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1 Introduccién y objetivos

1.1 Introduccion

En 1933, tan solo una década después de que Hubble descubriera que las llamadas nebulosas
eran realmente galaxias alejadas de la Via Lactea, F. Zwicky investigé el cimulo de Coma
y aplicando el teorema del virial concluyé que la mayor parte de la materia era invisible
(Zwicky 1933). El enigma de la materia oscura cobré fuerza a lo largo de las décadas con
el surgimiento de una gran variedad de evidencias, desde las curvas de rotacion de las
galaxias, la emisién de rayos-X de ctimulos, hasta las lentes gravitacionales. Segun los
recientes datos del satélite Planck, el Universo contiene 5 veces més materia oscura que
materia bariénica (Planck Collaboration et al. 2020).

La caza de la particula que se encuentra detras de esta incoégnita ha conducido a
una larga lista de candidatos. En ella encontramos a las particulas masivas débilmente
interactuantes (WIMPs, por sus siglas en inglés), los axiones y los objetos astrofisicos
masivos de halo compacto (MACHOs), entre otros. En la actualidad ninguno de estos
candidatos se encuentra dentro del Modelo Estandar de particulas. Otras hipotesis se
centran en modificaciones de la gravedad, como la dindmica newtoniana modificada
(MOND), aunque en este trabajo nos centraremos en los candidatos que son particulas.

Segtn el modelo del Big Bang el universo primigenio tenia un alto grado de homo-
geneidad, pero en él encontramos fluctuaciones cuanticas de materia que generaron las
semillas de las estructuras del universo observable actual. El paso entre estas fluctuaciones
y las estructuras de materia del universo depende de la velocidad que tenian las particulas
de materia oscura en el comienzo del universo. De esta manera, segin esta velocidad
podemos distinguir tres categorias de materia oscura: fria (CDM), templada (WDM) y
caliente (HDM).

En el caso de la HDM, la dispersion de velocidades inicial era lo suficientemente grande
como para eliminar las fluctuaciones existentes a escalas galacticas o subgalacticas. Esto
conduce a una formacion de arriba a abajo, empezando con regiones extensas de materia,
del tamano de los supercimulos de galaxias, que posteriormente van colapsando en galaxias
y camulos por efecto de la gravedad. Este modelo de evolucién no concuerda con las
observaciones, pues daria lugar a una distribucién muy distinta a la que observamos

(Primack and Gross 2001). Por lo tanto, la HDM se descarta como principal contribucién



de la materia oscura.

Por otro lado, si la materia oscura es fria las fluctuaciones cuanticas no se borran y
determinan la distribucién de materia oscura posterior. Estas fluctuaciones se acentiian
por efecto de la gravedad, atrayendo la materia circundante hacia ellas e iniciando asi la
formacion de estructuras de materia oscura gravitacionalmente ligadas, denominadas halos.
Estos halos comienzan siendo pequenos pero al colisionar entre si van aumentando de masa
y tamano progresivamente (figura 1). Este modelo de acrecién jerdrquica resulta en halos de
gran tamano que incluyen otros halos més pequenios en su interior, denominados subhalos,
en un grado de mezcla variable. En el interior de los halos y subhalos eventualmente cae
el gas circundante propiciando la formacién de galaxias y cimulos de galaxias (Wechsler
and Tinker 2018; White and Rees 1978).

En la actualidad, la investigacién de la materia oscura se centra principalmente
en la categoria de materia oscura fria, integrandola junto con la teoria de la energia
oscura en el denominado modelo ACDM. Este modelo, también conocido como el modelo
cosmologico estandar, es el mas simple que es capaz de explicar las propiedades generales
del cosmos. Actualmente este paradigma cuenta con numerosas observaciones que lo
respaldan, especialmente a grandes escalas (Spergel et al. 2007). Ejemplos de estos éxitos
se encuentran en la radiacién de fondo de microondas (Kovac et al. 2002), el bosque
Lyman-alfa (Weinberg 2003) y las lentes gravitacionales débiles (Bacon et al. 2000).

Sin embargo, estos éxitos observacionales estan acompanados de una serie de discrepan-
cias que siguen presentes a escalas mas pequenas. La primera de ellas se encuentra en los
centros de los halos. Los estudios cosmoldgicos basados en el modelo estandar conducen a

@ con « aproximadamente 1. En cambio, las

nucleos en los que la densidad va como r~
observaciones de galaxias muestran un perfil de densidad constante en el centro (De Blok
2010). En segundo lugar, durante el aglutinamiento jerarquico algunas subestructuras
sobreviven, permaneciendo como satélites del halo principal. Por ejemplo, en torno a la
Via Lactea podemos observar alrededor de una docena de satélites por encima de una
luminosidad concreta. Sin embargo, el modelo ACDM predice una cifra de un orden de
magnitud superior con el mismo umbral de luminosidad, lo cual se aleja de la cantidad
observada incluso si suponemos que algunos satélites estaran ocultos desde nuestro punto

de vista. Esta diferencia se acentia ain mas si consideramos el caso del Grupo Local y

sus satélites (Klypin et al. 1999; Moore et al. 1999). Estos dos conflictos se conocen como



Fig. 1: Evolucién de la componente de materia oscura de un halo del tamano de la Via
Lactea. Estas imdgenes se han tomado de la simulacién del proyecto Via Lactea (Diemand
et al. 2008). La magnitud z, denominada corrimiento al rojo, da una indicacién del tiempo
de manera que a menor z mayor es la edad. La ultima imagen, con z = 0, corresponde al
presente.



el "problema del perfil de densidad de los halos” y el "problema de los satélites ausentes” ,
respectivamente.

Para poder responder a estas incognitas debemos entender el comportamiento de
la materia oscura a pequenas escalas. Para ello es necesario emplear modelos precisos,
cuyo estudio supone una gran cantidad de calculos no lineales. Por este motivo para
investigar las subestructuras de materia oscura se suelen emplear simulaciones numéricas
de alta resolucién. En las tltimas décadas estas simulaciones han evolucionado de manera
considerable, alcanzando la capacidad y precisién requeridas para estos desafios, como
por ejemplo Via Lactea (Diemand et al. 2008), Proyecto Aquarius (Springel et al. 2008) y
Proyecto Caterpillar (Griffen et al. 2016).

En la dltima década la comunidad cientifica ha adoptado un nuevo enfoque para el
estudio de la distribucion de estructuras de materia oscura. El método original se basaba en
mejorar las simulaciones puramente gravitacionales en resolucién y cantidad, mientras que
la nueva via alternativa se centra en las denominadas simulaciones hidrodindmicas (Schaye
et al. 2015; Vogelsberger et al. 2014). Estas son capaces de conectar més directamente con
las observaciones experimentales debido a la incorporacion de efectos complejos como el
impacto de las supernovas o el enfriamiento de los gases mediante radiacion. Sin embargo,
la inclusién de tales procesos supone por el momento una limitacién en la cantidad y
resolucion de las simulaciones que se pueden conseguir en comparacion con las simulaciones
que solo consideran la interaccion gravitatoria.

Finalmente, el advenimiento de las simulaciones numéricas de ultima generacién va
acompanado de las recientes observaciones a gran escala que permiten confeccionar mapas
de las estructuras dentro del disco y el halo de nuestra galaxia, como por ejemplo SEGUE
(Yanny et al. 2009), LAMOST (Deng et al. 2012) y la reciente GAIA (Gaia Collaboration
et al. 2016). La obtencién de estas mediciones precisas requiere modelos tedricos igual de
precisos, luego el desarrollo de simulaciones numéricas de alta precision sera crucial para

poner a prueba el modelo estandar ACDM.

1.2 Objetivos

La finalidad de este trabajo es el analisis de la distribucién de subhalos que predice el
actual modelo estandar de la cosmologia, el modelo ACDM, en galaxias como la Via Lactea.

En particular, estudiaremos la posible existencia de una funcién de distribucién universal



que dependa de la masa del subhalo y su distancia al centro del halo principal. Para
ello examinaremos el catalogo de halos de materia oscura obtenido en las simulaciones
del Proyecto Caterpillar, que como indicamos anteriormente es uno de los conjuntos de
simulaciones de N cuerpos més grandes hasta la fecha.

La existencia de una distribucién caracteristica universal y su caracterizacion facilitara
el estudio analitico de halos y subhalos. Comprender el comportamiento de las estructuras
de materia oscura es de gran importancia para muchas cuestiones de la astrofisica. Primero,
porque sera de gran ayuda para determinar el modelo de materia oscura(CDM, WDM u
otro), pero también serd relevante para campos mas alld de la materia oscura, como la
evolucion galactica o las lentes gravitacionales.

En la seccion 2 de este trabajo se presentan los conceptos tedricos necesarios para el
desarrollo de esta investigacion. En la secciéon 3 se hace un breve repaso de las técnicas
numéricas utilizadas en las simulaciones y de la metodologia empleada para obtener los
resultados. En la seccion 4 presentamos los resultados extraidos de nuestro estudio de
las simulaciones. En la seccion 5 se realiza una breve discusién de estos resultados y
se exponen las conclusiones principales. Finalmente, tras la bibliografia mostramos un

Apéndice A donde se discute en detalle el proceso del ajuste de los datos.

2 Conceptos tedricos

En esta seccion se muestra una breve introducciéon a los conceptos mas relevantes para
el desarrollo de este trabajo. En primer lugar presentaremos los puntos necesarios para
describir el marco cosmolégico que asumiremos en nuestro modelo, incluyendo el factor de
escala, el corrimiento al rojo y algunos de los pardmetros cosmoldgicos mas relevantes. A
continuacion mostraremos una descripcién més detallada de los halos y de sus propiedades
fundamentales. Tras esto daremos una introduccion al desarrollo analitico de las ecuaciones

que emplearemos para describir la distribucion de subhalos.

2.1 Marco cosmolégico
2.1.1 Factor de escala y corrimiento al rojo

Una de las caracteristicas fundamentales del modelo cosmolégico actual es la expansion

del universo. Este fenémeno se modela a través del denominado factor de escala a(t)



en el contexto de la métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW), que es
la solucién de las ecuaciones de Einstein de la relatividad general. En este contexto es
conveniente definir dos tipos de distancias, que se relacionan mediante este factor de escala.
La primera de ellas es la distancia propia, que da la distancia entre dos puntos en un
instante especifico y va aumentando conforme avanza el tiempo debido a la expansion
del universo. Por otro lado, la distancia comovil se define como la distancia en la que se
elimina el efecto de esta expansion. Ambas distancias se relacionan mediante el factor de

escala:

r(t) = a(t)ro (1)

donde r(t) es la distancia propia y 7o es la distancia comévil. El factor de escala, al
igual que la distancia propia, depende del tiempo. Por definicion, la distancia comovil

equivale a la distancia propia en el instante t; en el cual el factor de escala es 1.

a(to) =1 T(to) =Tp (2)

Por convencién se toma el tiempo £, como la edad actual del Universo, de manera que
el valor actual del factor de escala es 1.

