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Resumen

Los cúmulos de galaxias son las estructuras virializadas más grandes y masivas
que existen actualmente en el Universo. Compuestos por cientos o miles de galax-
ias, las cuales presentan una enorme diversidad en morfología, tamaño, masa, ve-
locidad, formación estelar, metalicidad, color, etc., son laboratorios ideales para
estudiar el proceso de formación y virialización de estructuras en el Universo. Uti-
lizando las simulaciones numéricas cosmológicas Illustris-TNG en el marco del
modelo de materia oscura fría con constante cosmológica (ΛCDM) mostramos que
los cúmulos se forman y ensamblan progresivamente tanto mediante la acreción de
galaxias individuales (∼ 40%) como en grupos (∼ 60%). Encontramos que la baja
dispersión de velocidades (σ ∼ 250 km/s) que mantienen estos grupos por algún
tiempo (1−3 Gyrs) después de haber sido acretados al cúmulo permiten fusiones
entre sus galaxias miembro a pesar de que globalmente la dispersión de veloci-
dades del cúmulo sea significativamente más alta (σ ∼ 1000 km/s). A medida que
un grupo de galaxias cae al cúmulo, la autogravedad del grupo se ve superada por
los efectos de marea debido al pozo de potencial gravitacional global del cúmulo
diluyendo la posibilidad de asociar cada galaxia al grupo al que pertenecía. Para
resolver este problema, desarrollamos un método de detección de subestructuras,
basado en información del espacio de las fases proyectado, para ser aplicado a
muestras de cúmulos observacionales e intentar reconstruir su historia de acreción
y formación. Como ejemplo, aplicamos nuestro identificador de subestructuras al
cúmulo Bala (bullet cluster) detectando nuevas subestructuras a lo largo del eje
mayor del cúmulo. Estudiando la geometría y cinemática de la colisión principal,
encontramos resultados consistentes con estudios anteriores y establecemos límites
de confianza del ∼ 70% para la velocidad (entre 2000−4000km/s) y el tiempo de
colisión (. 0.5 Gyr).

El conjunto de simulaciones Illustris-TNG utilizadas para el desarrollo de esta tesis
combinan volúmenes cosmológicos grandes, 50-100 Mpc de lado, con una alta res-
olución espacial, ε ∼ 300−700 pc, y en masa estelar M?∼ 105−6M�. Esto permite
estudiar el proceso de formación y ensamblaje de grupos y cúmulos simultánea-
mente con las propiedades intrínsecas de las galaxias simuladas, tales como masa y
tamaño estelar. El análisis de las masas estelares y tamaños muestra que el modelo
ΛCDM predice naturalmente, es decir sin la necesidad de suposiciones ad-hoc, un
población de galaxias extendidas de baja masa estelar, M?∼ 107.5−9M�, y tamaños
extendidos Re & 1.5kpc similares a las (re)descubiertas recientemente y denomi-
nadas galaxias ultra difusas (UDGs). Estos objetos han suscitado un notable interés
tanto en la comunidad observacional como teórica ya que su principal característica
es que poseen masas estelares típicas de galaxias enanas pero tamaño característico
de galaxias muchos más brillantes, similares a la Vía Láctea. Encontramos que las
UDGs se forman preferentemente en halos de momento angular alto en compara-
ción a la población de galaxias enanas de tamaños normales. Además, la detección
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reciente de una población de UDGs rojas y apagadas en el zonas de baja densidad
(campo), donde la población es predominantemente azul y formadora de estrellas,
ha despertado el interrogante adicional acerca del mecanismo que les remueve el
gas, las enrojece y les apaga la formación estelar. Encontramos que las UDGs rojas
y apagadas en el campo se forman a través del mecanismo comúnmente conocido
como backsplash, es decir debido a su caída a un cúmulo y su posterior eyección
gravitacional del mismo donde pierden su contenido gaseoso, se enrojecen y se
apaga su formación estelar. Nuestros resultados muestran la capacidad predictiva
del modelo cosmológico ΛCDM para dar cuenta naturalmente de diversos mecan-
ismos de formación de galaxias y cúmulos sin la necesidad de realizar un ajuste
fino de los principales parámetros en este modelo paradigmático de formación de
estructuras en el Universo.

