde cada archivo con formato
HDF5 esta compuesto por 125 conjuntos de datos con dimensiones (Ngal, 7dim), donde
Nga1 corresponde al nimero de galaxias del archivo y ngim al nimero de dimensiones
del arreglo, el cual puede valer 1, 3, neem = 10 0 Nyt = 126 dependiendo del tipo de
propiedad almacenada.

Para este procesamiento utilizamos un ntcleo por cada uno de los 128 subvoltime-
nes de la simulacion y, a diferencia del proceso de calibracion, el célculo completo fue
ejecutado en la supercomputadora GERYON2. Cada uno de estos procesos requirié alre-
dedor de 16.5 horas de procesador para terminar, completando un total de 2200 horas
de procesador para realizar los calculos sobre la simulaciéon completa. No obstante, fue
precisamente durante esta ejecucion cuando advertimos la limitacion de comunicacion de
red existente en el uso en simultaneo de los discos. Muchos de estos procesos tuvieron una
importante reduccion en su rendimiento llegando incluso al 50 % de eficiencia en algunos
casos, dependiendo de cuantos se estuviesen ejecutando en simultdneo en cada instante.
La eleccion del niimero de procesos ejecutados en simultaneo en este primer ejercicio fue
medianamente arbitraria pero no excesiva en cantidad dado que a prior: preveiamos que
iba a constituir una limitacion en el calculo debido a la inmensa cantidad de datos traba-
jados. En efecto, cada archivo HDF5 resultante ocupa alrededor de 14 Gigabytes de disco,
de modo que la coleccion completa, compuesta de 128 archivos, requiere alrededor de 1.7
Terabytes para ser almacenada. Considerando que esto corresponde solo a una de las 126
instantaneas que necesitamos generar para el catalogo definitivo, la creacion y utilizacion
del formato alternativo (reducido) de archivos de salida del codigo semianalitico descrito
en la Seccion 2.3.5 es crucial para completar este proyecto.
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Figura 4.5: Resultados de las restricciones observacionales aplicadas para calibrar la ver-
sion basica del modelo usando el codigo SAG-7.58. Panel izquierdo: Relacién entre las
masas de agujeros negros centrales Mgy versus masas de bulbos M, de las galaxias a
z = 0, donde los contornos corresponden a los niveles: 0.01, 0.19, 0.26, 0.38, 0.68, 0.95 y
0.997 con respecto al maximo. Panel derecho: funciéon de masa estelar, también a z = 0.

La poblacion de galaxias resultante de este modelo quedd constituida por alrededor
de 178 millones de galaxias, de las cuales el ~ 28.76 % corresponden a galaxias satélites
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huérfanas y el resto a galaxias centrales de halos ya sea principales o satélites. Las pro-
piedades de la poblacién de galaxias correspondientes a las restricciones utilizadas en el
proceso de calibraciéon son mostradas en la Figura 4.5. En el panel izquierdo se muestra
la relacion de la masa de los agujeros negros supermasivos de las galaxias Mpy versus
la masa de sus bulbos respectivos Mpyee. El mapa de contornos representa la densidad
del nimero de galaxias obtenidas con el modelo en el plano del grafico. A partir del més
externo, los contornos corresponden a los niveles: 0.01, 0.19, 0.26, 0.38, 0.68, 0.95 y 0.997
con respecto a la méxima densidad numérica de galaxias obtenida. Se puede apreciar que
la tendencia se comporta de forma consistente a lo esperado, es decir, en buen acuerdo
con los datos utilizados en la calibracion (McConnell y Ma, 2013; Kormendy y Ho, 2013),
representados con distintos simbolos de color negro. En el panel derecho se presenta la
funcion de masa estelar obtenida con el modelo @, la cual es mostrada con linea continua,
y es comparada con los datos observacionales (Henriques et al., 2013), identificados me-
diante puntos. En este tltimo gréafico podemos ver que, a partir de log,,(M,[Mg]) ~ 8.5,
la funciéon de masa estelar adquiere un comportamiento consistente con lo esperado, va-
lor que esté acorde ademés al limite de completitud de masa de la simulacién. Por otro
lado, el extremo masivo muestra una sutil pero persistente sobreestimacion del ntamero
de galaxias de mayor masa, las cuales constituyen un porcentaje muy pequeno del total
de galaxias. Este exceso es un reflejo de las limitaciones de la fisica modelada para repro-
ducir de forma precisa lo observado a grandes escalas espaciales. Este comportamiento
es persistente, pero con menor amplitud, cuando se trabaja con simulaciones de tamanos
menores (< 250 A~! Mpc), como venfa sucediendo con el modelo semianalitico SAG en los
trabajos previos. Las simulaciones de menor tamano espacial estadisticamente presentan
un menor nimero de halos principales de alta masa, de modo que las galaxias modeladas
a partir de ellos no son suficientes para poblar aquella zona de la funcién de masa de
estelar y generar un comportamiento suave de la funcién en el extremo respectivo. Sin
embargo, la simulacion MDPL2 no presenta este problema dado su gran tamano espacial
de 1~ Gpc de lado, de modo que las diferencias entre la funcién de masa estelar obte-
nida y la observada en el limite de altas masas emergen de forma mas notoria al utilizar
este tipo de simulaciones de mayor resolucion. Es importante destacar que, si bien para la
calibracion hemos utilizado un conjunto de datos particular para describir la funcién de
masa estelar observada, en la literatura existen trabajos que discrepan con estos valores
mostrando un extremo masivo de la funcion estelar mas alto (ver, por ejemplo Bernardi
et al., 2017). Debido a que la estimacion de las masas de las galaxias observadas tiene
una alta sensibilidad a los modelos de sintesis de poblaciones estelares utilizados en los
analisis, este factor en combinacién con la baja estadistica de estas galaxias producen un
mayor desacuerdo en el comportamiento observado del extremo masivo de la funcion de
masa estelar.

Mas alla de estas diferencias, la consistencia del ajuste es lo suficientemente buena
como para permitirnos validar la metodologia utilizada para conseguir el mejor conjunto
de parametros en el modelado. En particular, esta elecciéon bésica de procesos incluidos
en el modelo permiten, en efecto, alcanzar un grado de convergencia bastante razonable
de las restricciones impuestas. No obstante, entre las predicciones obtenidas con el mode-
lo hay algunas que muestran discrepancias importantes; justamente ciertas propiedades
fundamentales que son requeridas para generar el catdlogo definitivo que formara parte
de la colaboracion, y que en este caso no coinciden con lo observado debido a falencias de
la fisica incluida en el modelado. A modo ilustrativo, en el panel izquierdo de la Figura 4.6
se muestra el diagrama color u — r versus magnitud absoluta M, resultante, el cual nos
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Figura 4.6: Predicciones obtenidas con el codigo SAG-7.58 utilizando el conjunto de tra-
tamientos basicos. Panel izquierdo: diagrama color u — r versus magnitud M, de las
galaxias obtenidas, representadas con el mapa de contornos. Panel derecho: Fraccion de
galaxias rojas obtenida, mostrada con la linea continua roja, comparada con los datos
de Henriques et al. (2015) con triangulos.

permite ver la distribucién de colores de las galaxias para diferentes magnitudes. Para
esta figura consideramos sélo la muestra obtenida con el subvolumen para calibracién®.
Con fines comparativos con otros trabajos de la literatura, en el eje de las abscisas la
magnitud M, incluye la dependencia explicita con la cosmologia en términos del factor
adimensional hyg, el cual estd definido por hyg = Hy/(70kms™' Mpc™'). El mapa de
contornos muestra la densidad numérica de galaxias obtenida con el modelo, utilizando
para ello los mismos niveles relativos al maximo que la Figura 4.5: 0.01, 0.19, 0.26, 0.38,
0.68, 0.95 v 0.997. La distribucion de galaxias esperada deberia tener un comportamiento
bimodal, con una clara secuencia roja creciente hacia las galaxias més brillantes acompa-
nada con una nube mas difusa de galaxias azules (ver, por ejemplo Baldry et al., 2004).
No obstante, en nuestro grafico podemos apreciar que la distribuciéon de las galaxias ob-
tenida no sigue un comportamiento bimodal definido como se espera, en especial para
las galaxias rojas que no presentan una secuencia definida y parecen mezclarse de forma
homogénea con la nube azul. A su vez, la zona de galaxias menos brillantes parece estar
constituida por varias poblaciones intermedias, con exceso de galaxias rojas. A pesar de
lo anterior, podemos aplicar igualmente un criterio de separaciéon de poblaciones tal como
la parametrizacion encontrada por Baldry et al. (2004) a partir de datos del SDSS. En
ella, el color de separacion entre las poblaciones C,,, depende de M, y esta definido por

(4.2)

M,
Ou'r’(Mr) =pP1 — 0.244 tanh [%} y

5Utilizamos s6lo el subvolumen de calibracién para producir estos graficos debido a que las magnitudes
de las galaxias de la muestra completa original tenfan un error sistematico que causaba inconsistencias
en su calculo, y lo detectamos luego de completar el proceso. No procedimos a recalcular las magnitudes
debido a que en este catalogo de prueba nos enfocamos principalmente en el comportamiento de las
masas de las componentes de las galaxias.
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en donde p; y po son parametros libres. Hemos corregido levemente estos parametros
respecto a los valores encontrados por Baldry et al. (2004, p; = 2.06 y p, = 20.07),
con el fin de ajustar la curva de separacion a la distribuciéon encontrada a partir de los
resultados del modelo utilizando la inspeccién visual como criterio. En el diagrama color
versus magnitud de la poblacién obtenido (mapa de contornos) se muestra la separacion
que elegimos para nuestra muestra mediante la linea a trazos, la cual qued6 definida
con p; = 1.9 y po = 18.7. Utilizando esta separaciéon se puede estimar la fraccion de
galaxias rojas definida como la densidad numérica de galaxias rojas ®,q dividido por
la densidad numérica total Py, en cada rango de masa. Este resultado se muestra
en el panel derecho de la Figura 4.6 mediante la linea continua, y se compara con los
datos recopilados por Henriques et 4l. (2015) mostrados en triangulos. A pesar de que el
corrimiento al rojo de los datos utilizados para comparar (z = 0.1) es diferente al de la
muestra que hemos generado, la tendencia de la fraccion de galaxias rojas es semejante
durante distintas épocas, de modo que sirven como una buena referencia para este anéalisis.
Como se puede apreciar, la muestra que hemos generado no sigue la tendencia esperada
sino que muestra un marcado exceso de galaxias rojas a menores masas, comportamiento
que ha sido reportado en trabajos previos de otros modelos semianaliticos que carecen de
modelado acabado de los efectos de ambiente o no incluyen eyeccién de material de las
galaxias (ver Figura 5 de Henriques et al., 2015, para una buena exposicion del tema a
diferentes corrimientos al rojo).