La dependencia del factor de escala con el tiempo requiere conocer el tipo concreto de
expansion que experimenta el universo a lo largo de su historia. Por lo tanto, para cada
modelo cosmolégico podremos hallar la dependencia exacta de a(t), que nos permite hallar
el tiempo a partir del factor de escala y viceversa. En (Garcia-Bellido 2005) se pueden
encontrar mas detalles de esta relacion.

En la métrica FLRW este factor de escala se puede relacionar con otra magnitud que
depende del tiempo denominada corrimiento al rojo (redshift) z de la siguiente manera

(Mukhanov 2005):

B 1
14 2(¢)

a(t) (3)

Esta relaciéon implica que podemos especificar un tiempo concreto mediante un valor
del corrimiento al rojo. Por ejemplo, un corrimiento al rojo de z = 1 hace referencia al
tiempo en el que el factor de escala tenia la mitad del valor actual, a = 0,5.

El corrimiento al rojo es un aumento de la longitud de onda de la radiacién electro-



magnética. En el contexto de la astronomia y la cosmologia este efecto proviene de diversos
factores, siendo el més simple de ellos el movimiento relativo entre la fuente de radiacion
y el observador. El corrimiento al rojo de la ecuacién 3 se refiere al producido por la
expansion del universo, también conocido como corrimiento al rojo cosmoldgico.

En la practica este fendmeno se puede medir observacionalmente con gran precision si
comparamos las longitudes de onda observadas A, con las longitudes de onda g predichas
por la fisica cuantica:

>\obs—>\0
= 4
2= s (@)

Por lo tanto, el corrimiento al rojo nos proporciona una manera de medir observa-
cionalmente y con precision el tiempo en el que se emitié la radiacién a través del factor
de escala. Este es el motivo por el que en ocasiones en cosmologia se hable de corrimiento

al rojo en vez de tiempo.

2.1.2 Parametros cosmoldégicos

Para describir por completo un modelo cosmolégico se define una serie de parametros
fundamentales que determinan diversos aspectos del universo, tales como su expansion o
las propiedades de las fluctuaciones primordiales. En esta subseccién se hara un breve
repaso de los parametros mas relevantes para nuestro estudio.

El més bésico de todos ellos es el parametro de Hubble H(t). Este pardmetro mide la
expansion del universo y depende del tiempo, indicando que la expansién puede cambiar
de ritmo. El valor en la actualidad Hy = H (ty) es lo que se conoce como constante de
Hubble. Debido a las diferencias entre los valores de Hp medidos mediante diferentes
técnicas, se suele expresar como Hy = 100h kms~'Mpc~!!, donde h es una variable cuyo
valor que esta entre 0 y 1. Segin las ultimas observaciones, este valor es préximo a 0,7
(Planck Collaboration et al. 2020).

A partir del parametro de Hubble podemos definir otro parametro denominado densidad
critica po. Esta es la densidad de materia y energia del universo que corresponderia a una
geometria del espacio-tiempo plana. Al igual que el parametro de Hubble, esta magnitud

depende del tiempo:

LEl pérsec (pc) es una unidad de longitud usada en el campo de la astronomia. Equivale a 3,0587-10m.



3H(t)?
81G (%)

po(t) =

donde G es la constante de gravitacién universal. Su valor en el presente es de
aproximadamente 6 protones por metro cibico (Garcia-Bellido 2005). En este trabajo esta
densidad servira como referencia para identificar los halos.

A partir de pe también se pueden definir las proporciones entre las distintas componentes
de energia-materia en el universo. Las componentes mas relevantes en este trabajo son la
energia oscura, la materia, la radiacion y la curvatura espacial. Sus densidades se denotan
como pa, P, PR Y Pk, respectivamente. Mediante la densidad critica podemos definir las
proporciones Q; = p;/pc.

La componente de la radiacién gz, que esta dominada por la contribuciéon de la
radiacion de fondo de microondas, es practicamente despreciable en base a las medidas
observacionales, luego Q2 ~ 0. Ademads, las observaciones apuntan a que la curvatura del
universo es plana, luego Qg ~ 0. Por lo tanto, las densidades més relevantes para este

trabajo son dos:

A m TGP,
pc  3H(t) pc  3H(t)

donde A es la constante cosmoldgica. La componente de materia €2, se puede descom-
poner a su vez en las componentes de materia ordinaria o bariénica(§2,) y de materia
oscura($2,,,). Las observaciones del satélite Planck (Planck Collaboration et al. 2020)
estiman Q2 = 0,6889 + 0,0056, Q,; = 0,315 + 0,007 y 2,,, = 0,265 £ 0,005. Estos valores
indican que la mayor parte de la energia-materia del universo se encuentra en forma de
energia oscura, mientras que gran parte de la energia-materia restante es materia oscura.

Para completar el resumen de los parametros cosmolégicos fundamentales debemos
mencionar el indice espectral escalar, ny, y la amplitud media, og. El parametro n, describe
como varian las fluctuaciones de densidad primordiales con la escala angular. Por otro
lado, oy es la amplitud media de la fluctuacién de materia en esferas de radio 8h='Mpc, y
por tanto nos da la normalizacién de las fluctuaciones de densidad.

Los valores especificos que usaremos para definir el marco cosmoldgico que asumimos

en nuestro trabajo se detallaran en la seccién 3.



Fig. 2: Esquema de la formacion de halos a través del proceso de acrecién jerarquica a lo
largo de varias etapas temporales. En el interior de subhalos podemos encontrar también
subestructuras(ver halos D, E y F en z).

2.2 Halos

Tras describir los conceptos més relevantes del marco cosmolégico vamos a tratar el
concepto mas importante de este trabajo, los halos. Los halos son la unidad bésica de
materia del universo a escalas cosmolégicas (Wechsler and Tinker 2018). Esta unidad basica
consiste en una region de materia que ha colapsado y que esta ligada gravitacionalmente.
Los halos pueden interactuar con otro halos, en ocasiones colisionando y dando lugar a
un unico halo. Esto supone la formacién de subestructuras en el interior de los halos,
denominadas subhalos (ver figura 2).

Estos subhalos son picos de densidad que orbitan alrededor del centro del halo y que
también tienen materia ligada gravitacionalmente a ellos. En su viaje a través del halo
pueden sufrir la friccién dindmica con la materia del halo, aunque generalmente son dificiles
de destruir. Sin embargo, pueden acabar desintegrandose o fusionandose con el halo si
se acercan al centro de este, ya que en esta region la densidad de materia es mucho mas
elevada (Bosch et al. 2018).

Una de las cuestiones mas interesantes acerca de los halos y los subhalos es su iden-
tificacién en un sistema de particulas. Esto ademas esta vinculado a la determinacion

de propiedades como su masa o su volumen, que serd vital para nuestro trabajo. Como
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los halos son sistemas ligados gravitacionalmente deben estar virializados, es decir, deben

verificar el teorema del virial:

(T) = —=5{U) (7)

donde T' es la energia cinética y U la energia potencial de todas las particulas que
contiene. Estos sistemas se pueden caracterizar por una masa virial M,;,. y un radio virial
rvir- La masa virial es la masa total del sistema y el radio virial es aquel dentro del cual

se aplica el teorema, luego se pueden relacionar de la siguiente manera:

P =73 3 (8)

donde p es la densidad del sistema.

A pesar de ser una técnica sencilla y directa, el teorema del virial trae consigo ciertas
dificultades. La primera dificultad es que en la practica los sistemas no tienen simetria
esférica perfecta, o tienen subhalos o procesos fisicos internos que complican el analisis.
En segundo lugar, conlleva calculos que pueden resultar pesados debido a la necesidad de
tener en cuenta simultaneamente las interacciones entre todas las particulas y sus energias
cinéticas. En la préactica, la masa virial M,;,. y el radio virial r,;. generalmente se definen
como aquellos que encierran un volumen cuya sobredensidad sea A = p/pc, donde p¢ es
la densidad critica introducida en el subapartado 2.1. El valor de A se calcula para cada
modelo cosmoldgico especifico y concretamente para el modelo ACDM esta en torno a

A =200 (Navarro et al. 1996).

2.3 Abundancia de subhalos

A continuacién pasaremos a describir detalladamente la distribuciéon de los subhalos en
el interior de los halos. Empezaremos en este apartado tratando de forma analitica la
funcién que describe dicha distribucion en funcién de la masa del subhalo y su distancia al
centro del halo.

Esta funcion se puede expresar de forma general como:

N
dvdM

fr, M) (9)
con r la distancia al centro (a la que nos referiremos directamente como radio) y M la
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masa del subhalo. En este trabajo comprobaremos si esta funcién es separable en ambas
variables. Esta idea estd motivada por algunos estudios preliminares (Springel et al. 2008).

Partiendo de esta suposicién tenemos:

d®N
VM h(M)g(r)

(10)

Donde hemos considerado directamente que el sistema presenta simetria esférica, luego
la dependencia espacial se reduce a una dependencia con el radio. Muchos estudios (por
ejemplo, (Gao et al. 2004; Griffen et al. 2016)) han encontrado mediante simulaciones
numéricas que la funcién de masa de subhalos se ajusta de forma precisa a la siguiente
ecuacion:

_dN

h(M) = = = hoM® (11)

En lo que respecta a la funcién que recoge la dependencia con el radio, la comunidad
cientifica no se decanta por un unico candidato. De hecho, solo hay un trabajo previo
que se dedique a responder esta cuestién (Springel et al. 2008), empleando la denominada
funcion de Einasto. En nuestro caso nos centraremos en otro de los candidatos, la funcion

de Dehnen, que es mas simple debido a que utiliza menos parametros:

dN 9o

T AV (I +1/r) (12)

g(r)

En la figura 3 se muestra la forma de esta funcién con diferentes valores del pardmetro
To.
Combinando 11 y 12, la funcién 10, que describe la distribucién de subhalos en funcion

de su masa y radio, se puede reescribir como:

d2N Jo 1
_— = h Ma— = N, Ma— 13
AvdM — T (A +rfro)t T Y (L4 1/r)? (13)

donde hemos definido ng = hggg. Por lo tanto en total encontramos tres parametros
a ajustar: ng, ro y a. En la secciéon 4.1 partiremos de este conjunto de ecuaciones

para desarrollar analiticamente todas las féormulas necesarias para ajustar los resultados

numéricos de forma eficiente y correcta.
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Fig. 3: La funcién de Dehnen se caracteriza por ser aproximadamente constante en la
region interna del halo (r < 10kpc) y por un descenso que comienza en las cercanias del
valor de ry(indicado en la gréfica como una linea discontinua vertical). En esta grafica se
compara la forma de esta funcién para diferentes valores de este parametro. Se observa
que el valor de la funciéon aumenta conforme crece el valor del parametro, especialmente
a radios mayores. En cambio, el valor de la funcién a radios pequenos es practicamente
invariante y depende exclusivamente de gg.