Palabras clave: galaxias-general, grupos de galaxias, galaxias enanas, galaxias-
interacción, simulaciones cosmológicas
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Abstract

Galaxy clusters are the largest and most massive virialized structures currently existing in
the Universe. Composed of hundreds or thousands of galaxies, which present an enormous
diversity in morphology, size, mass, velocity, star formation, metallicity, color, etc., they are
ideal laboratories to study the process of formation and virialization of structures in the Uni-
verse. Using Illustris-TNG cosmological numerical simulations in the framework of the cold
dark matter with cosmological constant model (ΛCDM) we show that clusters form and as-
semble progressively both by accretion of individual galaxies (∼ 40%) and in groups (∼ 60%).
We find that the low velocity dispersion (σ ∼ 250 km/s) maintained by these groups for some
time (1− 3 Gyrs) after they have been accreted into the cluster allow mergers between their
member galaxies even though globally the cluster velocity dispersion is significantly higher
(σ ∼ 1000 km/s). When a group of galaxies falls into the cluster, the self-gravity of the group
is overcome by tidal effects due to the global gravitational potential well of the cluster dilut-
ing the possibility of associating each galaxy to the group to which it belonged. To solve this
problem, we developed a substructure detection method, based on projected phase space infor-
mation, to be applied to observational cluster samples and attempt to reconstruct their accretion
and formation history. As an example, we apply our substructure identifier to the bullet cluster
detecting new substructures along the major axis of the cluster. By studying the geometry and
kinematics of the main collision, we find results consistent with previous studies and set 70%
confidence limits for the velocity (between 2000−4000km/s) and collision time (. 0.5 Gyr).

The set of Illustris-TNG simulations used for the development of this thesis combine large
cosmological volumes, 50-100 Mpc side by side, with a high spatial resolution, ε ∼ 300−
700 pc, and in stellar mass M? ∼ 105−6M�. This allows studying the process of formation and
assembly of groups and clusters simultaneously with the intrinsic properties of the simulated
galaxies, such as stellar mass and size. The analysis of stellar masses and sizes shows that the
ΛCDM model naturally predicts, i.e. without the need for ad-hoc assumptions, a population
of extended galaxies of low-stellar mass, M? ∼ 107.5−9M�, and extended sizes Re & 1.5 kpc
similar to the recently (re)discovered and defined as ultra-diffuse galaxies (UDGs). These ob-
jects have attracted considerable interest in both the observational and theoretical communities
because their main characteristic is that they possess stellar masses typical of dwarf galaxies
but size characteristic of much brighter galaxies, similar to the Milky Way. We find that UDGs
form preferentially in halos of high angular momentum compared to the population of dwarf
galaxies of normal sizes. In addition, the recent detection of a population of red and quenched
UDGs in the low-density (field) environments, where the population is predominantly blue and
star-forming, has raised the additional question about the mechanism that removes gas from
them, reddens them, and turn off star formation. We find that the red and quenched UDGs
in the field form through the mechanism commonly known as backsplash, i.e. due to their
fall into a cluster and subsequent gravitational ejection from the cluster where they lose their
gaseous content, redden and their star formation is quenched. Our results show the predictive
ability of the ΛCDM cosmological model to naturally explain various galaxy and cluster for-
mation mechanisms without the need to perform a fine adjustment of the main parameters in
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this paradigmatic model of the formation of structures in the Universe.