Acorde a esta prueba, es necesario calcular una nueva poblacion de galaxias que in-
cluya el tratamiento de las galaxias huérfanas y los efectos de ambiente de modo que las
propiedades de la poblacion de galaxias satélites obtenidas sean més consistentes con las
observaciones.

4.6. Segundo catalogo: uso de SEDs

Luego de realizada la primera prueba que nos ayudé a entender los requerimientos
minimos necesarios para completar un procesado de la simulaciéon completa con el modelo
semianalitico SAG, procedimos a generar un segundo catilogo aprovechando las mejoras
referentes a rendimiento, presentadas en el Capitulo 2, pero antes de que se realizaran los
cambios detallados en el Capitulo 3. El modelo utilizado para este catalogo correspondio
a la revision SAG-7.86 del codigo fuente, registrada con fecha 10 de octubre de 2015 segtin
el repositorio.

El modelado en esta ocasion incluydé como base los tratamientos estandar anteriores:
realimentacion y enriquecimiento quimico por supernovas y ntucleos galécticos activos,
inestabilidades de disco y brotes extendidos de formacion estelar. Pero adicionalmente
también se permitié que las galaxias satélites preservaran su propio halo de gas caliente
que se ve reducido paulatinamente por el enfriamiento radiativo, y que sufre pérdidas de
material por efectos de ambiente tales como presion de barrido y fuerzas de mareas. Como
ya fue mencionado, estos dos tltimos procesos dependen de la posicion y velocidad de las
galaxias satélites, por lo que se utilizo el integrador de érbitas para galaxias huérfanas
presentado en el Capitulo 3. No obstante, de los cambios presentados en ese capitulo, el
modelo s6lo incluy6 la adaptacion a los catalogos SUSSING pero no los resultados de los
analisis de la tasa de fusion de galaxias debido a que ellos se realizaron con posterioridad
al célculo de este catélogo. Por lo tanto, esta version del integrador considero6 el criterio de
fusion establecido tinicamente por la pérdida de momento angular especifico de la érbita y
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un logaritmo de Coulomb variable con constante b = 0.5. De este modo, la tasa de fusion
de galaxias en este modelo qued6 subestimada y con una evolucién histérica inadecuada.
Cabe notar también una falencia inherente a la presiéon de barrido ejercida por el medio
intractimulo sobre las galaxias satélites que estuvo presente en esta version de SAG. La
dependencia de esta presion con la masa del halo en el que se encuentran las galaxias y
con el corrimiento al rojo fue modelada mediante el ajuste de Tecce et 4l. (2011) y no con
el propuesto en la Secciéon 3.2 que fue desarrollado con posterioridad a la generacion de
este catalogo. El ajuste utilizado en este caso arroja un comportamiento homogéneo para
todo rango de masa, sin la dependencia radial mostrada por simulaciones hidrodindmicas.

Un aspecto distintivo de la version de SAG utilizada para generar este catalogo es
la inclusiéon del modelado de la disminucién del tamano de los discos de las galaxias
debido a los cambios del momento angular por la acreciéon de material, detallado en la
Seccion 2.1.2. También considera una condiciéon distinta para determinar las fusiones de
galaxias donde los brotes de formacién estelar son gatillados predominantemente por las
inestabilidades de disco (Padilla et al., 2014). De este modo, se incluy6 toda la fisica
disponible en el codigo a la fecha de ejecucion de este catalogo.

Con esta configuracion, se procedié a calibrar el modelo utilizando la misma estrate-
gia que en la primera prueba, es decir, mediante la técnica PSO y utilizando 50 agentes
exploradores del espacio de parametros en la supercomputadora GERYON. Asimismo, co-
mo restricciones a las propiedades de la poblacion de galaxias resultantes se impusieron
nuevamente la reproduccion de la funciéon de masa estelar a z = 0 recopilada por Hen-
riques et al. (2013) y la relacion de masa de los agujeros negros supermasivos centrales
con la masa de los bulbos de las galaxias segtin los datos presentados por Kormendy y
Ho (2013) y McConnell y Ma (2013). Sin embargo, para esta ocasion se dejaron libres
un total de nueve parametros en el ajuste, seis que corresponden a los mismos utilizados
en la calibracion anterior relacionados con los procesos basicos de realimentacion en el
modelado, y tres que controlan caracteristicas de los nuevos tratamientos activos. Dos
de estos tltimos corresponden a los parametros libres introducidos en el modelo de evo-
lucion de discos segun los cambios de momento angular (Padilla et al., 2014), mas uno
nuevo, frec, que permite controlar la fracciéon de masa reciclada por las estrellas debido a
la realimentacion por supernovas que se queda en el gas frio con respecto a la que regresa
a la fase caliente. Este grado de libertad opcional es habilitado en el c6digo junto con
el modelo extendido (Seccion 2.1.2). Por otro lado, el parametro que controla la fraccion
de binarias se dejo fijo en fi;, = 0.04, siguiendo resultados de pruebas realizadas por el
grupo. Con esto se consiguié evitar exceder la cantidad de parametros libres en el pro-
ceso de minimizacion, el cual con més de nueve pardmetros ya se vuelve inestable. La
descripcion de cada uno de los parametros considerados asi como los valores encontrados
durante este proceso se muestran en la Tabla 4.3.

Para la generacion de este catalogo decidimos utilizar la estrategia de obtencion de
magnitudes en base al calculo de los SEDs de las galaxias, para asi obtener mas filtros
que los incluidos con el método estandar y calcular ademés el conjunto de lineas de
emision de cada galaxia segtun el modelo de Orsi et al. (2014). Cada uno de los espectros
se trazo usando 300 intervalos entre los 91 A y los 25000 A. El conjunto de magnitudes
consideradas estuvo compuesto por 19 bandas: los u, g, r, ¢, z del SDSS, el conjunto
J, H, K de infrarojo cercano, los ultravioleta NUV y FUV del telescopio GALEX, el
conjunto u, g, r, i, z, y de la camara DECam (relevamiento DES, The Dark Energy
Survey Collaboration, 2005) y los J, H, K, del telescopio VISTA (relevamiento VVV,
Minniti et al., 2010). Por otro lado, el conjunto de lineas de emisiéon estuvo compuesto por
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Param. Valor Descripcion

a 0.0017 Eficiencia en la formacion estelar, Ec. (2.5).

€ 0.4225 Eficiencia de la realimentacion de SNe, Ec. (2.8).

€b 0.0161 Eficiencia de la realimentacion de SNe en bulbo, Ec. (2.8).

K 4.85 x 107° Eficiencia de la realimentacion por AGN, Ec. (2.10).

fpert 83.906 Distancia relativa para perturbacion de discos, Ec. (2.7).

fBH 0.01 Eficiencia de acrecién de masa en BHs en brotes, Ec. (2.9).

frec 0.1049 Fraccion de material reciclado que queda en el gas frio, p. 97.

In 1.9334 Eficiencia de transferencia de momento angular en discos
debido a acrecion, Sec. 2.1.2, p. 28.

Nr 3.5192 Escala temporal de evolucion de los discos por acrecion,

en unidades de 100 Myr, Sec. 2.1.2, p. 28.

Tabla 4.3: Parametros ajustados en la calibracion del codigo SAG-7.86 con todos los
tratamiento disponibles en esa version, para la simulacion MDPL2.

las 13 lineas incluidas por defecto: H,, Hg, Ly-c, [NII] 205 pm, [NII] (654.8 y 658.4 nm),
NelIII 387 nm, [OII]| (372.7 y 372.9 nm), [OIII] (495.9 y 500.7 nm), [SII] (671.6 y 673.1
nm). Todas estas cantidades son absolutas, es decir, se expresan para un observador en
reposo sin aplicar ninguna correcciéon por corrimiento al rojo. Ademas, cada una incluyo
versiones con y sin la correspondiente correcciéon por polvo incluida en el modelo.