3 Metodologia

Para analizar la distribucién de subhalos que predice el modelo ACDM se ha empleado
el conjunto de simulaciones de halos elaboradas en el proyecto Caterpillar (Griffen et al.
2016). Este proyecto es hasta la fecha actual el que mas simulaciones tiene a altos niveles
de resolucién, con 35 simulaciones de halos del tamaiio de la Via Lactea (M, ~ 10'2M?)
a una resolucién de Mg ~ 10* M.

Estas simulaciones se corrieron usando los codigos P-GADGET3 y P-GADGETY y
las condiciones iniciales se generaron mediante el algoritmo MUSIC (Hahn and Abel
2011). El modelo cosmoldgico que se asumié se caracteriza por Hy = 67,11 km s~ Mpc™!;
Q,, = 0,32; Qy = 0,68; €, = 0,05; ng = 0,96 y 03 = 0,83, que son consistentes con las
observaciones mas recientes.

Las simulaciones se basaron en la técnica del zoom-in, que es una de las maneras mas
efectivas de estudiar simultdneamente la evolucion de los halos y el comportamiento de los

subhalos de sus interiores. En un primer paso se realiza una simulacién inicial en un cubo

2La masa solar (Mg) es una unidad de masa empleada en astronomfia, que equivale aproximadamente
a la masa del Sol. Su valor exacto es (1,98847 4 0,00007) - 10%° kg.
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de 100h~tMpc de lado. Tras la simulacién se identifican todos los halos candidatos y se
seleccionan aquellos que verifiquen los criterios de masa y aislamiento establecidos en el
proyecto. Finalmente se ejecutan varias simulaciones de resoluciones cada vez mayores
para cada halo, identificando los subhalos en el proceso.

Para la identificacién de halos y subhalos se empleé el buscador ROCKSTAR (Behroozi
et al. 2013). El funcionamiento de este algoritmo se puede dividir en dos técnicas, el
algoritmo ” friends-of-friends” (FOF) y el procedimiento de la sobredensidad esférica(SO).
En FOF se define una longitud de enlace, de manera que si dos particulas se encuentran a
una distancia menor que esta longitud, se asignan al mismo grupo. Asi, la eleccién de una
longitud de enlace mayor permitird encontrar regiones de menor densidad caracteristica y
una longitud de enlace menor conduciréd a regiones de mayor densidad caracteristica.

Por otro lado, la técnica de SO calcula a partir de cada pico de densidad el menor radio
cuya densidad verifique p(< r) = Apc, donde A es la sobredensidad, que fue introducida
en el apartado 2.1. Como mencionamos en dicho apartado, este método permite determinar
los limites del halo, asi como su masa virial y su radio virial.

El motivo principal por el que se eligié el catalogo del proyecto Caterpillar es como
mencionamos anteriormente su cantidad de simulaciones y su alta resoluciéon. Otra razén
por la que este catdlogo es méas adecuado comparado con otros como Aquarius Project o Via
Lactea es el uso de criterios de seleccion de halos méas laxos. Los otros proyectos introducian
un sesgo en la generacion de halos para facilitar la computacion de las simulaciones y asi
reducir los recursos necesarios para ellas. Esto es relevante para nuestro estudio debido a
que la formacion de subhalos estd vinculada a esas caracteristicas sesgadas, tales como el
historial de fusiones o la masa de los halos.

En este trabajo analizaré las masas y distancias al centro de todos los subhalos
recopilados a z = 0. Para realizar los ajustes de estos datos utilizaré el paquete Imfit
de Python, que proporciona herramientas para construir modelos complejos con los que
realizar ajustes no lineales por regresiéon de minimos cuadrados. Para el tratamiento y
ajuste de datos y para las representaciones gréaficas usaré cédigos de Python que he escrito
personalmente desde cero para este trabajo. También he realizado realizado el desarrollo

tedrico de la subseccion 4.1, que facilita notablemente el anélisis de los datos.
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4 Resultados

4.1 Funciones de masa y radio de subhalos

En este apartado mostraremos el desarrollo tedrico de varias ecuaciones que podremos
usar para ajustar los datos de las simulaciones de forma sencilla. Estas nos permitiran
verificar si las hipdtesis de la seccion 2.3 se cumplen para el conjunto de simulaciones del
catalogo del proyecto Caterpillar.

Empecemos calculando el niimero de subhalos contenido entre los radios 7. ¥ Tmaz Y
las masas M,in v M- Esto se obtendra realizando las integrales en radio y masa con
estos limites de integracion, que en este trabajo siempre seran finitos ya que estaremos
limitados por la resolucién finita o la cantidad de subhalos que identifiquemos (en la
seccion 4.2 se estudiard esto). Recordemos que la funcién diferencial sigue la ecuacion 13:

d°N 1
avast ="M Ty
donde M es la masa de los subhalos y r su distancia al centro del halo o radio. Al

integrar esta funcién obtendremos el nimero de subhalos comprendido en los limites de

integracién:

Mynaz 2
dVv / dM N

N<Tmz"n7 Tmaz Mmm; Mmaa:) - / —
v dVAM

v
Tmax 1 Mmaz (14>
=4 drr®———— dM M®
La integral en masa resulta:
Mmax 1+« 14+«
M4 — M-t
/ dM MO{ — mai + min (15)
Mmin «o

Por otro lado, en la integral en el radio se obtiene:

/Tmax dr T2 _ l?“4 |:3T3nin + 3TminT0 + T(% o 3r7271aa: + 3rmaxr0 + 7"(% (16)
Tmin (1 + T/T0)4 3" (Tmin + T0>3 (Tmax + TO)g

Combinando ambos resultados llegamos a:
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N(rmina Tmazs Mmina Mmaa:) ==

4 GMlte — Nplte 1302 4 Sy o + 12 312, 4 3T manTo + T2 (17)
—Tnora —
3 0o 1+a (Tmin + 70)3 (Tmaz +70)3

Esta expresion nos permitira obtener el nimero de subhalos en los intervalos M, <
M < Moz V Timin < T < Tmae Una vez conozcamos los valores de los pardametros ng, ro y
Q.

Para hallar estos parametros debemos encontrar en primer lugar unas expresiones que
se ajustaran a los datos recopilados en las simulaciones. Para ello vamos a integrar en
una de las dos variables disponibles, masa o radio, consiguiendo expresiones que dependan
de la variable sin integrar. Por el momento volveremos a usar limites arbitrarios M,,;,,
Mmax; T'mins Tmax-

Empecemos determinando el perfil de masa, que se obtiene integrando la ecuacion 13

en el volumen:

dN fmaz 1
Y miny mam; dV 4 d 2— Ma e
ang (" /V dVdM o { /m T /TO)LJ s
B é a [3r2 + 3TminTo + 18 _ 312w + 3mazTo + 78 A
3 (T’mm + To) (’f‘maz + 7‘0)3

La integral que aparece en el paso intermedio es idéntica a la que aparece en la ecuacién
16. De la ecuacion 18 podemos concluir que si estudiamos la distribucién de subhalos en

funcién de su masa esperariamos observar una dependencia del tipo:

dN

m (rmin7 Tmazxs M) = }/E),M (rmina rmaw)Ma (19)

donde Yj ps es un pardmetro que engloba los factores de la ecuacién 18:

4 37“mm ~+ 3rminTo + 7“0 37“72”“ + 3T mazTo + 7“(2]
7Tn07’0 — 5
3 (Tmin + TO) (Tmax + TO)

}/E),M(Tminv Tmam) - (20)

Aplicando el mismo procedimiento para el radio, tenemos:
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TS (MmmaMmam;T) - / dM =Ny |:/ dM Ma} i

av e dVdM e L+ r/ro)t
min min (21)
Mo — ppite 1

1+« (14 r/ro)*

La integral que aparece es la misma que la presentada en la ecuacién 15. De manera

equivalente:
dN .
~ (Munin, Mimaz; = Yo, (Mmins Mmaz) 77— 22
dv( T) 0, ( )(1+T/T’0)4 ( )
con:
M1+a _ M]A'»a
}/E),T(Mmin7 Mma:c) = Ny max min (23)

1+«
Con los resultados obtenidos en las ecuaciones 18 y 21 (resumidas en las ecuaciones
19 y 22) podemos ajustar los perfiles de la abundancia de subhalos frente a la masa y
el radio obtenidos en las simulaciones numéricas. Si los datos resultantes de las simu-
laciones realmente se ajustan a estas funciones, podremos determinar valores para los
parametros xg, ng y « a partir de los ajustes, sin importar la eleccion de los limites
Trins Tmazs Mmin ¥ Mmaez. Si ademas estas funciones son universales para todos los halos,

los parametros que encontremos deberéan ser los mismos para todos los halos que estudiemos.

Como en este trabajo analizaremos un conjunto de simulaciones, serda de gran interés
obtener resultados de ellas que sean facilmente comparables. Ademads, en algin momento
del analisis combinaremos todos los datos para obtener un ajuste con el mayor nimero de
datos posible. Por todo esto sera conveniente reexpresar el conjunto de ecuaciones que
hemos obtenido para pasar de variables absolutas, M y r, a otras nuevas variables que
estén normalizadas en la masa y radio del halo principal, M,;. y 7. Concretamente estas
nuevas variables son:

M r

xr =

Mvir Tvir

m = (24)

Los limites 7min, Tmazs Mmin ¥ Mpmaez asi como el parametro ry se deben normalizar

analogamente. Los diferenciales de masa y volumen ahora son:
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1 1

dm =
" Mm'r r

vir

En primer lugar, las funciones h(M) y g(r) pasan a ser:

h(M) = hoM* — h'(m) = Mg hom® (26)
o 90 ") — 90
g(T) - (1 T T/T_0)4 — g( ) (1 + x/w0)4 (27)

Podemos volver a integrar estas funciones en masa y radio para obtener el nimero
de halos comprendido en cierto rango de masas y radios, que es lo que calculamos en
la ecuaciéon 17. Como este nimero debe ser idéntico en ambos casos (ya que son dos
maneras de describir el mismo sistema de subhalos) podemos sustituir las nuevas variables

directamente en dicha ecuacion:

N(wmina Trmazs Mmin, mmax) -

14+« 1+« 2 2 2 2
_ 4 14+a,.3 4 Mgz = Mopin 3xmm + 3[L’mml’0 + ) Sxmax + E))Imtho + T
- gﬂ-Mvir TyirT0L 1 3 - 3
+a (Imm + $0) (xmaz + ZL'())

(28)

Podemos obtener los equivalentes de las ecuaciones 19 y 22 de manera analoga. Otro

método posible es sustituyendo directamente los diferenciales segin 25:

dN dN
- \Tmin, Lmazx; = Mvir_ manTviry TmazTvir; Mvir = MvirY Mm’r =
- (Timin, Tmaz; M) I (TiminTvirs TmazTvir; M ) o (m ) (29)
=Yg, m"
dN , dN 1
5 miny Mmaz; = ir 117 minMvi'm mamMm"r; vir) — 5 Ye Ty N4
do (m m l’) Tvir dV (m m T ) Tyir Lo, (1 —|—ZE/[E0)4

1
-y, -
O’m(1+x/x0)4

donde las nuevas constantes Yj,, e Y, son:
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2 2 2 2
, 4 lta 3 4 | 3Trin + 3TminTo + T 3T5,40 T 3TmazTo + T
o,m — gﬂMvir TvirToZg 3 - 3 (31)
(xmin + 3:0) (xmaz + .To)
14+o 1+o
m —m, .
/o 1+a,.3 max min
YvO,z - Mvir Tpir 100 1+ o (32)

Para terminar, vamos a determinar la expresion de la densidad volumétrica de subhalos
en el interior del volumen comprendido entre esferas de radios Z,,;, < * < Tyas. Esto
se usara para normalizar y simplificar el perfil de abundancia en funcién del radio. Para

hallar esta expresién usamos la ecuacion 28 y dividimos por el volumen especificado:

N<mmm7 Tmaz; Mmin; mma:p) .