Key words: galaxies-general, galaxy groups, dwarf galaxies, galaxy-interaction, cosmo-
logical simulations
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Capítulo 1

Introducción

1.1 Formación y evolución de galaxias en el ΛCDM
La formación de estructuras en el Universo sienta sus bases en el modelo cosmológico de
materia oscura fría con constante cosmológica (ΛCDM) cuyos parámetros libres han sido de-
terminados para reproducir diversos resultados observacionales de la estructura en gran escala
del Universo (Planck Collaboration et al., 2016). Los mismos indican que del total de la den-
sidad de materia-energía del Universo, sólo un 4% corresponde a material bariónico, mientras
que el resto está formado por materia oscura (26%) y energía oscura (70%). Sin embargo este
modelo no utiliza ningún tipo de restricción proveniente de la escala de galaxias. Por tal razón,
el estudio de la formación y evolución de las galaxias es, además de un área fundamental de
la astronomía moderna en sí mismo, un test taxativo sobre este exitoso modelo cosmológico.
Desde el punto de vista observacional, la existencia de una gran variedad de tipos de galaxias,
indica que se deben dilucidar diversos mecanismos de formación que den cuenta de toda esta
diversidad de poblaciones de galaxias. La misma se ve reflejada en tipos de galaxias que van
morfológicamente de espirales a elípticas, en tamaño de compactas a difusas, en luminosidad
de débiles a brillantes, en brillo superficial de exponenciales a leyes de potencia, en colores
de azules a rojas, en metalicidad de pobres a ricas en metales, en velocidades de rotación a
dispersión, etc., haciendo que el entendimiento del proceso de formación y evolución de cada
uno de estos tipos sea un desafío particular, y al mismo tiempo integrador, en la construcción
de un modelo global sobre la formación y evolución de galaxias en el Universo.

Desde el punto de vista teórico los modelos de formación y evolución de galaxias han
tenido un progreso significativo gracias a la contribución de trabajos fundamentales tales como
por ejemplo, Gunn & Gott (1972); Press & Schechter (1974); White & Rees (1978), que sen-
taron las bases para el desarrollo de una visión moderna de este proceso altamente complicado.
Sin embargo, el problema está lejos de ser resuelto debido a la complejidad de los múltiples
procesos astrofísicos que se dan tanto en la evolución individual de las galaxias como en su
interacción con el medioambiente donde evolucionan.

Mientras que la energía oscura rige la velocidad de expansión del Universo, la materia os-
cura y los bariones determinan las propiedades de las estructuras que se forman. Se asume que
las mismas se forman a partir de pequeñas fluctuaciones cuánticas primordiales presentes en la
densidad (prácticamente homogénea) de materia del Universo primitivo, que crecen debido a
la inestabilidad gravitacional; y que forman estructuras aproximadamente esféricas, en estado
de (cuasi)equilibrio dinámico, llamadas halos de materia oscura.
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Figura 1.1: Proceso de formación de halos de una masa dada en función del corrimiento al
rojo (van den Bosch, 2002). El panel de la izquierda muestra 25 historias distintas de for-
mación de halos progenitores, normalizadas a su valor a z = 0 (M(z)/M0), para un halo con
M0 = 5× 1011 M�/h. El panel de la derecha muestra las historias promedio de los progen-
itores principales, obtenidas de 1000 realizaciones, para halos con cinco masas diferentes:
5× 109 M�/h (línea continua), 5× 1010 M�/h (línea de puntos), 5× 1011 M�/h (línea dis-
continua corta), 5×1012 M�/h (línea discontinua larga) y 5×1013 M�/h (línea discontinua y
puntos). Se puede observar como los halos más masivos se ensamblan más tarde.

En un modelo jerárquico de formación de estructuras como el ΛCDM, las escalas espaciales
más pequeñas tiene fluctuaciones en densidad con amplitudes más grandes mientras que las
escalas más grandes tiene fluctuaciones en densidad con amplitudes más pequeñas. Esto hace
que primero se formen halos de materia oscura más pequeños (menos masivos) que luego se
fusionan entre sí para dar lugar a halos más grandes (más masivos). Luego de colapsar y
fusionarse los halos adquieren su estado de (cuasi)equilibrio, es decir se virializan en el sentido
que cumplen con el teorema del virial que establece que:

2T +W = 0 , (1.1)

donde T y W son la energía cinética y potencial, respectivamente. La formación de estruc-
turas en este tipo de escenarios es, entonces, un proceso y no un evento que se desarrolla a
lo largo de la historia evolutiva del Universo. Los halos crecen en tamaño y masa sistemáti-
camente dando lugar a la aparición de estructuras cada vez mayores. Las estructuras más
pequeñas (galaxias) colapsan primero mientras que las estructuras más grandes (cúmulos) co-
lapsan más tardíamente.