En vista de que el proyecto de colaboracién considera generar salidas para cada una de
las 126 instantédneas de la simulacion, esta vez procedimos a utilizar el formato reducido
de salidas del codigo SAG basandonos en los resultados del primer catalogo generado. No
obstante, al momento de comenzar la ejecucion del modelo se nos presentd una limitacion
importante en este contexto: la cantidad de memoria requerida para el procesamiento de
los espectros de las galaxias crece linealmente segtin el niimero de salidas que se desean.
Esto se debe a que es necesario almacenar de forma temporal un espectro completo por
cada instantanea requerida durante el calculo, para cada una de las galaxias. Consideran-
do el nimero de instantaneas requeridas, el valor de memoria alcanza niveles excesivos.
Especificamente, la memoria minima requerida por cada proceso era de alrededor de 6.5
GB de datos, valor que se incrementaba en 0.28 GB por cada instantanea que se incluyera
en la salida. De este modo, para ejecutar un proceso configurado para guardar las 126
salidas, implicaba un uso de alrededor de 40 GB de memoria disponible mientras era
ejecutado, demanda que excedia los recursos computacionales disponibles para completar
este proyecto.

Debido a esta limitacion, y recordando el comportamiento del tiempo de calculo segiin
el niimero de salidas para este tipo de modelado presentado en la Figura 2.3, optamos en
este caso por seleccionar s6lo un conjunto reducido de instantaneas para este calculo. Este
conjunto quedoé constituido por 18 corrimientos al rojo de salida, los cuales estan distri-
buidos de manera aproximadamente homogénea entre la instantanea 075 correspondiente
a z = 2, hasta la 125 correspondiente al universo local (z = 0). De este modo, si ob-
tenfamos resultados satisfactorios con esta primera muestra, procederiamos a completar
posteriormente el conjunto de instantaneas restantes con nuevas ejecuciones completas.

Con esta configuracion procedimos entonces a ejecutar el modelo en los 128 fragmentos
de la simulacién en bloques simultaneos de entre 10 y 30 procesos, dependiendo de la
demanda de la supercomputadora en cada instante. Para cada uno de estos procesos se
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utilizaron cuatro hilos de célculo (ntcleos) mediante la paralelizacion en base a OPENMP
desarrollada para el calculo de espectros y magnitudes. Para completarse, cada fragmento
de la simulacion requirié en promedio 173.2 horas de reloj durante las cuales se utilizaron
efectivamente un promedio de 483.8 horas de CPU repartidas en los cuatro nicleos que
se distribuyen el calculo de cada proceso, lo cual implica una eficiencia aproximada del
70 % por cada nicleo utilizado. Globalmente, para el procesamiento de la simulacion
completa generando so6lo 18 salidas, se requirieron aproximadamente 60000 horas de
CPU, distribuidas en 512 nicleos, los cuales habrian necesitado alrededor de 1.5 TB de
memoria disponible si se hubieran ejecutado todos en simulténeo.

La demanda computacional descrita anteriormente impuso una restricciéon importante,
debido a que si proyectamos el requerimiento necesario para la generacion de las 126
salidas necesarias para la publicacion del catalogo en base a estos valores, obtenemos
que necesitariamos alrededor de 420000 horas de CPU repartidas en 512 ntcleos, lo
cual equivale a més de un mes de uso continuo de gran parte de los recursos de la
supercomputadora, o alrededor de cuatro meses si ejecutamos los procesos en grupos de
32, sin margen de error para contingencias.

Las galaxias resultantes quedaron almacenadas en un conjunto de 2268 archivos con
formato HDF5, habiendo 128 por cada una de las 18 instantaneas calculadas. Cada archivo
contiene 113 conjuntos de datos con iguales dimensiones (Nga, 1), y €l conjunto completo
de ellos requiere alrededor de 1.5 Terabytes para almacenarse. Si bien esto implica una
reduccion de aproximadamente un factor 20 en el tamano de disco utilizado, este factor
podria ser mayor si no se considera la gran cantidad de magnitudes y lineas que incluimos
en este calculo particular, las cuales constituyen un 66 % del contenido de datos de cada
archivo. No obstante, esta cantidad de informacién es abordable con un ntimero reducido
de salidas como lo hemos hecho para esta muestra.
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Figura 4.7: Resultados de las restricciones en la calibracion aplicadas al c6digo SAG-7.86,
con toda la fisica disponible activada en la version, ambas a z = 0. Panel izquierdo:
Relacién entre las masas de agujeros negros centrales Mgy versus masas de bulbos My,yge
resultante, utilizando los mismos contornos que en la Figura 4.5. Panel derecho: funciéon
de masa estelar.

La poblacion de galaxias obtenida en esta ocasion es ligeramente mas numerosa que la
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resultante del modelo anterior, alcanzando esta vez alrededor de 196 millones de galaxias,
de las cuales aproximadamente el 35.1 % corresponde a galaxias satélites huérfanas y el
resto a galaxias centrales ya sea de halos principales o de subhalos. El exceso de galaxias en
comparacion con el modelo anterior esta compuesto exclusivamente de galaxias satélites
huérfanas, de modo que el tiempo de supervivencia en 6rbita resulté ser mayor que lo que
se puede estimar analiticamente con el tiempo de friccion dinamica segtn la aproximacion
de Chandrasekhar (Binney y Tremaine, 1987) utilizada en el modelo simplificado. Esta
subestimacion concuerda con el comportamiento analizado en la Seccion 3.1.2 debido al
uso incorrecto del criterio de fusion, el cual en este caso fue establecido segin la pérdida
de momento angular especifico.

Contrario a la planificacion original, luego de completada esta muestra no procedimos
a continuar con el calculo de las instantdneas restantes debido a dos motivos impor-
tantes: la cantidad de recursos computacionales necesarios para completarla excedia los
disponibles en aquel momento, y las propiedades de las galaxias que componian la pobla-
cion generada no cumplieron cabalmente las restricciones impuestas, siendo los resultados
insatisfactorios para la publicaciéon de este catélogo. El comportamiento de ambas restric-
ciones utilizadas en la calibracion se muestra en la Figura 4.7, ambas correspondientes a
z = 0. En el panel izquierdo de la figura se muestra la relacion de la masa de los agujeros
negros supermasivos centrales de las galaxias versus la masa de los bulbos de las mismas
al igual que en el modelo anterior. Se indica mediante puntos los datos observacionales
presentados por Kormendy y Ho (2013) y McConnell y Ma (2013), mientras que el mapa
de contornos representa la densidad de galaxias obtenidas, utilizando los mismos niveles
que en la Figura 4.5. El acuerdo de esta relacion es igual de consistente que en el modelo
basico presentado en la seccidén anterior; inclusive en esta ocasién se obtiene un compor-
tamiento con una menor dispersion en la relacion entre estas masas. Por otro lado, en el
panel derecho de la Figura 4.7 se muestra la funcién de masa estelar comparada con los
datos recopilados por Henriques et &l. (2013) y utilizados en el proceso de calibracion de
los parametros libres del modelo. Esta relaciéon tiene un comportamiento bien particular;
el extremo de masas bajas e intermedias se ajusta mucho mejor a los datos mencionados,
reproduciendo de forma excepcional el comportamiento de cambio de concavidad de la
curva alrededor de log;,(M,[Mg]) ~ 9.5. No obstante, el modelo produce una poblacion
excesiva en el extremo masivo generando galaxias con masas de hasta un orden de magni-
tud més alto que lo observado en el universo local. Este es un resultado directo del proceso
de minimizaciéon de parametros, de modo que el método PSO utilizado para calibrar es
incapaz de encontrar un conjunto de ellos que permita mejorar este comportamiento a
altas masas manteniendo el buen acuerdo en el resto de las propiedades consideradas en
el proceso de ajuste.

El comportamiento observado de la funcion de masa estelar alrededor de log; (M, [ Mg))
~ 9.5 se debe a la utilizacién del modelo detallado de evolucion del tamano de los dis-
cos respecto a los cambios del momento angular provocados por la acrecion de material.
Este modelo establece que las inestabilidades de discos son el mecanismo principal en la
aparicion de brotes de formacion estelar durante las fusiones de galaxias, y una de las
consecuencias de este modelado es la aceleracion de la formacion estelar especialmente
en las galaxias de baja masa a todo corrimiento al rojo. Esto en general permite que las
galaxias alcancen masas estelares altas més rdpidamente que en los modelos que no consi-
deran este tipo de tratamiento (Padilla et 4l., 2014). La utilizacion de este tratamiento en
el modelado permite la aparicion del pequeno cambio de concavidad observado alrededor
de log,o(M,[Mg]) ~ 9.5, a diferencia de la pendiente plana caracteristica resultante con
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el modelo basico. Por otro lado, la inclusion de los efectos de ambiente sobre las galaxias
satélites tales como la remocién de material por presion de barrido o fuerzas de mareas
tienden a su vez a acelerar la reduccion del gas caliente de las galaxias satélites, de mo-
do que al producirse el enfriamiento radiativo del gas hay una menor cantidad de gas
frio disponible para formar estrellas en los discos. La combinacién de estos dos procesos
fisicos produce una extincion excesiva de los discos de las galaxias favoreciendo la forma-
cion de bulbos, y provocando que las poblaciones de galaxias resultantes tiendan a estar
dominadas mayoritariamente por galaxias enrojecidas y con morfologias elipticas. Como
este efecto es persistente, durante la calibracion de parametros del modelo se tiende a
preferir un conjunto de ellos que ajusten los datos para masas intermedias y bajas a costa
de perder el ajuste en las masas mayores, dado que la fisica incluida no permite una
convergencia correcta que reproduzca la funciéon de masas estelar en ese rango de masa.