Nnorm (mmin> Tmazs Mmin, mmax) = 4 3 3
3T (xmax - Imin)
14+«
1 m1+a — mlit
o 1+a,..3 4 """ max min
- ﬁMm’r TyirT0Zg 1+ : (33)
Tinaz ‘rmin o
322+ 3Tminto + 22 322, + 3TmasTo + T
(xmin + xO)S (xmax + xO)g

Finalmente usamos esto para simplificar la ecuacién del perfil dividiendo la expresion
30 entre 33. Esto se hace para facilitar el ajuste del perfil de radio disminuyendo el nimero

de parametros a optimizar.

1 dN

/ / . /
Nnorm (xmin’ xmaa:? mmin’ mmaw) d’U

(mminy Mmaz; l’) (34)

Para que la simplificacién sea lo mas efectiva posible escogemos los mismos limites en

/ /

masa, es decir, Myin = M i Y Minaz = Myy,e,- D€ esta manera queda:

1 dN
/ / R T (mminu Mmax; Q?) =
Nnorm (l‘mm, xmagm Mmin, mmaa:) dU (35)
= (LCIB . 513/3~ ) Sxﬁm + 3x;mnx0 + ZE% . 3‘%‘/73(12 + 3‘%‘/maa:m0 + ZE% - 1
e (@in + T0)? (#na + o) (o + 2)*

4.2 Efecto de la resolucion espacial y en masa en los resultados

En esta subseccién examinaremos los efectos que limitan el rango de masas y radios que

podemos analizar en los resultados de las simulaciones numéricas.
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El primero de ellos es el efecto de la resolucién en masa, que dard un limite inferior a
las masas de los subhalos que podemos estudiar.

Este efecto se debe a que el numero de particulas usadas en una simulacion esta
limitado por los recursos computacionales, lo cual supone el uso de particulas con masa
Mpart, que depende de la resolucién de la simulacién. La primera consecuencia de esto
es que no podremos estudiar subhalos con masas menores a la de la particula, pero a
continuacién veremos que la resolucion también influencia el estudio de masas superiores.
Para analizar esto compararemos los resultados de dos simulaciones cuya tnica diferencia
sea la resolucion.

Para ello vamos a representar la funcién diferencial de masa dN/dM frente a la masa
de los subhalos M de cada simulacién. Para ello ordenamos la lista de subhalos segin sus
masas y los agrupamos en grupos de N subhalos. De esta manera podremos asignar a
cada grupo o bin® de subhalos un valor de dN/dM que corresponde al valor N dividido
por el intervalo de masas que comprende (masa del subhalo mas masivo menos masa del
subhalo mas ligero). Es importante senalar que en la eleccién del niimero N debemos
encontrar un balance entre valores altos y bajos. Si escogemos N bajo, encontraremos un
mayor numero de bines para describir nuestra funcién. Sin embargo, estamos limitados
por el nimero de subhalos que tenemos en las simulaciones, luego si N es demasiado bajo
corremos el riesgo de que haya un nimero insuficiente de subhalos en cada grupo y que
las fluctuaciones estadisticas se vuelvan mas relevantes. Para optimizar la estadistica en
este trabajo usaremos generalmente N = 250. Por otro lado, el valor de la masa M que
asignaremos a cada bin sera el promedio de los logaritmos de la masa mas grande y mas
pequena del grupo de N subhalos, que son los extremos del bin.

Como del proyecto Caterpillar solo se encuentran disponibles los resultados de las
simulaciones a mas alta resolucién, comparamos en la figura 4 las funciones resultantes
de simulaciones que son similares a las de Caterpillar. El efecto de la resolucion que
observemos en esta figura sera andlogo al que encontraremos en los resultados de Caterpillar
(Griffen et al. 2016).

En esta figura observamos que la mayoria de los bines siguen una ley de potencias,

indicada por las lineas discontinuas oblicuas. Sin embargo, por debajo de cierta masa

3En este trabajo usaremos este anglicismo para referirnos a este concepto debido a que no es tan
genérico como "grupo de subhalos” y refleja mejor el hecho de que es un grupo de subhalos que el término
”punto”.
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Fig. 4: Comparativa de las funciones diferenciales de masa de subhalos a dos resoluciones
diferentes. Las lineas discontinuas oblicuas indican dependencias de ley de potencias
(ecuacién 11). La resolucién de cada simulacién viene simbolizada por la masa de las
particulas que emplea cada una. Las lineas punteadas verticales indican las posiciones de
M = 100M,q,+ para cada resolucién. Las barras de error horizontales indican las anchuras
de los bines y las verticales se estiman asumiendo una distribucién de Poisson.
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la serie de bines comienza a desviarse de la tendencia mencionada, disminuyendo su
ordenada ligeramente antes de caer bruscamente. En esta regién de la gréfica los bines
representan subhalos de baja masa, lo cual implica que estan compuestos por un bajo
ntimero de particulas. Por ejemplo, un subhalo de masa 10° M, de la simulacién de
resolucién My, = 3,7 - 10% My, estard formada por aproximadamente 27 particulas. Estos
subhalos estdn compuestos por tan pocas particulas que el algoritmo de identificacién en
ocasiones no logra distinguirlos del fondo de particulas. Esto supone una disminucion en el
numero de subhalos que se observa a estas masas, produciendo el descenso que observamos
en la figura 4. Este descenso comienza siendo leve pero a partir de cierto valor de la masa
se vuelve mucho més relevante.

El umbral en el que empiezan a detectarse las desviaciones leves se sitia ligeramente
por debajo de M = 100M,,+. Por lo tanto, a la hora de analizar los resultados de las
simulaciones del Proyecto Caterpillar descartaremos todos los subhalos cuya masa sea

menor a este umbral.

La segunda limitacién que detallaremos se encuentra en las proximidades del centro
del halo principal y limitard el rango de radios que podremos analizar. En esta regién del
halo, la densidad de materia es tan elevada que es capaz de descomponer los subhalos que
lo atraviesen mediante la friccién dindmica (ver seccién 2.2). Esto hace que la cantidad
de subhalos que observemos en esta zona sea menor, de manera que por debajo de cierto
radio llega a ser insuficiente para estudiar la distribucién de subhalos. A esto se suma
que la elevada densidad de materia en esta zona del halo obstaculiza la identificacion de
subhalos, que recordemos que se basa en la deteccién de sobredensidades. Por lo tanto, las
medidas que se realicen en esta region también tendran un mayor error asociado. En la
seccién 4.3 observaremos ambos efectos en las figuras y estableceremos un limite inferior
de radio 7,,;, para evitarlos.

En resumen, el efecto de la resolucion en masa y la elevada densidad de materia en el
centro del halo limitan el rango de masas y radios de subhalos que podemos estudiar. Por
ello, prescindiremos de los subhalos con masa menor a M,,;, = 100M,4,+ y radio inferior

al r,;» que estableceremos mas adelante.
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4.3 Distribucion de subhalos en funcién de la distancia al centro

En este apartado vamos a estudiar cémo se distribuyen los subhalos en las simulaciones en
funcién de su distancia al centro del halo principal, que denominamos radio (7). Primero
mostraremos un analisis en detalle de un tnico halo, escogido al azar entre todas las
simulaciones disponibles, y posteriormente se expandira el andlisis a todo el conjunto de
simulaciones. Una de las maneras més sencillas de estudiar la distribuciéon de subhalos en
un halo es representando la abundancia diferencial de subhalos en radio dN/dV . Esta
funciéon se puede entender como una densidad volumétrica del niimero de subhalos N, que
al integrarse en un volumen nos da el numero de subhalos contenido en él. Uno de los
aspectos mas esenciales de nuestro estudio es la capacidad de comparar los perfiles de
abundancia en diferentes halos. Para ello estudiaremos la dependencia de dN/dV con el
radio normalizado al radio virial del halo, x = r/r,;.. También serd necesario normalizar
la funcién dN/dV, lo cual se conseguira dividiendo por la densidad 7,0, introducida

anteriormente en la ecuacién 33:

N<xmm7 Tmazs Mmins mma:p) o

Nnorm (mmin> Tmazs Mmin, mmaz) = 4 3 3
3T (xma:r - Imin)
1+a 1+«

o 1 Ml+a 3 4 mma:}c mmz‘n X

- 3 — .3 vir Tvirl0Zg 1+
Tinaz Lin o
322+ 3TminTo + 22 322, + 3TmasTo + T

(xmin + xO)S (xmax + xO)g

En esta ecuacién observamos que depende del rango de masas en el que se encuentran
los subhalos.

En la practica, para poder representar la magnitud d/N/dV necesitamos hallar el
volumen V' que ocupan diferentes grupos de N subhalos distribuidos a lo largo del halo.
De manera anéloga al apartado 4.2, ordenamos la lista de subhalos segtin su radio, y los
agrupamos en grupos de N subhalos. Cada grupo estara representado en la grafica por un
unico punto o bin, al que asignaremos un valor de V' que es el volumen comprendido entre
dos esferas cuyos radios son el menor y el mayor de los radios de los subhalos del grupo.
Finalmente, el valor de x que asignaremos a cada punto corresponde a la media de los
logaritmos del radio més pequeno y méas grande del grupo de subhalos.