Como un ejemplo de la formación y evolución de las estructuras en un modelo jerárquico
como el ΛCDM, la Fig. 1.1 ilustra el proceso de ensamblaje de halos a lo largo del tiempo
(van den Bosch, 2002). El panel de la izquierda muestra 25 historias diferentes de ensamblaje1

de progenitores para un halo de M0 = 5× 1011 M�/h, donde se puede apreciar la diversidad
de curvas que describen el crecimiento temporal que puede seguir un halo de una masa dada2.

1Normalizadas de la forma M(z)/M0, con M(z) la masa del halo a un corrimiento al rojo z dado y M0 la masa
a tiempo presente (z = 0).

2En muchas ocaciones suelen indicarse unidades en términos de h, tomando como referencia H0 =
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Mientras que el panel de la derecha muestra las historias medias de los progenitores principales,
obtenidas de 1000 realizaciones, para halos con cinco masas finales diferentes: 5×109 M�/h
(línea continua), 5× 1010 M�/h (línea de puntos), 5× 1011 M�/h (línea discontinua corta),
5× 1012 M�/h (línea discontinua larga) y 5× 1013 M�/h (línea discontinua y puntos). De
este gráfico se puede observar como los halos más masivos se ensamblan más tarde, hecho
muy importante para el límite superior de las estructuras más grandes que tendrían lugar en
el Universo actualmente, siendo los supercúmulos (M200 & 1015 M�) los objetos más masivos,
aunque muchos de estos aún se encuentran en proceso de colapso y por ende no llegan todavía
a alcanzar el equilibrio virial.

La virialización de los halos de materia oscura se produce debido a la relajación violenta
que sufren los mismos durante su colapso y la posterior fusión con halos menos masivos para
dar lugar a halos más masivos. Durante este proceso, como los bariones y la materia oscura
están inicialmente mezclados y la densidad de la materia oscura domina sobre la densidad de
materia bariónica, el gas es arrastrado por el potencial del halo de materia oscura, formando
un halo gaseoso que coexiste espacialmente con el de materia oscura. El gas, que siente pre-
sión, adquiere la temperatura virial del halo debido principalmente a la formación de ondas de
choque que luego disipa por procesos de enfriamiento radiativo. A medida que el gas disipa
su energía térmica, se contrae conservando el momento angular, depositándose suavemente en
una estructura discoidal rotante de alta densidad donde tiene lugar la formación estelar (White
& Rees, 1978).

Esta acreción de gas y posterior formación de galaxias al interior de los halos de materia os-
cura depende de su masa y el entorno. Como se mencionón, en el caso del halo de gas caliente,
este irradia su energía gravitacional adquirida hasta adquirir temperaturas mucho más bajas y
caer al interior del halo. Por otro lado existe también la acreción de gas frio que domina en las
galaxias de baja masa (M . 1010 M�). Así pues, mientras que el “modo caliente” convencional
domina el crecimiento de los sistemas más masivos. La acreción fría a menudo se dirige a lo
largo de los filamentos, lo que permite que las galaxias extraigan gas de manera eficiente desde
grandes distancias (Kereš et al., 2005; Faucher-Giguère & Kereš, 2011).

Cuando Hubble (1926) publicó su esquema de clasificación morfológica de galaxias, su-
puso que las galaxias elípticas eran objetos muy jóvenes donde posteriormente se acretaría gas
y polvo para convertirlas en sistemas lenticulares y finalizarían luego como complejas galaxias
espirales. Es así como definió las galaxias de tipo “temprano” a las galaxias elípticas (y lentic-
ulares, S0) y galaxias de tipo “tardío” a las espirales.