Cabe destacar que este comportamiento resultante es a su vez intensificado por la
baja tasa de fusiones que presenta el modelo debido a la sobre-estimacion de los tiempos
de fusion de las galaxias satélites descrito anteriormente. Bajo este tratamiento, galaxias
que deberian haberse fusionado en épocas tempranas contintian orbitando sus respectivas
galaxias centrales, ganando mas tiempo para destruir sus discos de gas frio mediante
inestabilidades y enrojeciéndose.
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Figura 4.8: Predicciones a z = 0 del codigo SAG-7.86, activando toda la fisica disponible
en la version. Panel izquierdo: diagrama color v — r versus magnitud M, de las galaxias
obtenidas, representadas en contornos. Panel derecho: Fraccion de galaxias de distintas
morfologias de la poblacion de galaxias obtenida (en lineas) comparada con los resultados
de Conselice (2006). En rojo se muestra la fraccion de galaxias elipticas, en azul la de
espirales y en negro la de irregulares.

El comportamiento descrito anteriormente se puede visualizar méas explicitamente
observando la Figura 4.8. En su panel izquierdo se muestra el diagrama color u — r
versus magnitud absoluta M, de la muestra resultante completa. También se incluye como
referencia la separacion entre las poblaciones azul y roja definida con la Ecuacion (4.2),
con los mismos valores de los pardmetros p; y po definidos para el modelo anterior con
fines comparativos. Cabe destacar que este modelo, a diferencia del anterior, permite
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Figura 4.9: Evolucién de la tasa de formacion estelar cosmica del codigo SAG-7.86, con
toda la fisica disponible activada en esa version, la cual es mostrada mediante la linea
continua, comparada con las observaciones presentadas por Behroozi et al. (2013a) mos-
tradas con circulos negros.

recuperar una muy débil secuencia roja la cual no es apreciable en la figura debido
a los niveles de contorno utilizados. Las galaxias de esta secuencia muestran un color
al menos 0.5 magnitudes mas enrojecido que las reportadas, en especial en la zona de
altas masas donde deberia converger a valores cercanos a 2.5 (Baldry et al., 2004). No
obstante, esta secuencia roja no muestra una divisién tan definida con respecto a la nube
azul, la cual en este caso alberga la mayoria de las galaxias en el rango de bajas masas
donde estd en mayor acuerdo con las observaciones. En el panel derecho de la figura
ademas se muestra el comportamiento de la fraccion de galaxias con distinta morfologia
versus la masa estelar de las galaxias obtenidas en diferentes lineas, en comparacioén con
las observaciones presentadas por Conselice (2006) en simbolos. Para esto, utilizamos
el mismo método de Bertone et al. (2007) realizando la division entre los tres tipos
morfologicos presentados mediante el calculo del parametro b,. Este parametro es definido
como la fraccion de masa estelar del bulbo de la galaxia respecto a la masa estelar total.
Para realizar una clasificacion general, elegimos un valor intermedio entre los utilizados
por Bertone et al. (2007) y Lagos et al. (2008), de modo que las galaxias con b; > 0.85
son clasificadas como galaxias elipticas, en cambio las con 0 < b; < 0.85 como galaxias
espirales. Ademas, aquellas sin bulbo (b; = 0) son clasificadas como galaxias irregulares.
Como se puede apreciar en la figura, la poblacion de galaxias tipo disco se ve muy reducida
en comparacion con lo esperado en el rango de masas donde deberia dominar, estando
la poblacién de galaxias de este modelo principalmente dominada por galaxias de tipo
temprano.

No obstante lo anterior, es importante destacar que entre las propiedades de las gala-
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xias que componen esta poblacion generada, la evolucion de la tasa de formacion estelar
cosmica es bastante consistente con las observaciones, justamente en el rango que hemos
considerado para producir las salidas de las instantéaneas del catalogo, es decir desde z = 2
hasta z = 0. La tasa de formacion estelar cosmica, también conocida como la densidad
de formacion estelar (SFRD, por sus siglas en inglés Star Formation Rate Densily), es
medida como la cantidad de estrellas formadas por unidad de tiempo y por unidad de
volumen comévil. La evolucion de esta cantidad es mostrada en la Figura 4.9, donde se
compara con los datos compilados por Behroozi et al. (2013a). Es interesante el hecho
de que tanto la pendiente como la normalizaciéon de este valor son consistentes con los
datos, hecho que no es muy frecuente tanto en los modelos semianaliticos como en las
simulaciones hidrodinamicas. Los modelos usualmente tienden a predecir pendientes mas
planas o subestimar el valor a z = 0 como se puede apreciar en la Figura 6 del trabajo
de Guo et al. (2016). En las Figuras 7 y D1 de Knebe et 4l. (2015), como resultado del
proyecto de comparacion nlF Ty, se aprecia con claridad la diversidad de tendencias que
pueden resultar en este tipo de modelos semianaliticos.

Si bien no incluimos los resultados de instantaneas de més alto corrimiento al rojo al
momento de ejecutar el modelo, recreando la ejecucion en el subvolumen de calibracion
hemos visto que la tasa de formacion estelar se comporta como una envolvente superior
de los datos para z > 2. Sin alejarse de los datos observacionales, posee un méximo de
formacion estelar marcado hacia z cercano a 3, antes del esperado por las observaciones,
comportamiento que podemos vincular con la sobregeneracién de galaxias masivas que
observamos a z = (. Sin embargo, el buen acuerdo general de la tasa de formacion
estelar cosmica a su vez nos indica que este exceso de masa esté asociado principalmente
a las componentes esferoidales de las galaxias, preservando asi cierta consistencia de la
evolucion de la cantidad de gas frio disponible a nivel global en el modelo, la cual permite
la formacion estelar en los discos de las galaxias. Gracias a esto, las propiedades de las
galaxias asociadas al gas frio y la formacion estelar instantanea pueden ser igualmente
utilizadas para explorar relaciones tutiles en la construccion y anélisis de relevamientos
extragalaticos. A modo de ejemplo, utilizaremos esta muestra para explorar la relacion
entre la tasa de formacion estelar instantanea y la luminosidad asociada a la linea de
emision de [O1I], y estudiar como esta relacion evoluciona con el corrimiento al rojo
(Favole et al., en preparacion).

Si bien el catalogo descrito en este capitulo no estaré disponible de forma piiblica en la
base de datos del proyecto original, podra ser solicitado libremente de forma personalizada
para ser utilizado a discrecion, siempre considerando las limitaciones mencionadas durante
esta seccion.

4.7. Generacion del catalogo publico

Gracias a toda la experiencia adquirida con los modelos anteriores y las limitaciones
descubiertas, se realizé un tercer célculo sobre la simulacion MDPL2 completa con el fin
de convertirse en el modelo que genere el catalogo definitivo a ser inyectado en la base de
datos del proyecto de colaboracion.

El modelo que se utilizo en este caso correspondié a la version SAG-7.128 del codigo
fuente, registrada con fecha 28 de octubre de 2016 segtn el repositorio. Entre los tra-
tamientos utilizados se mantuvieron las prescripciones del modelo béasico relativas a la
evolucion quimica, realimentacion de nucleos galacticos activos, inestabilidades de disco y
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brotes extendidos. Ademas, se incluyeron varios tratamientos del modelo extendido des-
critos en las Seccion 2.1.2. Entre estos, todo el modelado de los efectos de ambientes para
galaxias satélites: desprendimiento de gas tanto de la fase caliente como la fria debido a
la presion de barrido, y desprendimiento de material por fuerzas de mareas tanto sobre
el gas como las estrellas. Para el ajuste de la fuerza de barrido sobre el gas en funcion
de la masa del halo y del corrimiento al rojo se utiliz6 el descrito en la Seccion 3.2. Asi-
mismo, se incluyé la correccion por periodicidad de las posiciones y la integracion de las
orbitas de galaxias huérfanas con el criterio de fusiéon y ajuste que permite recuperar una
tasa de fusiones méas consistente. Para esto ultimo, considerando la similitud tanto de la
cosmologia como de la resolucion de masa entre las simulaciones Fuclid y la MDPL2, se
utilizo la misma definicion del In A y de la constante b encontrados en la Seccion 3.1.2.

Para favorecer un mejor comportamiento de los colores de las galaxias satélites a costa
de sacrificar el buen acuerdo de la funcion de masa estelar alrededor de log(M,[Mg]) ~
9.5, no utilizamos el tratamiento de evolucion del momento angular de los discos de las
galaxias segtin la acrecion de masa, asi como también simplificamos la estimacion de
tamafios de los mismos mediante el ajuste de Mo et al. (1998) en vez del tratamiento
més realista presentado por Tecce et al. (2010), con el objetivo de ganar rendimiento.
Finalmente, el nuevo modelo de realimentacién por supernovas fue incluido en reemplazo
del tratamiento original, considerando ademés eyeccién y reincorporacion de material con
el fin de poder conseguir un mejor acuerdo de las funciones de masa a corrimientos al
rojo mas altos.