En la figura 5 se muestran los bines obtenidos para un tnico halo siguiendo el pro-
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Fig. 5: Funcién diferencial de subhalos en radio. El perfil de abundancia se divide en
dos intervalos logaritmicos de masa normalizada, representados por puntos de colores
diferentes. Las lineas discontinuas verticales indican los limites en radio tomados para el
ajuste.
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cedimiento explicado previamente. Estos se clasifican segin su masa en dos grupos
representados por colores diferentes. El limite inferior de 2 - 107 representa el umbral
m = 100Mpart /M, obtenido en el apartado 4.2, usando la resolucién del catédlogo Cater-
pillar Myay =~ 10* M. Por otro lado, el limite superior de 107 se debe simplemente a
que hay tan pocos subhalos a masas superiores que solo llegarian a completar un bin.

Para ilustrar el concepto de n,,,., mostramos los valores obtenidos en este caso. Para el
intervalo de masas mas pequenas, el nimero de subhalos encontrados entre 0,1 < z < 1 es
2992, que conduce a Nporm = (9,61+£0,18)-107°. En el otro intervalo de masas encontramos
753 subhalos ¥ norm = (2,42 4 0,09) - 107°. Es decir, el valor de .-, para este tltimo
intervalo es aproximadamente cuatro veces menor.

En la figura podemos observar que ambos conjuntos de bines generalmente siguen la
misma curva, lo cual sugiere que la distribucién en radio no depende de la masa. Ademas,
la forma de este perfil es parecida a la funcién de Dehnen introducida en la subseccion 2.3
(ver figura 3). Esta forma concuerda con la prediccién de la ecuacién 35, donde el perfil
de distribucién es la funcion de Dehnen multiplicada por un factor que depende de los
parametros Tin, Tmaezr ¥ To- Sin embargo, en los bines con radios bajos si observamos
una clara desviacién entre ambos perfiles. Esta desviacion se debe a los dos motivos
mencionados en la subseccién 4.2, que son el bajo nimero de subhalos y el mayor error de
medida que se esperan en esta regién. Uno podria pensar que el primero motivo contradice
el hecho de que en la figura 5 observemos que en esta zona la densidad numérica sea mayor.
Sin embargo, la magnitud de las densidades aqui se amplifica debido a que el volumen
de las esferas de radio pequeno es considerablemente menor. Si realmente el nimero de
subhalos fuera mayor en esta zona la curva pasarfa de ser practicamente plana a tener una
pendiente mucho mayor.

En la figura 5 se ha representado mediante barras horizontales el intervalo de radios
que comprende cada bin. De esta manera, los extremos de estas barras corresponden al
menor y al mayor radio del grupo de subhalos representado por el bin en cuestién. Una de
las principales ventajas de esto es que da una idea de una idea de dénde se encuentran
los subhalos. Si la barra es pequena podemos deducir que los N subhalos del bin tienen
radios similares. En cambio, si la barra es grande, como ocurre en los bines de menor radio
de la figura, los subhalos tendran radios méas variados. Inversamente, las regiones donde

los bines tengan barras grandes corresponden a regiones donde hay un menor niimero de
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subhalos.

Por otro lado, en el eje de ordenadas se estiman los errores asumiendo que siguen
un proceso de Poisson. Este es un proceso estocéstico que describe eventos discretos
cuya probabilidad de ocurrencia es independiente de eventos anteriores. Estos procesos se
pueden usar entre otras cosas para representar las posiciones de objetos dispersados, como
ocurre en nuestro estudio. Bajo este modelo, el error de una medida de N eventos(subhalos
en nuestro caso) es v/ N.

Por ultimo, en la figura 5 se ha realizado un ajuste no lineal a la ecuacién 35, que

recordemos que es:

1 dN ( )
7 Tminy Tmazy L) =
Tnorm dv
3 3 322, + 3TminTo + 12 322, + 3TmasTo + T ! 1
= (‘Tmax - xmzn) - 4
(l‘mm + .170)3 (ZL‘maz + $0>3 (l’o + ZE)

Por lo tanto, es necesario definir los limites en radio x,.;, V Tmae. Para evitar que las
desviaciones a bajos radios influyan en el ajuste usaremos un limite inferior ,,;, = 0,1. En
las regiones de mayor radio observamos otra desviacion respecto a la forma esperada de la
ecuacion 30. Esta desviacién se encuentra a aproximadamente dos veces el radio virial del
halo(z = 1), luego realmente no representan subhalos del interior del halo principal sino
halos vecinos que se ven influenciados por el halo principal. Por lo tanto, si establecemos el
radio virial del halo principal como el limite externo, esta desviacién tampoco influenciara
al ajuste.

Este ajuste solo lo aplicamos para los bines correspondientes al intervalo de masa
2-107% < m < 107°, ya que el otro intervalo de masa solo cuenta con dos bines en el rango
de radios escogido, luego el ajuste no seria concluyente. Tras realizar el ajuste en el rango

de masas especificado a los bines entre 0,1 < x < 1 obtenemos el siguiente resultado:

2o = 0,562 + 0,011 (e = 1,96%) (36)

El valor de xy obtenido representa un radio menor al radio virial del halo (zq = 70 /7y:)-
Esto simboliza que el descenso brusco de la densidad dN/dV propio de la funcién de
Dehnen se produce en el interior del halo, que es lo que observamos en la figura 5.

En la figura 5 también se ha extrapolado la curva de ajuste a radio inferiores a x,,;, v
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Fig. 6: Funcién diferencial de subhalos en radio de los 35 halos. El perfil de abundancia
se divide en dos intervalos logaritmicos de masa normalizada, representados por puntos
de colores diferentes. En este caso se omiten las barras de error puesto que no aportan
informacion adicional y se muestran solo los bines que estén completamente contenidos en
el rango 0,1 < x < 1.

superiores a T,... Podemos observar como los bines con z < 0,1 quedan por debajo de la
curva, especialmente el de masa superior. Por otro lado, los bines con x > 1 parecen con-

tinuar en la curva hasta aproximadamente z = 1,5, donde empiezan a desviarse por encima.

El siguiente paso de este trabajo es extender el analisis realizado a un halo al resto de
halos. En particular compararemos la forma de los perfiles y verificaremos si la aparente
independencia de la masa se cumple para todos los halos. El resultado de este anélisis se
plasma en la figura 6, donde se presentan los perfiles de distribucién frente al radio de
todos los halos.

En la figura 6 observamos que los perfiles de cada halo tienen formas que concuerdan
con el perfil de Dehnen pero con una dispersion de valores del parametro xo. También
observamos que los bines correspondientes al intervalo de masas mas pesadas parecen

superponerse a los bines del otro intervalo de masas. Esto vuelve a sugerir que los perfiles
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de distribucién son independientes de la masa de los subhalos, aunque mas adelante
comprobaremos si realmente esto es cierto.

A continuacion procedemos a realizar los ajustes de los perfiles de cada halo por
separado. Al igual que en la figura 5, la cantidad de bines en el intervalo de masas mas
pesadas es insuficiente para ajustarlos a la funcion 35. Por otro lado, los ajustes realizados
a los perfiles del intervalo de masas mas ligeras se muestran en la figura 6 mediante lineas
discontinuas.

Para comparar los valores del parametro zy que resultan de cada ajuste representaremos
estos valores normalizados a la media de todos ellos Zg"° = 0,59 £ 0,12 (¢ = 20,0%). De
esta manera podremos visualizar las desviaciones relativas de los valores respecto a dicho
valor promedio. En la parte izquierda de la figura 7 se muestra un histograma de los
valores obtenidos de este parametro. Se observa que la distribucién de valores se aproxima
a una distribucién gaussiana cuya desviacién tipica vale 0,24 4 0,03(e = 14,5%).

En la parte derecha de la figura 7 se representan los valores de x(, normalizados de
manera analoga, frente a los valores de la masa virial del halo principal. Para cuantificar la
correlacion entre ambas variables se ha medido el coeficiente de correlacién de Spearman,
obteniendo un valor de p(zo) = —0,2630. Esto sugiere que la correlacién es leve, pero no
lo suficientemente débil como para poder descartar que xg sea funcién de la masa virial del
halo. Para poder determinar con certeza si hay correlaciéon o no sera necesario realizar un

estudio posterior con otras simulaciones con un rango de masas viriales de halo mas variadas.

Como la correlacion entre xg y M, es leve y el rango de masas viriales de halo que
estamos analizando no es muy amplio, para el resto del andlisis podemos asumir que xy no
depende de M,;,.. Esto nos permite combinar los datos de todas las simulaciones mediante
una técnica que denominaremos apilamiento. En ella combinamos los datos de los subhalos
de todas las simulaciones en una tnica lista. Esta lista de radios se divide en varias listas
segin la masa de los subhalos, de manera que para cada intervalo de masas tengamos una
lista de radios, que se traduce a un perfil de abundancia. Asi tendremos un conjunto de
perfiles de abundancia, uno por cada intervalo de masas, que representen el conjunto de
halos.

Otro método posible para combinar los datos de todas las simulaciones es definiendo

los bines a partir de una anchura de radio fija. De esta manera los perfiles de abundancia
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Fig. 7: Distribucién de los valores del parametro xy obtenidos en los ajustes individuales
de cada simulacién. En la parte izquierda se muestra un histograma de estos valores junto
con una linea discontinua que representa el ajuste gaussiano aplicado a los puntos del
histograma. En la parte derecha se muestra un diagrama de dispersion de los valores del
pardametro g frente a la masa virial del halo principal. En ambas graficas se normaliza el
valor de x( dividiendo por la media de todos los valores de g, Zp.

de todos los halos compartirian las mismas abscisas, lo que permite realizar un promedio
para cada una de esas abscisas. Asi se podria obtener también un perfil de abundancia
por cada intervalo de masas. Sin embargo, este método tiene la limitacién de que solo es
capaz de mostrar los mismos intervalos de masas que mostramos en la figura 6, ya que
para unos hipotéticos intervalos de masas superiores no tenemos bines con los que hacer
media. Esto es algo que soluciona el método del apilamiento ya que en él los intervalos
de masas superiores cuentan directamente con una cantidad de subhalos suficiente para
formar muchos bines.