Desde entonces, la comprensión del origen de las galaxias esferoidales ha ido evolucio-
nando constantemente. En un principio, se pensaba que los esferoides se originaban a partir
del colapso rápido y no rotante de nubes de gas en estrellas (Eggen et al., 1962; Partridge &
Peebles, 1967; Larson, 1974), llamado colapso monolítico. El rol de las fusiones como un
mecanismo posible de transformación de galaxias fue propuesto originalmente por (Toomre,
1977) y fue siendo cada vez más aceptado en un contexto en el cual la formación jerárquica
de estructuras fue ganando adeptos desde sus inicios (White & Rees, 1978; Frenk et al., 1985).
Más adelante, nuevos desarrollos sobre estas ideas llevaron a un elevado consenso de que los
discos de galaxias se forman en los centros de los halos de materia oscura como consecuencia
de la conservación del momento angular, adquirido por torques de marea, durante el colapso

100hkms−1 Mpc−1, por lo que h puede tener valores alrededor de ∼ 0.7
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disipativo del gas (Fall & Efstathiou, 1980; Mo et al., 1998). Por el contrario, los esferoides
serían el resultado de eventos de fusiones mayores entre estos discos pre-existentes (por ejem-
plo, Cole et al., 2000). Por lo tanto, la morfología es una característica transitoria de la for-
mación jerárquica de galaxias ya que, una galaxia disco puede transformarse en un esferoide
mediante un evento de fusión, para luego re-formarse en un disco a través de acreción de gas
adicional.

Estos dos tipos de galaxias (espirales y elípticas) presentan propiedades y características
muy marcadas y distintas, tanto en sus morfologías como (por ejemplo) en sus poblaciones es-
telares. Así, diferentes estudios han sido dirigidos a estudiar estas dos poblaciones de galaxias,
por ejemplo en términos de sus relaciones de escala existen la Relación de Tully-Fisher (para
espirales, Tully & Fisher, 1977) o el “Plano Fundamental” (Djorgovski & Davis, 1987).

Mientras que la materia oscura y las estrellas están regidas por la interacción gravitacional,
la componente gaseosa está regida tanto por la gravitación como por la hidrodinámica. Es-
tas componentes, evolucionan temporalmente desde condiciones iniciales, establecidas en el
Universo primitivo hasta el presente siguiendo una serie de procesos astrofísicos que incluyen:
interacción gravitacional, formación estelar, enfriamiento radiativo, procesos de realimentación
(feedback), gradientes de presión, ondas de choque, enriquecimiento químico, entre otros que
debido a su naturaleza altamente no lineal, se hace imposible solucionarlos analíticamente.
Cada uno de estos procesos se modela siguiendo un sistema de ecuaciones diferenciales alta-
mente acopladas se hace indispensable abordar el problema mediante simulaciones numéricas.

1.1.1 Simulaciones cosmológicas
Debido a la alta complejidad de las ecuaciones que describen simultáneamente el compor-
tamiento de la materia oscura y los bariones, necesarias para modelar la formación y evolución
de estructuras en un contexto cosmológico, se apela al uso de simulaciones numéricas para su
resolución. Es así como en las últimas décadas, las simulaciones cosmológicas han sido funda-
mentales para avanzar en nuestra comprensión de la formación de galaxias y estructuras en el
Universo. Estas simulaciones siguen la evolución altamente no lineal del campo de densidades,
modelando diversos procesos físicos a lo largo de un enorme rango de escalas temporales y
de longitud. Esto se hace simulando volúmenes cosmológicos cúbicos (periódicos) de dece-
nas, centenas y hasta miles3 de Mpc de lado, tal que constituyan un volumen estadisticamente
significativo del Universo donde componentes de materia oscura y bariónica se evolucionan a
partir de condiciones iniciales limitadas por las observaciones del fondo cósmico de microon-
das, lo que da lugar a predicciones detalladas de la población de galaxias en diferentes épocas
del Universo.