Procedimos a calibrar este modelo de forma analoga a los dos casos anteriores, es de-
cir, mediante la técnica PSO usando 50 agentes exploradores del espacio de parametros
en la supercomputadora GERYON. No obstante, como este procedimiento lo realizamos
posteriormente a la segunda reunion del proyecto nIFTy en la que se definieron las calibra-
ciones a aplicar en los modelos participantes, optamos por seguir el estandar establecido
en ella que considera mas restricciones al momento de ajustar. Este conjunto de restric-
ciones incluyen cinco propiedades de la poblacion de galaxias modelada: la funcion de
masa estelar a z = 0 segun los datos de Baldry et al. (2008), Li y White (2009) y Baldry
et al. (2012); la funciéon de masa estelar a z = 2 segun los datos de Dominguez Sanchez
et al. (2011), Muzzin et al. (2013), Ilbert et al. (2013) y Tomczak et al. (2014); la rela-
ciéon entre las masas de los agujeros negros supermasivos y las masas de los bulbos de
las galaxias segin Kormendy y Ho (2013) y McConnell y Ma (2013) a z = 0; la fraccion
entre el contenido de gas frio de las galaxias versus sus masas estelares segin Boselli et &l.
(2014), también a z = 0; y la funcion de la tasa de formacion estelar segun Gruppioni
et al. (2015) a z = 0.15. La tasa de formacion estelar (SFR, por sus siglas en inglés Star
Formation Rate) se define como la masa estelar formada por unidad de tiempo en cada
galaxia de forma instantanea, de modo que la tltima restricciéon mencionada corresponde
a la distribucion del nimero de galaxias que presentan distintos valores de SFR.

Para el proceso de calibracion se dejé un total de nueve parametros libres, cuatro
de los cuales regulan el tratamiento nuevo de realimentacion, mientras que el resto de
los parametros regulan los tratamientos estandar del modelado. Cabe mencionar que, al
igual que en el caso anterior, el parametro que controla la fracciéon de binarias quedé fijo
en fpi, = 0.05 para no aumentar en demasia el niimero de pardmetros a ajustar dado que
para més alld de nueve pardmetros libres la convergencia se vuelve muy inestable. Los
valores resultantes de la calibraciéon para cada pardmetro, asi como su descripcion breve,
son mostrados en la Tabla 4.4.

Luego de realizada la calibracion, procedimos a ejecutar los 128 fragmentos de la
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Param. Valor Descripcion

a 0.0402 Eficiencia en la formacion estelar, Ec. (2.5).

K 3.02 x 107® Eficiencia de la realimentacién por AGN, Ec. (2.10).

Jpert 14.557 Distancia relativa para perturbacion de discos, Ec. (2.7).

fBu 0.0605 Eficiencia de acrecién de masa en BHs en brotes, Ec. (2.9).

Jrec 0.2774 Fraccion de material reciclado que queda en el gas frio, p. 97.

€ 0.3299 Eficiencia de la realimentacion de SNe, Ec. (2.21).

€cjec 0.02238 Eficiencia de eyeccion debido a SNe, Ec. (2.23).

Or 1.9973 Exponente de la dependencia temporal en la realimentacion
por SNe, Ecs. (2.21) y (2.23).

v 0.0555 Eficiencia de la reincorporacion de masa, Ec. (2.24).

Tabla 4.4: Parametros ajustados del codigo SAG-7.128 completo, sobre la simulaciéon
MDPL2.

simulacion en bloques de aproximadamente 25 procesos en simultaneo. A su vez, cada
proceso utilizdé cuatro nucleos en la paralelizacion con OPENMP encargada del célculo
de las luminosidades. Para este proposito, preferimos utilizar el método clasico que pro-
duce un conjunto fijo de filtros en vez de la estimacion a través de las SEDs, debido al
excesivo costo computacional que este ultimo demanda segiin fue determinado durante
la realizacion del catalogo descrito en la secciéon anterior. Con ello, optamos por incluir
las 126 instantaneas de la simulacion en las salidas, para las cuales se guardaron tanto
las propiedades de las galaxias como las magnitudes obtenidas con el método utilizado.
Asimismo, se utilizo el formato de salida reducida en HDF5.

Para completar la ejecucion, cada proceso requirié aproximadamente 125.07 horas de
reloj de las cuales se utilizaron en promedio 345.05 horas de CPU efectivas repartidas
en los cuatro nicleos utilizados, lo cual equivale a una eficiencia del 68.9%. En térmi-
nos globales, se requirieron 44 167.5 horas de CPU para completar el célculo de todas
las instantaneas de la simulacion utilizando para ello 512 ntcleos. Como cada proceso
reservaba alrededor de 20 Gigabytes de memoria durante el calculo, la ejecuciéon de todos
en simultaneo hubiera requerido alrededor de 1.3 Terabytes de memoria disponible en
la supercomputadora. Estas estadisticas son equivalentes e incluso mejores que las obte-
nidas con el modelo anterior, a pesar de estar escribiendo 7 veces mas salidas. Esto no
solo se puede atribuir al cambio del método de célculo de luminosidades sino también
a las diversas mejoras de rendimiento que se fueron introduciendo continuamente en el
codigo. No obstante, la eficiencia alcanzada es muy similar al caso anterior, lo que nos
muestra que la paralelizacion tiene una eficiencia analoga en ambos métodos donde fue
implementada.

La poblacion de galaxias resultante qued6 almacenada en un conjunto de 16128 ar-
chivos (128 fragmentos por 126 instantaneas) con formato HDF5 reducido. Cada uno de
ellos contiene 64 conjuntos de datos con dimensiones (Ng,, 1) ¥ requieren en total 4.0 Te-
rabytes de disco duro para ser almacenados. La lista de propiedades que se almacenaron
en estos archivos esta detallada en la Tabla A.1 incluida en el Apéndice A, en donde se
detalla el nombre de cada conjunto de datos y sus respectivas descripciones.

La poblacion de galaxias obtenida a z = 0 esta constituida por aproximadamente 194
millones de las galaxias, de las cuales el 34 % corresponde a galaxias huérfanas. Estos
valores son ligeramente menores que los obtenidos en el modelo anterior que subestimaba
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la tasa de fusiones, pero no constituye una diferencia tan importante. A su vez, tampoco
se alcanzan valores tan reducidos como los obtenidos en el primer catalogo calculado. Sin
embargo, estas estadisticas no son un método efectivo para medir las variaciones en la
tasa de fusiones de diferentes modelos como se analizé en la Seccién 3.1, de modo que
s6lo nos sirven con fines comparativos generales.

El comportamiento de las propiedades de la poblacion de galaxias obtenida resulto6 ser
bastante consistente con las restricciones impuestas en el proceso de calibracion, las cuales
se muestran la Figura 4.10. El nuevo modelo de realimentacion permite efectivamente
reproducir la evolucion de la funciéon de masa estelar de las galaxias mediante el ajuste
de esta en dos corrimientos al rojo distintos, como se aprecia en los paneles superiores
de la figura. Esto implica que la fisica considerada permite encontrar un conjunto de
parametros del modelo que ajusta no solo la funciéon de masa estelar local (z = 0, panel
superior izquierdo), sino que ademaés ajusta la funcion de masa estelar a alto corrimiento
al rojo (z = 2, panel superior derecho). En el panel central izquierdo se muestra la fraccion
de masa de gas frio con respecto a la masa estelar de las galaxias a z = 0 mediante el
mapa de contornos, junto a lineas que indican la media de la muestra (linea gruesa) y
una desviacion estandar (lineas delgadas). Esto es comparado con los datos de Boselli
et al. (2014) mediante simbolos, observandose que la media de las galaxias obtenidas con
el modelo se ajusta correctamente en todo el rango definido por ellos. En el panel central
derecho de la figura se muestra la relacion entre la masa de los agujeros negros centrales
y las masas de los bulbos de las galaxias mediante el mapa de contornos. Ambos paneles
centrales consideran las mismas curvas de nivel que la Figura 4.5: 0.01, 0.19, 0.26, 0.38,
0.68, 0.95 y 0.997 con respecto al méximo. En el panel inferior se muestra la funcion de
la tasa de formacion estelar a z = 0.15 obtenida por el modelo, la cual es representada
con la linea continua. Se compara con los datos de Gruppioni et al. (2015) en simbolos,
observandose un buen ajuste entre las galaxias modeladas y las observaciones.

Como se puede apreciar en la figura, en el modelo atin persiste una sobreestimacion
en el extremo masivo de la funcidén de masa estelar obtenida a z = 0. No obstante, esta no
es tan excesiva como la obtenida en el modelo presentado en la Seccién 4.6, sino que esta
concentrada hacia masas mas altas donde el nimero de galaxias es sustancialmente menor
y mantiene el comportamiento de decaimiento que se espera para este observable. Este
exceso ha sido persistente en todos los tratamientos utilizados, por lo tanto emerge como
una limitaciéon de los procesos fisicos considerados por el modelo. El modelo puede ser
ajustado para reproducir una gran cantidad de observables pero a costa de sobreestimar
la masa estelar de las galaxias que habitan los halos méas masivos, los cuales s6lo son
analizables con simulaciones de gran tamano como la MDPL2. Dejaremos como trabajo
a futuro estudiar en detalle la naturaleza fisica de este exceso, considerando ademas
las incertezas en las observaciones descritas por Bernardi et al. (2017) que incrementan
considerablemente el nimero de galaxias observadas en el rango masivo en comparacion
con los datos compilados por Henriques et al. (2013) utilizados en nuestro ajuste.

Mas alla de las restricciones impuestas para calibrar el modelo, la poblaciéon obtenida
también se caracterizdé por tener un amplio conjunto de buenas predicciones en las pro-
piedades de las galaxias. Por ejemplo, en la Figura 4.11 se muestra la relacion entre la
masa estelar y la masa de los halos de materia oscura de las galaxias mediante el mapa
de contornos y los simbolos, los cuales se comparan con el ajuste obtenido por Moster
et al. (2010) utilizando modelos de ocupacion de halos (linea continua). Los niveles utili-
zados en el mapa de contornos corresponden a los mismos de la Figura 4.5, mientras que
los simbolos representan la media en intervalos de masa de halo, con lineas horizontales
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Figura 4.10: Resultados de las restricciones aplicadas al codigo SAG-7.128, que incluye el
nuevo tratamiento de realimentacion y efectos de ambiente. Paneles superiores: funcion
de masa estelar a z = 0 (izquierda) y a z = 2 (derecha). Paneles centrales: fraccion de
masa de gas frio Mqq con respecto a la masa estelar M, (izquierda) y relacion de masa de
agujeros negros centrales Mpy y masa de bulbos My (derecha) a z = 0. Panel inferior:
funcion de la tasa de formacion estelar a z = 0.15.