En la figura 8 se muestra el resultado de aplicar la técnica del apilamiento. Como
mencionamos anteriormente, la cantidad de datos que se obtienen al combinar todas los
halos nos permite representar también los perfiles en dos tramos de masa superiores. Los
bines asociados a los tres intervalos de masas més pequenas coinciden aproximadamente en
la misma curva. No obstante, el perfil del tltimo intervalo de masas, 1072 < m < 1072, se
desvia a una curva paralela a la de los otros intervalos de masas (esta desviacién se vuelve

mas evidente al representar radios exteriores a los limites Zyin V Tmaz). Esto se debe a
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Fig. 8: Funcién diferencial de subhalos en radio de los 35 halos. El eje de abscisas esta
normalizado al radio virial r,;. del halo principal correspondiente y la ordenada esté
normalizada a la densidad de subhalos dada por la expresién 33. Este perfil se divide en
cuatro intervalos logaritmicos de masa normalizada, representados por puntos de colores
diferentes.
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que el nimero de subhalos con estas masas es tan pequeno que no son suficientes para
mostrar su distribucion real. Esta falta de subhalos se amplifica en la regién de radios
mas pequenos(z < 0,1), ya que como vimos anteriormente esta es la regién del halo donde
hay menos subhalos. Ademas, recordemos que la ordenada de los puntos esta normalizada
por la magnitud n,.,,, que se define como la densidad volumétrica de subhalos entre
0,1 <z < 1. Si la falta de subhalos es considerable en parte de este tramo se reflejara en
el valor de n,,m y por tanto en la ordenada de todos los puntos del intervalo de masas
considerado. Esto no afectaria al resto de intervalos de masas debido a que la regién con
bajo nimero de subhalos no alcanza el intervalo 0,1 < x < 1, pero si afectard al intervalo
de masas mas pesadas. Para verificar que realmente esta es la explicacién de lo que sucede
en la figura, se ha realizado una comprobacion redefiniendo el limite inferior del intervalo
de radios considerados, pasando de z,,;, = 0,1 a otros valores superiores. Al hacer esto se
observa que todos los bines del intervalo de masas mas grande se acercan gradualmente a
la curva donde encontramos los bines del resto de intervalos de masas. Esto nos indica que
la escasez de subhalos para dicho intervalo de masas cada vez tiene menor efecto conforme
aumenta x,,;, v que el razonamiento mostrado previamente es la explicacién correcta.
Posteriormente se han ajustado a la expresion 35 los datos de cada intervalo de masas
por separado, excluyendo el intervalo de masas mas pesado debido a la desviacion explicada

anteriormente. Los resultados de estos ajustes se resumen en los siguientes valores de z:

2o = 0,5657 +0,0020 (¢ = 0,35%)  [2-107% <m < 1077

Ty = 0,564 + 0,004 (¢ = 0,77%)  [107° <m < 107 (37)

To = 0,542+ 0,012 (¢ = 2,20%)  [107* <m < 1077

Aparentemente los valores de zy decrecen conforme consideramos masas superiores. El
valor medio de estos tres valores es Z5/%* = 0,557 40,006 (1,1%), de manera que los valores
obtenidos en 37 solo difieren en menos de un 3%. El motivo de estas diferencias en los
valores de 37 es que la cantidad de puntos considerado en cada intervalo de masas decrece
para intervalos de masas mayores. Esto se puede verificar reduciendo manualmente el

nimero de halos que se consideran para los ajustes. Al hacer esto vemos que los valores
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de xy decrecen uniformemente para todos los intervalos de masa. Por lo tanto, esto indica
que se trata de un efecto de la cantidad de subhalos usados y que no es una propiedad del
sistema. Uno podria preguntarse cudl es el nimero de subhalos que podemos considerar
como "suficiente” para obtener un valor de xy éptimo. En 37 observamos que la diferencia
entre los valores de los intervalos de masas mas pequenas es menor que la que existe entre
los dos intervalos de masas mas grandes. Esto sugiere que los intervalos de masas mas
pequenas ya tienen numeros de subhalos suficientes, mientras que el nimero de subhalos
del tercer intervalo se encuentra ligeramente por debajo.

Los resultados obtenidos en la figura 8 parecen indicar que el perfil de distribucién en
radio no depende de las masas de los subhalos. Por lo tanto, podemos aprovechar esto y
combinar los datos de todos los intervalos de masas en una unica lista de datos mediante
la técnica del apilamiento que usamos previamente. De esta manera podemos realizar un
ajuste de la expresion 35 definitivo, obteniendo un valor de xy que represente todos los
datos recopilados. Como para el ajuste solo podemos usar un tnico conjunto de valores
Tmins Tmaz, N0 podemos incluir los puntos correspondientes al intervalo de masas mas
grandes, ya que para que estos se ajusten a la misma curva es necesario modificar el valor
de Tmin-

En la figura 9 se muestra la distribuciéon de puntos en los que no se distingue segtin
la masa de los subhalos. Como estamos considerando la gran mayoria de los subhalos de
todos los halos simultaneamente, estamos tratando una gran cantidad de datos. Esto nos
permite aumentar el nimero de subhalos por bin desde 250 a 1000. Tras realizar el ajuste

obtenemos el siguiente valor del parametro x:
xo = 0,5689 £ 0,0020 (¢ = 0,36%) (38)
Para concluir este apartado presentamos en la tabla 1 una comparacion de los diferentes

valores del parametro xy que se han obtenido en las diferentes etapas del estudio.

4.4 Distribucion de subhalos en funcién de la masa

En esta seccién estudiaremos la distribucién de subhalos en funcién de sus masas M
siguiendo un procedimiento similar al realizado en la secciéon 4.3 con la dependencia

del radio. De manera analoga, centraremos nuestro estudio en la funcién diferencial de
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Fig. 9: Abundancia diferencial de subhalos en radio de los 35 halos. El eje de abscisas
estd normalizado al radio virial r,;. del halo principal y la ordenada esta normalizada a la
densidad de subhalos dada por la expresion 33. El perfil de puntos combina los datos de
los tres intervalos de masa mas pequena de la figura 8.
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Método Rango de masas x Eret(70)

Ajuste individual
(Promedio de 35 halos) 2-107% <m < 107° 0,59 4+ 0,12 20,0

2107 <m <1070 0,5657 +0,0020 0,35
1075 <m <1074 0,564 = 0,004 0,77
107 <m <1073 0,542 £ 0,012 2,20

Apilamiento en
bines de masa

Apilamiento global 2.-107% <m < 103 0,5689 40,0020 0,36

Tabla 1: Comparacién de los valores de xy obtenidos en los diferentes métodos.

subhalos en masa dN/dM , que se puede entender como una densidad del ntimero de
subhalos N en masa. También normalizaremos la masa de los subhalos mediante la masa
virial del halo, de manera que en las abscisas usaremos m = M /M,;. y en las ordenadas la
funcién dN /dm. Para representar estas graficas usaremos el mismo procedimiento de la
figura 4. Por lo tanto, primero ordenaremos la lista de subhalos segtin sus masas y los
agruparemos en bines de N subhalos. Después asignaremos a cada bin una anchura dm
que corresponde a la diferencia entre las masas del subhalos méds masivo y menos masivo
del bin. Asi el valor de la ordenada dN/dm del bin equivale al cociente entre el niimero
N y la anchura dm. Por otro lado, la abscisa que le asignaremos serd el promedio de los
logaritmos de las masas del subhalo méas masivo y menos masivo del bin. Finalmente,
usaremos el mismo criterio usado en la figura 5 para las barras de error horizontales y
verticales. Esto es, las barras horizontales indican la anchura del bin, mientras que las
barras de error verticales se estiman asumiendo una distribucién poissoniana.

Al representar un tnico halo, observamos que la funcién diferencial es semejante a la
figura 4. La mayoria de los bines se ajustan a una recta, que al estar en escala logaritmica
representa la dependencia predicha, dN/dm = Yy, m®. En este caso, como la masa de
las particulas de la simulacion es M4 = 3 - 10*My, las desviaciones producidas por el
efecto de la resolucién comienzan a aparecer en torno a m = 2 - 1076,

A continuacién vamos a analizar los perfiles de todos los halos simultaneamente. En la
figura 10 se han representado estos perfiles siguiendo el procedimiento descrito previamente.
En ella se han descartado directamente todos los subhalos por debajo de m = 2-107% para
minimizar el efecto de la resoluciéon. Tampoco se muestran las barras de error puesto que

no aportan informacién adicional y solo empeoran la claridad de la figura.
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Fig. 10: Abundancia diferencial de subhalos en masa de todas las simulaciones. Tanto
en el eje de abscisas como en el eje de ordenadas la masa esta normalizada a la masa
virial M,;,. del halo principal. El eje de ordenadas se ha multiplicado por la masa de
los subhalos m para visualizar con mayor claridad el perfil de cada halo por separado.
Mediante lineas continuas se muestran los ajustes lineales de los datos de cada simulacion
por separado. Los puntos rojos representan el apilamiento de todos los subhalos en un
unico perfil, mientras que la linea discontinua muestra su ajuste.
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El primer resultado que observamos en la figura 10 es que todos los perfiles presentan
la misma dependencia dN /dm = Yy, ,»m®, mostrandose aproximadamente paralelos. Esta
dependencia concuerda con el modelo de acrecion jerarquica, donde los halos comienzan
siendo poco masivos y pequenos y mediante fusiones se forman los halos mas masivos. En
ese modelo la gran mayoria de los halos son poco masivos, lo cual favorece la existencia de
subhalos poco masivos (recordemos que los subhalos son originalmente halos que cayeron
al interior de otro halos). Para comparar estos perfiles con mayor precisién procedemos a
ajustar cada uno a la ecuacién 29:

dN ,

- (Imim Tmazs m) - O,mm

dm

«

donde Yy, es:

2 2 2 2
r % M1+a 3 4 3xmm + 3xmin$0 + Lo o 3$max + 3$max$0 + Lo
0,m — 37T vir Tvir®0 3 3 To
(:Emin + mO) (:Emax + IL‘())

Para poder ajustar los datos a esta ecuacion es necesario definir los limites en radio x,,;,
YV Tmaz- LOs valores que emplearemos son ., = 0,1 ¥ Zee = 1, que son los limites que
encontramos en el estudio de la dependencia con el radio en la seccién 4.3. En este caso no
dividiremos la ordenada dN/dm por n,., ya que esta operacién elimina la dependencia
con el parametro ng, que junto con « son los parametros restantes por analizar.

Podemos ajustar la ecuacion 29 de varias maneras. En el Apéndice A se presenta
una comparacién entre dos de ellas, un ajuste lineal de la ecuacién log (AN /dm) =
am+log (Yy,,) v un ajuste no lineal de la ecuacién dN/dm = Y{,,m*. En dicho andlisis
se observa como el ajuste lineal se ajusta mejor a los bines de todo el rango de masas,
mientras que el ajuste no lineal da mas peso a los subhalos menos masivos, resultando
en un peor ajuste para los bines de subhalos més pesados. Ademas, se ha observado que
la distribucién de residuos en el ajuste lineal se asemeja méas a una distribucién normal
que en el ajuste no lineal, lo cual también sugiere que el primero es més adecuado para
nuestros datos. Por lo tanto, para el analisis de la distribucién de masas usaremos el ajuste
lineal.