Así pues, con el desarrollo de más y mejores códigos junto con capacidades de cómputo
cada vez mayores, se hace posible incluir en las simulaciones diversos procesos físicos4 como
la gravedad, el enfriamiento del gas, la formación de estrellas, la realimentación de supernovas
y de agujeros negros supermasivos, la evolución estelar, la radiación, enriquecimiento químico,

3Este rango de volúmenes cosmológicos de miles de Mpc es alcanzado por simulaciones que solo incluyen
partículas de materia oscura, conocidas como dark matter only.

4Es importante señalar que muchos de los procesos físicos sobre la componente bariónica no son simulados,
sino incluidos “manualmente” a lo largo del tiempo, a medida que de dan determinadas condiciones.
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modelos de polvo, campos magnéticos, rayos cósmicos, etc. Dependiendo de los objetivos
de cada proyecto de investigación se puede recurrir a simulaciones que: i) se enfocan en re-
producir la estructura en gran escala del Universo y a la vez tener una amplia estadíastica de
halos masivos (cúmulos y supercúmulos) mediante simulaciones que solo incluyen materia os-
cura5 (simulaciones del tipo dark matter-only, DMO o solo con gravitación, en el sentido que
la cantidad de total de materia del Universo sigue siendo la misma Ωm ∼ 0.3), siendo una de
las más famosas la simulación MultiDark (Prada et al., 2012); ii) resimulando regiones de in-
terés con muy alta resolución por partícula (simulaciones hidrodinámicas del tipo zoom-in),
se logran modelar galaxias individuales con extraordinarios niveles de detalle (por ejemplo
las simulaciones del proyecto CLUES que resimulan el entorno del Grupo Local, Gottloeber
et al., 2010); y finalmente están aquellas simulaciones numéricas hidrodinámicas que logran
cubrir simultáneamente estas múltiples escalas utilizando volúmenes cosmológicos de tamaño
moderado (decenas a cientos de Mpc, de modo que son un punto medio entre los tipos i y ii),
logrando simular desde halos galácticos a cúmulos de galaxias; con una resolución por partícu-
las de bariones que permite cubrir desde galaxias masivas a enanas.

Sobre este tipo de simulaciones hidrodinámicas de vanguardia, los dos consorcios interna-
cionales más grandes y que hacen públicas sus simulaciones son: EAGLE6 (Crain et al., 2015;
Schaye et al., 2015; McAlpine et al., 2016) e Illustris-TNG7 (Nelson et al., 2015; Pillepich
et al., 2018b,a; Nelson et al., 2019b,a; Pillepich et al., 2019). Ambos proyectos incluyen todo
el tratamiento astrofísico de los bariones sumado a la interacción gravitacional de la materia
oscura con diferentes niveles de resolución por partícula8 , ofreciendo así un amplio abanico de
posibilidades según los intereses del usuario. También se pone a disposición pública material
informativo sobre el uso y detalles de las simulaciones, códigos y rutinas para el análisis de las
estructuras. La simulación EAGLE cuenta con tamaños de volumen cúbico simulado de 25, 50
y 100 Mpc de lado, mientras que Illustris-TNG presenta versiones de 50, 100 y 300 Mpc de
lado, ambos proyectos presentan resolución por partícula que permite resolver amplias escalas
(desde enanas a galaxias brillantes), aunque en particular la versión Illustris-TNG50 (Nelson
et al., 2019a; Pillepich et al., 2019) ofrece la máxima correlación entre resolución por partícula
y volumen cosmológico disponible actualmente.

Para el desarrollo de esta tesis utilizamos datos de diferentes simulaciones del proyecto
Illustris-TNG, que nos permitió: i) estudiar el ensamblaje de cúmulos de galaxias, resolviendo
galaxias individuales y en grupos, a la vez que nos posibilitó a ii) estudiar la población de
galaxias enanas (particularmente las ultra difusas) logrando resolverlas y analizar su evolución
temporal con muy alto nivel de detalle, cuyas características principales se describen en las dos
secciones siguientes.

5Posteriormente se pueden incluir modelos semianalíticos para las galaxias que habitarian en los halos, te-
niendo encuenta las propiedades de dichos halos simulados.