108 CAPITULO 4. MULTIDARK-SAG

12_""!""|""|""|'-|-
11F

= 10k

= 10

) i

w IF

= i

8 1
L — Moster et 4l. (2010) |
10 IHlll...12””13””14””15

log(Myi;[Mg))

Figura 4.11: Relacion entre la masa estelar y la masa del halo de cada galaxia central,
obtenida con el codigo SAG-7.128 aplicado sobre la MDPL2. El mapa de contornos y los
simbolos muestran la densidad de galaxias obtenidas, mientras que la linea continua el
ajuste obtenido por Moster et al. (2010).

indicando el ancho de cada rango utilizado, y lineas verticales indicando una desviacion
estandar en torno a la media. Para este calculo s6lo se consideran las galaxias que son
centrales de halos principales, es decir, las tipo 0. Es importante destacar la correcta
tendencia que muestra la poblacién de galaxias que hemos obtenido, indicando que el
poblamiento de los halos ocurre como es esperado, exceptuando el exceso de masa estelar
ya mencionado para los halos mas masivos. Analisis mas detallados de las tendencias ge-
nerales que muestra este catélogo seran presentados con prontitud (Cora, Vega-Martinez
et al. en preparacion).

Gracias a que todas las restricciones impuestas son satisfechas en un grado de acuerdo
bastante razonable, y las predicciones basicas del modelo tienen los comportamientos
deseados, la poblacion de galaxias obtenida con este modelo particular es apta para

constituir un catalogo que sea inyectado en la base de datos piblica de las simulaciones
MultiDark.

4.7.1. Arboles de fusiones de las galaxias

Una caracteristica importante que deben tener los catélogos de galaxias que se hacen
publicos en una base de datos es que tengan la informacién necesaria para realizar solici-
tudes parciales de los mismos. En particular, el poder extraer conjuntos de galaxias que
tienen conexion historica desde diferentes instantaneas. Por ello, al generar este catélogo
hemos incluido la informacién relevante para poder identificar los progenitores de todas
las galaxias, en vista de que en esta ocasién hemos almacenado las propiedades obtenidas
para todas las instantédneas originales de la simulacion.

Para este proposito, la primera variable que preservamos de la lectura de los catalogos
e incluimos en las salidas del codigo SAG es el identificador del bosque al cual pertenece
cada galaxia. De esta forma, en caso de que se desee la informaciéon histérica de una
galaxia en particular, solicitando a la base de datos todas las galaxias que pertenezcan
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al mismo bosque que ella se pueden obtener todas las galaxias pertenecientes a los halos
que han tenido un vinculo histérico o espacial con la misma, asi comos sus progenitores
y descendientes para todo corrimiento al rojo. Si bien esto es suficiente para descargar
listas de progenitores para galaxias que habitan bosques poco poblados donde domina
una Unica linea evolutiva, no es suficiente para aislar historias de galaxias que habitan en
bosques que tienen mas de una linea histérica, tales como los que albergan los halos méas
masivos y tienen més de un halo principal a z = 0.

La segunda caracteristica que incluimos para solucionar este problema particular es
definir un nuevo identificador exclusivo de las galaxias, que sea tinico en toda la simulacion
pero estatico en el tiempo. De este modo, este identificador resulta ser de naturaleza
distinta a los identificadores utilizados para los halos, los cuales son asignados al momento
de la localizacion en cada instantdnea antes de realizar la conexién histérica entre los
mismos. Las galaxias, por el contrario, son estructuras que naturalmente persisten en el
tiempo y tienen una historia consistente. Por ello, nuestro identificador es estatico para
las galaxias, es decir, es asignado a cada galaxia nueva que es modelada y es preservado
sin modificaciones por la misma hasta que desaparece o termina la evoluciéon. De este
modo, diferentes instancias de una misma galaxia registradas en distintas instanténeas
tendran el mismo identificador.

Esta variable, que hemos llamado identificador estatico de galaxias Sip, corresponde
a un entero de 64 bits y lo definimos como

SID = Sform X 1014 + Prox X 1010 + Z.gala (43)

donde sgym corresponde al ntimero de la instantanea cuando naci6 la galaxia, pyox es el
numero del fragmento de la simulacion que el proceso esta analizando con el fin de no
repetir identificadores entre diferentes fragmentos, e g, es el nimero de galaxias forma-
das en el proceso al momento de su nacimiento. Estas dos tltimas variables garantizan
la unicidad de este identificador en toda la simulacién, y la primera se agrega simple-
mente para poder estimar la cantidad de instantaneas en que ha existido cada galaxia.
Realizando solicitudes a la base de datos mediante este identificador es posible extraer la
evolucion historica de una galaxia de forma individual.

Finalmente, para poder rastrear las galaxias satélites que se fusionaron con alguna
central cuya historia se esté extrayendo, se incluye en las salidas la informacion referente
tanto a los progenitores como a los descendientes de las galaxias, de modo que sea po-
sible hacer bisquedas en ambas direcciones temporales. Para esto se utilizaron listas de
identificadores estaticos.

Cada galaxia se caracteriza por tener un tinico descendiente en la instanténea siguien-
te, por lo tanto so6lo es necesario guardar el identificador de la galaxia descendiente en
cada caso. Este valor seréd igual al identificador actual de la galaxia cuando esta no se
fusione con una central. Por otro lado, la cantidad de progenitores puede tomar cualquier
valor partiendo desde cero. En este caso, este nimero debe ser igualmente registrado, y
los progenitores deben ser almacenados mediante una lista ligada entre las galaxias de la
instantanea anterior. Cabe destacar que con esta nomenclatura, el indicador del primer
progenitor siempre correspondera al mismo identificador que posee la galaxia, por lo que
podria ser omitido. No obstante, para mantener consistencia con otros catalogos simila-
res, el primer progenitor es registrado para todas las galaxias sin importar el niimero de
progenitores que tenga cada una.

Con esta informacion es posible asignar nuevos tipos de identificadores de las galaxias
(como los comunmente utilizados identificadores tipo depth-first), tarea que quedaréa a
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criterio futuro dependiendo de los usos mayoritarios que se le dé a la base de datos.

4.7.2. Inyeccion en la base de datos

Si bien hemos generado una colecciéon de archivos que almacena un catélogo de galaxias
simuladas totalmente utilizable para los propoésitos planteados en esta Tesis, la base de
datos piblica tiene ciertos estandares que no son decididos por los modeladores. Por ello,
para concretar la inyeccion de los datos que hemos generado, debe realizarse una serie de
conversiones de unidades y nueva asignacion de nombres.

En la primera etapa de publicacion, sélo se agrega un conjunto menor de propiedades
a la base de datos, las cuales constituyen solamente las caracteristicas principales de las
galaxias. La lista de estas, asi como el nombre publico, su unidad y la conversion que
hay que realizar durante la inyeccién son mostrados en la Tabla 4.5, en donde se han
omitido dos propiedades que no se agregaran para nuestro modelo debido a su ausencia
en los archivos creados. Estas corresponden a la tasa de formacion estelar del disco de las
galaxias, que se puede obtener sustrayendo la del bulbo de las galaxias sobre la total, y
el pardmetro de espin de los halos de materia oscura que deberé ser extraido del catalogo
de propiedades de los halos de ser necesario. Todas las galaxias obtenidas por el modelo
seran cargadas en una tunica tabla, de modo que el valor del corrimiento al rojo sera la
tnica forma de discriminar entre la poblaciones de galaxias pertenecientes a diferentes
instantaneas. A su vez, no quedara referencia alguna a los fragmentos de la simulacion
originalmente utilizados para realizar el calculo.

Esta eleccion de variables, sus nombres y unidades sera el estandar de la base de
datos para todos los modelos semianaliticos que procesen las simulaciones disponibles
de la colaboraciéon. Una vez cargados los datos, junto con el envio de publicaciones de
presentacion respectivas, todos quedaran disponibles en el sitio web oficial https://www.
cosmosim.org donde ya hay habilitada una interfaz de acceso personalizado a todas las
tablas mediante SQL, uno de los lenguajes estandar utilizado para acceder a bases de

datos en VO.

4.8. Lectura de salidas del codigo SAG

Durante el presente capitulo hemos descrito todo el proceso de realizacion de catalogos
utilizando el modelo semianalitico SAG sobre la simulacion MDPL2. Si bien estos datos
estaran disponibles en una base datos abierta, la cantidad de propiedades incluidas en ella
es menor a la almacenada en los archivos originales del modelo. Por ello, estos archivos
estaran igualmente disponibles tanto para uso interno como para quienes lo soliciten para
concretar proyectos particulares.

No obstante, también hemos visto que la informaciéon almacenada esté fragmentada
en una cantidad importante de archivos HDF5 lo cual complica su lectura de forma
sencilla. Si bien unificar total o parcialmente esta coleccién podria sugerirse como una
solucion a esta problemaética, esta estrategia deberia aplicarse sobre cada catélogo creado,
restando ademas transportabilidad ante copias remotas y complicando lecturas parciales
de la poblacion de galaxias.