Un aspecto importante del ajuste es que solo podremos optimizar los valores de dos

de los tres pardametros (xg, a, ng) de la ecuacién 29. Esto se debe a que el modelo al
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Fig. 11: Diagramas de dispersion de los parametros de ajuste o y ng obtenidos en los
35 ajustes individuales frente a la masa virial del halo principal M,;. de la simulacion
correspondiente.

que vamos a ajustar los datos (ecuacion 29) solo cuenta con dos grados de libertad. Por
lo tanto, no podemos ajustar simultdneamente los valores de xg y ng, ya que existe una
amplia combinacién de valores que corresponden al mismo valor de Y ,,. Esto implica
que el resultado que obtendriamos del ajuste dependeria de las condiciones iniciales y los
rangos de valores que definimos para la identificacién de los valores de los parametros.
Para solucionar esto fijaremos antes del ajuste el parametro xy al valor obtenido en el
estudio del apartado 4.3, esto es, o = 0,5689 4+ 0,0020. De esta manera el ajuste lineal
nos proporcionara directamente un par de valores para a y ng para cada halo.

Para comparar los resultados de todos los ajustes volvemos a representar diagramas de
dispersién de los valores de cada parametro frente a la masa virial del halo correspondiente.
De manera analoga a la figura 7, los valores de los parametros se normalizan a los valores

medios @ y ny para poder visualizar las desviaciones relativas. Estos valores medios son:

a=—18940,03 (¢ = 1,4%) (39)

Tip = (900 % 400) kpc My~ (¢ = 41%) (40)
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En la figura 11 observamos que las dispersiones de valores de av y ng son similares a
la de zg. Los coeficiente de Spearman de cada parametro con M,;, son p(a) = 0,310 y
p(ng) = 0,257. Al igual que con zy, esto sugiere que las correlaciones de estos pardmetros
con la masa virial del halo son leves, pero no lo suficiente como para descartar la posibilidad

de que realmente exista correlacion.

De manera andloga a la subseccién 4.3, como las correlaciones son leves y el rango de
masas viriales de halos que consideramos no es muy amplio, asumiremos que los pardametros
a y ng no dependen de M,;, para la ultima parte de este andlisis. En ella realizaremos la
combinacion de los datos para obtener un conjunto de parametros representativos para
todos las simulaciones. Para ello volvemos a aplicar la técnica del apilamiento, en la cual
juntamos las masas de todos los subhalos en una lista de donde se crean los bines de N
subhalos. Esto supone que en un intervalo de masa dm arbitrario donde inicialmente
habian d/N; subhalos, ahora tendremos las contribuciones de todos los halos Zf’il dN;
subhalos. Definiendo unos valores de los pardmetros a’, nl y xl representativos de todos

los halos, podemos aproximar:

35 35

35
dN; .
Z dm (Zmin, Tmaa; M) = ZYO,mz‘mal ~ ZYO,m pm®" = 35Y( , pm” (41)
m 7 7 7 7 ) )
i=1

=1 =1

Podemos asignar una nueva funcion diferencial a este conjunto de datos definida como:

AN 1 AN,
— = Yomam® = o - (42)
1

dm

Por lo tanto mediante el apilamiento obtendremos un perfil medio para el conjunto de
simulaciones. Esto es lo que se representa en la figura 10 mediante puntos rojos, mientras
que la linea naranja discontinua presenta el ajuste de los datos a la expresion 42. Los

resultados de este ajuste son los siguientes:

ap = —1,879 4 0,007 (£, = 0,39%) (43)

nor = (710 £ 80) kpc > My~ 07 (g, = 11,53%) (44)

Los valores obtenidos para el parametro « se resumen en la tabla 2. Estos coinciden
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Método « eret(%) Mo k:pc_3M®_(1+°‘)] Erel(70)

Ajuste individual —1,89 + 0,03 1,4 900 £ 400 41
Apilamiento —1,879 + 0,007 0,39 710 £ 80 11,53

Tabla 2: Comparacién de los valores de o y ny obtenidos en los diferentes métodos. Los
valores presentados en Ajuste individual corresponden a los promedios de todos los valores
obtenidos en dicho método.

con los obtenidos en el articulo (Griffen et al. 2016), lo cual es de esperar ya que los datos
de partida son los mismos. Estos valores también estan de acuerdo con otros articulos

anteriores (Gao et al. 2004; Springel et al. 2008).

4.5 Predicciones del modelo

Para concluir este trabajo vamos a valorar el modelo planteado, plasmado en la ecuacion 28,
comparando el nimero de subhalos que predice con los que observamos en las simulaciones
en los mismos rangos de masa y radio. Para ello emplearemos los valores de los pardametros
obtenidos mediante los apilamientos. Estos valores son xy = 00,5689 + 0,0020; a =
—1,879 £ 0,007 y ng = (710 + 80)k’pc_3M5(1+a). Recordemos que el nimero de subhalos

que predice el modelo en los rangos Myin < M < Mynae V Tmin < T < Tmae €S

Nmodelo (-rmina Tmazs Mmin, mmax) =

1+a 1+o 2 2 2 2
_ 4 14+a,.3 4 Mpaz = Monin 3*rmm + 3[L’mm$0 + ) Sltmam + Sxmaacxo + i
- gTrMm’r Tyir 0L 1 3 o 3
+a (l’mm + IO) (xmaz + ZL'())

Para comparar este niimero que predice el modelo con el nimero de subhalos que
observamos en cada simulacion, /N, vamos a realizar un histograma en el que se represente
la diferencia entre estos nimeros N — N,,o4e10 NOrmalizada por N,,qei0- De esta manera
podremos visualizar directamente las desviaciones relativas de cada halo AN = (N —
Nmodelo) /Nmodelo~

En primer lugar haremos una comparaciéon en el rango de masas y radios mas grande
posible. El limite inferior de masa estd marcado por el umbral a partir del cual comienza
a aparecer el efecto de la resolucién, My, = 2 - 107%. Estableceremos el limite superior
como la masa del bin més masivo del perfil resultante del apilamiento, M., = 6,1 - 1075.

Por otro lado, los limites del radio son los establecidos en la seccién 4.3, 0,1 < x < 1.
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Fig. 12: Distribuciéon de valores de las desviaciones relativas del niimero de subhalos de
cada simulacién con respecto al nimero de subhalos que predice nuestro modelo en el
mismo rango de masas y radios. En la parte izquierda se muestra un histograma junto
con una linea discontinua que indica el ajuste gaussiano a los puntos del histograma. En
la parte derecha se muestra un diagrama de dispersion de los valores de estas desviaciones
frente a la masa virial del halo.

En la parte izquierda de la figura 12 se observa cémo estas desviaciones se asemejan a
una distribucién gaussiana, con un centroide situado en torno a AN = —0,045 + 0,017 y
una desviacién tipica de o = 0,110 £ 0,019. La posicion de este centroide refleja cémo en
gran parte de las simulaciones (un 40% de ellas) el nimero de subhalos que observamos en
las simulaciones est4 entre el niimero que predice nuestro modelo y un 10% por debajo.
En otras palabras, el modelo suele sobreestimar ligeramente el niimero de subhalos. Por
ultimo, un 60% de las simulaciones (21 de 35) se encuentran a menos del 10% del nimero
predicho por el modelo, tanto por encima como por debajo.

En la parte derecha de la figura 12 se muestra un diagrama de dispersion de estas
desviaciones frente a la masa virial del halo, mostrando que su correlacién con M,;, es
leve. En concreto, el coeficiente de Spearman es p(AN) = —0,1751, lo cual apoya la idea
de que la correlacion es débil.

A continuacion se realiza el mismo analisis pero usando rangos de masas y radios
parciales, para asi poder conocer si las predicciones son igual de validas para los diferentes

valores de masa y radio. En concreto, dividimos en dos el anterior rango de masa en
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Fig. 13: Histogramas de las desviaciones relativas del niimero de subhalos de cada
simulacién con respecto al nimero de subhalos que predice nuestro modelo en cuatro
rangos de masa y radio. Se ha usado el mismo nimero de cajas para cada histograma. En
lineas discontinuas se indican los ajustes gaussianos a los puntos de los histogramas.

2:100°<m <0,9-10°y0,9-1075 < m < 6,1-107° y el anterior rango de radios en
0,1l <x<0,6y0,6 <x<1. Con estos rangos tenemos 4 casos en los que realizar la
comparacion, que se muestran en la figura 13.

Comparando los diferentes histogramas y los ajustes gaussianos correspondientes
observamos que todas tienen centroides ligeramente desplazados al semieje negativo, entre
—0,06 y —0,03. Entre ellas destaca la de rangos 2-107% <m < 0,9-107°y 0,6 <z < 1,
con una desviacion tipica notablemente menor que el resto(0,081 frente a 0,14; 0,18 y 0,21).
Este rango es concretamente donde mas subhalos encontramos, lo cual explica la diferencia
observada, ya que los ajustes que hemos realizado estaran més influenciados por la region
donde haya més puntos. Comparando con la figura 12 comprobamos que las predicciones
en este rango son ligeramente mejores que las predicciones que consideraban todo el
intervalo de masas y radios. Como consecuencia los otros tres rangos son ligeramente

peores, aunque siguen siendo distribuciones con forma gaussiana donde la mayoria de las
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desviaciones se encuentran por debajo del 20%. En conclusién, en ninguno de estos rangos
de masas y radios parece haber un fuerte desacuerdo entre las predicciones de nuestro
modelo y las observaciones de las simulaciones. Esto indica que el modelo propuesto
junto con los pardmetros obtenidos en los ajustes son capaces de describir el conjunto de

simulaciones con precision aceptable.

5 Conclusiones

En este trabajo se ha estudiado la distribucién de subhalos bajo el modelo cosmoldgico
estandar ACDM. En particular se ha analizado su dependencia con la masa de los
subhalos y la distancia al centro del halo usando simulaciones numéricas. El objetivo
final de esta investigacion era investigar si es posible encontrar una funcion universal que
describa la abundancia de subhalos en funcién de sus masas y posiciones. La existencia de
una distribucién universal y su caracterizacién facilitaria el estudio analitico de halos y
permitiria resolver muchas de las cuestiones que en la actualidad no tienen respuesta, tales
como el problema del perfil de densidad de halos o el problema de los satélites ausentes.

Para conseguir esto es necesario estudiar simulaciones numéricas ya que la fisica
que hay detras de los subhalos supone una gran cantidad de calculos no lineales. Por
esta razon hemos empleado los datos del catdlogo del Proyecto Caterpillar, que es el
catalogo de simulaciones de alta resolucion mas numeroso disponible actualmente, con 35
simulaciones cosmolodgicas de halos de materia oscura de masas similares a la Via Lactea
(M ~ 1012M@). En este trabajo nos cenimos a estudiar los halos del tamano de la Via
Léctea en el presente (z = 0).

En primer lugar se ha analizado la dependencia de la distribuciéon de subhalos con la
distancia al centro del halo principal, a la que nos referimos como radio. Encontramos
que la mayoria de los subhalos suelen encontrarse en las capas mas externas de los
halos principales, alejados del centro. Esto concuerda con la idea de que los subhalos se
descomponen o se fusionan al halo al acercarse a las regiones mas internas de este, donde
la densidad de materia es mas elevada.