En este contexto, hemos desarrollado un moédulo de lectura de salidas genéricas del SAG
que resuelve el problema planteado, con soporte no sélo del formato de salidas reducidas
utilizado en esta ocasién sino también al formato original del cédigo que tiene arreglos
con diferentes dimensiones y unidades arbitrarias. Este paquete esta escrito en PYTHON
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Nombre en BD

Detalles y unidades en BD Nombre en SAG y conversion

redshift z
HostHalolID
MainHalolD
HalolD

ForestID
GalaxyType
HaloMass

Vmax

Vpeak

NFW concentration

MstarSpheroid
MstarDisk
McoldSpheroid
McoldDisk
Mbhot

Mbh
SFRspheroid
SFR
MagStarSDSSu
MagStarSDSSg
MagStarSDSSr
MagStarSDSSi
MagStarSDSSz
MZgasSpheroid
MZgasDisk
MZhotHalo
MZstarSpheroid
MZstarDisk
MeanAgeStars

Mg /h
km /s
km /s

comovil, Mpce/h
comovil, Mpc/h
comovil, Mpc/h
peculiar, km/s
peculiar, km/s
peculiar, km /s
Mg /h
Mg /h
Mg /h
Mg /h
Mg /h
Mg /h
Mg /h/Gyr
Mg /h/Gyr
en reposo, con polvo
en reposo, con polvo
en reposo, con polvo
en reposo, con polvo
en reposo, con polvo
Mg /h
Mg /h
Mg /h
Mg /h
Mg /h
Gyr

Redshift

GalaxyHostID
MainHaloID

HaloID

ForestID

Galaxy Type

Halo/M200c

Halo/Vmax

Halo/Vpeak

Halo/cNFW

X x1073

Y x1073

Z x1073

Vx

Vy

Vz

M star bulge

M star disk

M gas bulge

M gas disk

M hot

Mbh

SFR_ bulge x10°

SFR x10°
Magnitudes/Mag uS_dust
Magnitudes/Mag ¢S dust
Magnitudes/Mag 1S _dust
Magnitudes/Mag iS dust
Magnitudes/Mag zS dust
MZ gas bulge

MZ gas disk

MZ hot halo

MZ stars bulge

MZ stars_disk

T stars

Tabla 4.5: Conversion de arreglos entre salidas del SAG para generar tablas que se publi-
caran en la base de datos (BD).
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y ha de ser utilizado desde ese mismo lenguaje. El codigo completo se distribuye bajo la
licencia GNU GPL, version 3, y esta disponible de forma publica en el repositorio web
oficial® desde el cual se puede descargar a través de MERCURIAL:

hg clone https://bitbucket.org/cnvega/SAGreader

El moédulo incluye rutinas para leer en conjunto todos los archivos de salidas del SAG
localizados en un directorio, los cuales son automéaticamente clasificados segiin la instanta-
nea a que pertenezcan. Mediante instrucciones tnicas y simples, permite leer propiedades
especificas de todas las galaxias, ya sea de la poblaciéon completa, una instantédnea, o
un rango de corrimientos al rojo a eleccién; asi como también permite leer el conjunto
de propiedades asociado a una misma galaxia a diferentes épocas. Ademas, es capaz de
interpretar y entregar todos los factores de conversion de unidades para cada propiedad
almacenada de una forma explicita y automatica.

Por otro lado, el paquete incluye ademas ejemplos de uso, documentacion, y una serie
de rutinas adicionales que realizan graficos caracteristicos de la poblacién de galaxias
cargada. En particular, todas las gréaficas incluidas en este capitulo en las secciones de
célculo de catalogos (4.5, 4.6 y 4.7) fueron obtenidos con este paquete, y estan disponibles
para ser recreados ya sea con estos catélogos u otros obtenidos con el modelo SAG.
El paquete ha sido creado pensando en datos de gran envergadura, por lo que trata
de optimizar tanto el uso de memoria como la cantidad de accesos a disco duro en su
ejecucion.

Los archivos que componen el paquete en su version actual son:

» El modulo de lectura SAGreader . py, donde se definen todas las clases utilizadas en
el proceso de carga y lectura de archivos. Este puede ser usado independientemente
del resto del paquete.

= Dos archivos de codigo SAGplots*.py con rutinas que realizan graficos de ciertas
propiedades de las galaxias utilizando el lector anterior, comparando cada una con
datos observacionales.

= Un directorio llamado Data que contiene las curvas de los datos observacionales
utilizados por las rutinas anteriores.

» Un archivo de coédigo llamado simu.py que contiene ejemplos de uso de todo el
paquete, y que fue utilizado por el autor para produccion cientifica.

» Un par de archivos doxygen para generar la documentacion extendida, 1til para
desarrolladores.

El moédulo de lectura utiliza el paradigma de programacion orientada a objetos para
simplificar su uso. Cada clase, método o rutina tanto del médulo como de los archivos con
rutinas para hacer gréficos incluyen su correspondiente documentacion. Esta puede ser
accedida tanto desde los comandos de ayuda estandar de PYTHON, como del manual de
desarrollo que se puede construir utilizando el programa de documentaciéon DOXYGEN.

Shttps://bitbucket.org/cnvega/SAGreader
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doxygen config.dox

Para mas informaciéon de la descripcion o uso del paquete, existe ademéas un manual
breve (por ahora en espanol unicamente) que se puede solicitar al autor, o directamente
seguir cualquiera de las rutinas de ejemplo incluidas en el archivo simu.py que contienen
las instrucciones usuales de utilizacién del paquete en su totalidad.
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Capitulo 5

Conclusiones

Esta Tesis se ha enfocado en el analisis, modificacion y uso del modelo semianalitico de
formacion de galaxias SAG, con el proposito de estudiar los procesos fisicos que conducen
la formacion y evolucion de las galaxias en diferentes escalas espaciales. Como producto
final del trabajo, se han generado catélogos de galaxias simuladas con una consistencia
predictiva suficiente que permite publicarlos abiertamente en un observatorio virtual para
usos generales.

En la primera parte, presentada en el Capitulo 2, hemos detallado toda la inter-
vencion necesaria que tuvo que realizarse sobre modelo semianalitico para alcanzar el
objetivo planteado y generar el producto deseado. Las modificaciones abarcaron mejoras
en rendimiento incluyendo paralelizaciones con multihilos, adaptaciones a nuevos tipos
de simulaciones a través de los catdlogos de halos en estandar SUSSING, automatizacion
de estrategias de calculo distribuido y definiciones de nuevos tipos de salida del codigo
aptas para calculos de gran envergadura. Muchas de estas mejoras permitieron que el
modelo SAG pudiese participar del proyecto de comparacion nITFy (Knebe et al., 2015)
atn en curso, y en las continuaciones del mismo (Knebe et al. en preparacion). Final-
mente, se establecioé una estrategia para calibrar los parametros libres del modelo cuando
es utilizado sobre simulaciones cuyos catalogos de halos estén almacenados en el formato
SUSSING.

En la segunda parte, presentada en el Capitulo 3, hemos detallado todos los cambios
realizados al tratamiento fisico de las galaxias satélites que son modeladas por el codigo
semianalitico. Se describi6é un analisis detallado de la tasa de fusién de galaxias obtenida
segun el comportamiento de los halos de una simulacion, y como esta sirve para ajustar el
modelo analitico utilizado para integrar la evolucion orbital de las galaxias satélites huér-
fanas que emergen al modelar sistemas. Debido a que la integracion de orbitas se realiza
mediante un c6édigo anexo al modelo SAG, todas las adaptaciones a formatos nuevos y
rendimiento efectuadas en este tltimo debieron ser igualmente replicadas en el integra-
dor. A su vez, se disenoé e implement6 una estrategia para estimar evoluciones orbitales
consistentes cuando los halos de materia oscura se ven afectados por las condiciones de
borde periddicas de las simulaciones de N-cuerpos. Todas estas mejoras seran publicadas
en un trabajo futuro (Vega-Martinez et &l. (a), en preparacion). Por otro lado, se estudio
el comportamiento de la presiéon de barrido sobre el gas de las galaxias satélites, y se
propuso un nuevo ajuste analitico para modelar la presion ejercida sobre estas galaxias,
que depende tanto de la distancia al centro de los halos anfitriones como de la masa de
los mismos y del corrimiento al rojo (Vega-Martinez et al. (b), en preparacion).

Finalmente, en el Capitulo 4 hemos descrito el proyecto de colaboracién que hemos
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iniciado con el grupo MultiDark, consistente en poblar un conjunto de simulaciones cos-
mologicas de materia oscura con galaxias utilizando el cédigo SAG. En este contexto,
hemos descrito el analisis y procesamiento que hemos realizado sobre la primera de las
simulaciones consideradas en el proyecto, llamada MDPL2, que abarca un volumen cos-
mologico de 1 h~! Gpe de lado. Hemos detallado la creacion y analisis de tres catalogos de
galaxias generados con el modelo sobre esta simulacion, cada uno realizado en diferentes
etapas de desarrollo de los demas temas tratados durante la Tesis. Finalmente, se creo
un catalogo de galaxias obtenido con un modelo calibrado, y que es capaz de cumplir con
suficiente precision todas las restricciones observacionales requeridas para su publicacion.
Este sera liberado a mediados del primer cuatrimestre del ano 2017, siendo ofrecido libre-
mente mediante la misma base de datos que aloja a las simulaciones del grupo MultiDark
(Cora, Vega-Martinez et al. en preparacion; Knebe et al. en preparacion).