Al comparar los perfiles de distribucién de subhalos en funcién del radio de todas las
simulaciones observamos que coinciden aproximadamente en la misma curva. Cada perfil

se ha ajustado asumiendo que la distribucién se puede describir mediante la funcién de
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Dehnen g(r) = go (1+17/ro) ", obteniendo para xy = 7o /7y €l valor promedio T =

0,59+ 0,12 (¢ = 20,0%), donde el error se ha tomado como 1 0. Se ha observado que la
correlacion de este parametro con la masa virial del halo M,;, es leve, con un coeficiente de
Spearman p(zg) = —0,2630. Esto es compatible con la posible existencia de una funcién
universal, aunque para descartar con seguridad la posible correlacion es necesario realizar
este estudio en un rango de masas viriales mayor. A continuacién se han agrupado los
subhalos en cuatro grupos segin sus masas y se ha analizado los perfiles de radio de cada
grupo. Al examinar estos perfiles observamos que también se superponen en una curva.
Esto sugiere que la distribucion de subhalos en funcion del radio es independiente de la masa,
verificando la idea de que la funciéon de abundancia es separable en estas dos variables. El
valor promedio de los pardmetros ajustados es en este caso Z5%* = 0,55740,006 (¢ = 1,1%).
Por ultimo se ha realizado un segundo apilamiento de los datos en un tinico perfil. Con
él obtenemos finalmente el valor zo = 0,5689 £ 0,0020 (¢ = 0,36%), que es representativo
para todos los halos del catalogo.

De manera andloga se ha realizado un andlisis de la dependencia de la distribucién
de subhalos con sus masas. En primer lugar se ha comprobado que los perfiles de masa
de todos los halos disponibles siguen una dependencia del tipo dN/dm = Yy, M. Esto
refleja el modelo de formacion jerarquica, donde la inmensa mayoria de los halos son de
pequena masa y por tanto la mayoria de subhalos, que son originalmente halos, también
son poco masivos. Este perfil se espera que se pueda extrapolar hasta un valor umbral de
la masa del subhalo entre M = 107% y M = 107!2, seguin las propiedades de la materia
oscura del modelo considerado (en concreto la velocidad térmica (Knebe et al. 2008)).
Los promedios de los valores de los parametros obtenidos en los ajustes individuales de
cada halo son @ = —1,89 + 0,03 (¢ = 1,6%) y 7y = (900 4 400) kpc 3 MLt (e = 44,4%),
donde los errores se han vuelto a tomar como 1o. Por otro lado, los coeficientes de
Spearman con la masa virial son de p(a) = 0,310 y p(ng) = 0,257. Esto sugiere que la
correlacion de estos parametros con la masa virial también son leves, luego todos los
resultados de estos parametros también son compatibles con la posibilidad de que la
funcion de distribucion sea universal. Posteriormente se volvid a realizar un apilamiento de
los datos de todos subhalos en un unico perfil. El ajuste de este perfil resulta en los valores
a = —1,879 4 0,007 (¢ = 0,39%) y no = (710 £ 80) kpc 3 M (e = 11,53%). Los valores

de a obtenidos con los dos métodos coinciden con los resultados obtenidos en articulos
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anteriores (Gao et al. 2004; Griffen et al. 2016; Springel et al. 2008).

Con el fin de comprobar la bondad de estos ajustes se ha comparado el nimero de
subhalos observados en cada halo en cierto rango de masas y radios con el que predice
la funcién de subhalos con los pardametros obtenidos y en el mismo rango de masas y
radios. Al realizar esto en los mismos intervalos de masas y radios que se usaron en los
ajustes observamos que la desviacién tipica corresponde a un error del (11,0 £+ 1,9)%, de
manera que en 21 de las 35 simulaciones (60% de ellas) el nimero de subhalos que predice
nuestro modelo se encuentra a menos del 10% del ntimero observado en las simulaciones.
Ademas, se ha comprobado que estas desviaciones no presentan correlacion con la masa
virial de los halos. Este andlisis también se ha realizado en muiltiples subintervalos de
masas y radios, concluyendo que en todas el resultado es similar al anterior, obteniendo
predicciones ligeramente mejores en el rango de masas mas bajas y radios mas altos, lo
cual es de esperar ya que corresponde al rango donde mas subhalos se observan.

En definitiva, los resultados obtenidos en este trabajo indican que la funcién universal
propuesta con los valores de los parametros hallados es capaz de dar una buena estimacion
de la distribucion de subhalos en todos los halos disponibles del catdlogo Caterpillar.

Sin embargo, este resultado todavia no es definitivo, aunque afortunadamente conocemos
las vias para completarlo. La opcién méas directa, pero no por ello mas sencilla, es realizar
este mismo estudio en nuevas simulaciones mas avanzadas. En nuestro estudio, la influencia
de la resolucién finita y el bajo niimero de subhalos en los centros de los halos han sido
factores que han limitado el rango de masas y radios que podemos estudiar. Aumentando
el nimero de simulaciones y la resolucion podriamos obtener resultados mas precisos y
que sean validos a rangos de masa y radio mas amplios. En la actualidad no hay ningin
catalogo que sea claramente mejor al del Proyecto Caterpillar en este aspecto. Por lo
tanto, para poder hacer esto necesariamente se deben realizar nuevas simulaciones con
dichas caracteristicas.

Una manera més eficiente de continuar este trabajo es aplicando el mismo analisis a
simulaciones de halos con masas diferentes. Con esto se puede verificar directamente si la
funcién que hemos encontrado con los valores de los parametros «, xg y ng es realmente
universal o si por contra existe alguna leve dependencia con la masa virial del halo
principal. De manera similar también se puede extender este estudio a diferentes valores

del corrimiento al rojo z, para comprobar cémo ha evolucionado esta posible funcién a
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lo largo del tiempo. Por otro lado, también se puede realizar un estudio en el que se
comparen los resultados del ajuste de la distribucién de radio mediante diferentes funciones
ademas de la funcién de Dehnen, como por ejemplo la funcién de Einasto. Asi podremos
verificar si la funciéon de Dehnen realmente es la que mejor describe este perfil o si hay
alguna alternativa més adecuada.

Una vez se complete el andlisis de la distribucién de subhalos con todos estos estudios
complementarios se podran emplear sus resultados para facilitar el andlisis de los halos y
subhalos y comprender con mayor detalle los resultados que se obtengan en las simulaciones
hidrodinamicas. Ademas, este andlisis serd crucial para el entendimiento de algunos
fenémenos observados experimentalmente, como por ejemplo la descomposicion de las
colas de subhalos. De esta manera estaremos un paso mas cerca de resolver algunas de
las cuestiones fundamentales del modelo AC DM, cuyas soluciones pueden arrojar nuevas

pistas sobre la naturaleza de la materia oscura.
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A Comparacion de los ajustes lineal y no lineal

En este apéndice se presenta una comparacién de los resultados que se obtienen al realizar
diferentes tipos de ajustes en los datos del perfil de abundancia de masa. En concreto se
compararan el ajuste lineal y el ajuste no lineal. El primero corresponde a realizar un

ajuste de la siguiente ecuacion:

dN
log <%> = alog (m) +Y(,, (45)

Por otro lado, el ajuste no lineal consiste en ajustar la siguiente ecuacion:

dN
G = Yom® (16
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Fig. 14: Funcién diferencial en masas para un tnico halo. Unicamente se muestran los
bines cuyos subhalos tengan masas m > 2-107%. Mediante una linea discontinua se muestra
la recta resultante del ajuste lineal, mientras que con la linea punteada corresponde a la
recta resultante del ajuste no lineal.

Las ecuaciones 45 y 46 mateméaticamente son idénticas. Sin embargo, a la hora de
ser ajustadas numéricamente pueden conducir a resultados diferentes. La herramienta
que usamos en este trabajo para realizar los ajustes se basa en el método de minimos
cuadrados. En este método, los parametros que se pretenden optimizar se determinan de
manera que minimicen los residuos Yobs — Ymodelo, donde yops son los datos que observamos
€ Ymodelo 10s datos que se obtienen introduciendo los parametros en el modelo planteado.
Al ajustar mediante el modelo de la ecuacién 45 se obtienen diferentes residuos que los
que se consiguen a partir de un modelo basado en la ecuacién 46. Esto implica que los
parametros obtenidos son diferentes para cada caso y por tanto, la curva que ajusta los
datos es diferente.

En la figura 14 se muestra la funcién diferencial en masas para una simulacién arbitraria
del catalogo Caterpillar ajustada mediante los dos métodos. Como podemos comprobar,
las rectas obtenidas son similares pero con diferencias evidentes. En particular observamos
que la recta resultante del ajuste no lineal se ajusta ligeramente peor en la zona de subhalos

mas masivos. Esto se debe a que da un peso mas equitativo a todos los bines, luego la
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regioén con mas bines, que es la zona de subhalos menos masivos, adquiere més relevancia
en el ajuste. La consecuencia de esto es que ajusta peor los bines de subhalos mas masivos.
Esto es algo que automaticamente se compensa el ajuste lineal dando lugar a una recta
que se ajusta mejor a estos bines mas masivos.

En los valores de los pardametros obtenidos también podemos observar diferencias

notables:

ol = —1,920 + 0,025 (1,30%) nk™ = 1300 + 500 (39%) (47)

o™l = 1,804 0,15(8,37%) na® ' = 200 4 500 (219%) (48)

Otra manera de distinguir cual es el ajuste mas adecuado es en base a la distribucion

de los residuos. Los residuos E en el ajuste lineal son multiplicativos:

dN dN o
log <%> =alog(m)+Yy,, +E — T = Yy 10%m (49)
Mientras que en el ajuste no lineal son aditivos:
dN N
2 = Yomm" + E (50)

Por lo tanto, en general la distribucién de los errores sera diferente en cada caso.
Podemos identificar el ajuste méas adecuado como aquel cuya distribucion de residuos sea
méas parecida a una distribucién normal. En nuestro caso observamos que la distribucion
de residuos del ajuste no lineal suele contener un pico muy estrecho junto con varios valores
atipicos, es decir, residuos muy grandes. Por otro lado, la distribuciéon de residuos del
ajuste lineal muestra una forma mas suave y similar a una distribucién normal, lo cual
sugiere que es el mas adecuado. En la figura 15 se muestra como ejemplo las distribuciones
de residuos del ajuste del perfil de abundancia en funcién de la masa para un tnico halo.

En resumen, basandonos en la efectividad de los ajustes en todo el rango de masas que
estudiamos y en el criterio de la forma de la distribucién de residuos, consideramos que el

ajuste mas adecuado para el estudio de la distribucion de masas es el lineal.
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Fig. 15: Histogramas de los residuos de los ajustes lineal (izquierda) y no lineal (derecha)
del perfil de distribucién en masa de un unico halo del proyecto Caterpillar, elegido al
azar.
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