Como productos anexos en el desarrollo de la Tesis, se han creado ademéas dos codi-
gos abiertos ttiles para procesar la informacién manipulada durante el desarrollo de este
proyecto. El primero consiste en una colecciéon de codigos que permiten leer, particionar
y convertir catalogos de halos almacenados en el formato SUSSING, ttil tanto en la adap-
tacion de otros codigos semianaliticos a este formato como para el manejo general de
este tipo de simulaciones. El segundo corresponde a un paquete de lectura genérico de las
salidas del codigo SAG, disenado con el fin de simplificar al maximo los procesos de carga
y lectura de los productos obtenidos con este modelo para favorecer el analisis y estudio
de los mismos. Ambos paquetes de cddigos se encuentran abiertamente disponibles en el
repositorio oficial del autor!, ofrecidos mediante licencia GNU GPL.

Proyectos derivados y trabajo a futuro

La cantidad de topicos contemplados en esta Tesis, a su vez, ha abierto la posibilidad
de iniciar varios proyectos de investigacion derivados o a modo de continuacion del trabajo
realizado.

Gracias a las adaptaciones efectuadas al codigo SAG, este ahora puede aplicarse a un
vasto conjunto de simulaciones nuevas que antes no eran procesables por el coédigo. Por
ejemplo, hemos iniciado una colaboracion con la Dark Energy Science Collaboration del
relevamiento LSST, para modelar la poblacion de galaxias de la simulacion MassiveBlack-
IT en su versién de materia oscura solamente (Khandai et al., 2015), de modo que los
catalogos generados con ella puedan ser utilizados en la planificacion del telescopio. A
su vez, mediremos el impacto en la poblaciéon de galaxias al utilizar simulaciones que
consideran materia oscura interactuante con bariones (Schewtschenko et al., 2015).

El desarrollo del paquete de codigos que permite manipular facilmente catalogos en
formato SUSSING nos ha permitido, entre otros, extraer todos los cimulos y grupos de
la simulacion MDPL2 que sean anélogos al Grupo Local. Con ello, realizaremos analisis
especificos y detallados tanto de la formacion de galaxias tipo Via Lactea como de sus
propiedades (Gargiulo et al., en preparacion).

Al estudiar los tratamientos aplicados a las galaxias satélites hemos definido un criterio
de fusiones de galaxias que permite reproducir de forma consistente la evolucion de la tasa
de fusiones historica. No obstante, atn no esta determinado si el valor utilizado en el corte
por proximidad que constituye este criterio deba mantenerse constante para corrimientos
al rojo altos. Para ello, debemos realizar un estudio de la evoluciéon de los tamanos
caracteristicos de galaxias centrales que poseen fusiones, proponiendo para ello utilizar

'https://bitbucket.org/cnvega
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simulaciones de alta resoluciéon en masa junto al modelo semianalitico SAG. Por otro
lado, el criterio de pérdida de masa por fuerzas de marea utilizado en el integrador debe
ser estudiado con més detalle. La evolucion de los parametros que caracterizan los perfiles
de densidad de los halos de materia oscura satélites durante su evolucion orbital pueden
ser estudiados directamente en simulaciones de materia oscura, lo cual permitiria conocer
con precision el mecanismo de pérdida de masa y asi medir si existe algtin posible sesgo
metodologico en los valores determinados por los algoritmos de busqueda de subhalos.

Durante la creacion de los diversos catalogos de galaxias con el modelo SAG utili-
zando la simulacion MDPL2, descubrimos una incompatibilidad entre los tratamientos
de efectos de ambiente en galaxias satélites y la evoluciéon del tamano de los discos de
las galaxias utilizando los cambios de momento angular por acreciéon de material. Deben
realizarse anélisis mas detallados sobre el origen de estas discrepancias, dado que ambos
tratamientos permiten reproducir caracteristicas especificas de las propiedades resultantes
de la poblaciéon de galaxias.

Finalmente, durante el ano 2017 se dara inicio a la segunda etapa de la colaboraciéon
con el grupo MultiDark que consiste en procesar la simulacion SMDPL, muy alta en
resolucion de masa. Esta simulacién permitira refinar atin mas los tratamientos utilizados
en el modelo, asi como estudiar en mas detalle sistemas con galaxias de menores masas
en un contexto cosmologico.
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Apéndice A

Propiedades de la salida reducida

Nombre Descripcion

Identificadores

ForestID Identificador del bosque de pertenencia.
HaloID Identificador del halo de pertenencia.
MainHaloID Identificador del halo principal.
GalaxyHostID ID del ultimo halo al cual perteneci6.
GalaxyStaticID ID estatica (SID) de las galaxias.
GalaxyType Tipo de la galaxia.

Propiedades de las galaxias

X Posicion x comovil [kpc/h).

Y Posicion y comovil [kpe/h|.

VA Posicion z comovil [kpe/h|.

Vx Velocidad x peculiar fisica [km/s].

Vy Velocidad y peculiar fisica |km/s].

Vz Velocidad z peculiar fisica [km/s].
M_star_disk Masa estelar del disco [Mg/h].
M_star_bulge Masa estelar del bulbo [Mg/h].
M_ICstars Masa estelar del halo [Mg /h].

M_hot Masa del gas caliente [Mg/h].
M_gas_disk Masa del gas frio [Mg /h].

M_gas_bulge Masa del gas del bulbo [Mg /Al

Mbh Masa del agujero negro central [Mg /h].
Rhalf_disk Radio del disco (mitad de masa) [kpc/h].
Rhalf_bulge Radio del bulbo (mitad de masa, 3D) [kpc/h].
SFR Tasa de formacion estelar [Mg /h/yr].
SFR_bulge Tasa de formacion estelar (bulbo) [Mg/h/yr].

SFR_bulge_DI

InstantSfrQuies
InstantSfrBulge
T_stars

Tasa de formacién estelar por inestabilidades de disco
[Mo/h/yr].

Tasa de formacion estelar instantanea, suave [Mg /h/yr].
Tasa de formacion estelar instanténea, brotes [Mg /h/yr].
Edad media de la poblacion estelar [Gyr].

Metalicidades
MZ_stars_disk
MZ_stars_bulge
MZ_ICstars

Masa de metales del disco, estrellas [Mg/h].
Masa de metales del bulbo, estrellas [Mg /h].
Masa de metales del halo, estrellas [Mg /h].
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MZ_gas_disk
MZ_gas_bulge
MZ_hot_halo
OH_gas_disk_bulge
FeH_stars
FeH_hot_halo

Masa de metales del disco, gas [Mg/A].
Masa de metales del bulbo, gas [Mg/h].
Masa de metales del halo, gas [Mg/h|.
Tasa de masa O/H en el gas frio.

Tasa de masa Fe/H estelar (disco + bulbo).
Tasa de masa Fe/H en el halo.

Magnitudes absolutas
Magnitudes/Mag_B_dust
Magnitudes/Mag_I_dust
Magnitudes/Mag_K_dust
Magnitudes/Mag_R_dust
Magnitudes/Mag_U_dust
Magnitudes/Mag_V_dust
Magnitudes/Mag_uS
Magnitudes/Mag_gS
Magnitudes/Mag_rS
Magnitudes/Mag_iS
Magnitudes/Mag_zS

Magnitudes/Mag_uS_dust
Magnitudes/Mag_gS_dust
Magnitudes/Mag_rS_dust
Magnitudes/Mag_iS_dust
Magnitudes/Mag_zS_dust
Magnitudes/Bulge/Mag_uSb
Magnitudes/Bulge/Mag_gSb
Magnitudes/Bulge/Mag_rSb
Magnitudes/Bulge/Mag_iSb
Magnitudes/Bulge/Mag_zSb
Magnitudes/Halo/Mag_gSh
Magnitudes/Halo/Mag_rSh

Filtro B con correcciéon por polvo.
Filtro I con correcciéon por polvo.
Filtro K con correccién por polvo.
Filtro R con correccién por polvo.
Filtro U con correccién por polvo.
Filtro V' con correcciéon por polvo.
Filtro u SDSS.

Filtro g SDSS.

Filtro r SDSS.

Filtro ¢« SDSS.

Filtro z SDSS.

Filtro u SDSS con correcciéon por polvo.
Filtro g SDSS con correccién por polvo.
Filtro » SDSS con correcciéon por polvo.
Filtro ¢ SDSS con correccién por polvo.
Filtro z SDSS con correccién por polvo.
Filtro u SDSS del bulbo.

Filtro g SDSS del bulbo.

Filtro r» SDSS del bulbo.

Filtro i SDSS del bulbo.

Filtro z SDSS del bulbo.

Filtro g SDSS del halo.

Filtro » SDSS del halo.

Propiedades de los halos

Halo/M200c
Halo/R200c
Halo/Vmax

Halo/Vpeak

Halo/cNFW

Masa del halo, se mantiene fija en huérfanas [Mg /h|.
Radio del halo, se mantiene fijo en huérfanas [kpc/h|.
Velocidad circular del halo (coord. fisicas) [km/s].
Velocidad circular del halo al momento de acrecion (coord.
fisicas) [km/s].

Parametro de concentraciéon de NFW, se mantiene fijo en
huérfanas.

Arbol de fusién de galaxias

GalDescendant
GalNumProgenitors
GalFirstProgenitor
GalNextProgenitor

SID de la galaxia descendiente.
Niimero de progenitores.

SID del primer progenitor.
Lista ligada de progenitores.

Tabla A.1: Lista de propiedades incluidas en la salida reducida del cédigo en formato HDF5,
como la que se utiliz6 para inyectar en la base datos piublica las galaxias obtenidas con la

simulacion MDPL2.
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