6https://eagle.strw.leidenuniv.nl/
7https://www.tng-project.org/
8Cada uno de estos niveles de resolución incluye versiones hidrodinámicas (materia oscura + bariones) o solo

materia oscura.
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Figura 1.2: Halos y subhalos en simulaciones numéricas de N-cuerpos (Giocoli et al., 2008).
Panel izquierdo: todas las partículas que componen un halo de masa virial M200 = 1.8×
1015 M�/h a z = 0, resuelto por más de un millón de partículas. Panel central: partículas
ligadas a subhalos. Panel derecho: partículas ligadas al halo principal pero no a los subhalos.

1.2 Cúmulos de galaxias
Loc cúmulos de galaxias son los sistemas virializados mas masivos del Universo con masas
viriales M200 ≥ 1014 M�, radios viriales r200 ∼ 1 Mpc y dispersiones de velocidades σ ∼
1000 km/s. Están conformados por cientos o miles de galaxias donde la población roja y tem-
prana domina respecto a la población azul y tardía (ver por ejemplo, Oemler, 1974; Butcher &
Oemler, 1978; Dressler, 1980). Aproximadamente el ∼ 60% de las galaxias brillantes dentro
del radio virial de los cúmulos están dominadas por esferoides (elípticas + S0) en compara-
ción con ∼ 40% restante que corresponde galaxias de luminosidad similar pero de morfologías
dominadas por discos, que se asemejan a la población de galaxias característica de entornos de
muy baja densidad (Whitmore & Gilmore, 1991; Postman et al., 2005), normalmente galaxias
azules y con estructuras espirales.

Dentro de un paradigma de formación jerárquica de estructuras, los cúmulos de galax-
ias se forman por la acreción de sistemas menores como grupos y galaxias individuales. Las
simulaciones numéricas de N-cuerpos sobre de la formación de estructuras en el ΛCDM predi-
cen que los halos de materia oscura contienen una población de subhalos, que son los restos
de halos menos masivos acretados por el halo anfitrión, que fueron erosionados por los efec-
tos combinados del calentamiento gravitatorio y el despojo de masa por fuerzas marea en el
pozo de potencial del halo central del cúmulo. Los subhalos albergan galaxias satélites, que
pueden utilizarse como trazadores luminosos de dicha población de subhalos. En particular,
la vinculación de las abundancias observadas de galaxias satélite con la abundancia esperada
de subhalos proporciona información útil sobre la física de la formación de galaxias (Moore
et al., 1999; Somerville, 2002). La Fig. 1.2 muestra un ejemplo de la compleja subestructura
que compone un halo masivo de masa virial M200 = 1.8×1015 M�/h, resuelto por más de un
millón de partículas en simulaciones numéricas de N-cuerpos (Giocoli et al., 2008). El panel
izquierdo muestra todas las partículas que componen el halo a z = 0, el panel central todas
partículas ligadas a subhalos y en el panel derecho solamente las partículas ligadas al halo prin-
cipal pero no a los subhalos.

El estudio de los procesos de ensamblaje y crecimiento de los cúmulos, así como de los
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cambios que experimentan las galaxias individuales y en grupos que caen dentro de estas
grandes estructuras no es del todo claro (ver por ejemplo, Balogh et al., 2000a; Gnedin, 2003;
Berrier et al., 2009; Alberts & Noble, 2022; Haggar et al., 2023). En este proceso de crec-
imiento de los halos se deben tener en cuenta algunos de los efectos como por ejemplo la
transformación morfológica de las galaxias a través de las fusiones o la disrupción de grupos
de galaxias que caen juntas. Nuestro enfoque está relacionado con estos esfuerzos teóricos, y
en concreto, pretendemos cuantificar las estadísticas básicas de ensamblaje de los cúmulos de
galaxias y las propiedades de los miembros de los cúmulos mediante simulaciones numéricas
y presentarlas como base para evaluar escenarios de formación que se correspondan con las
observaciones.

De toda la variedad de galaxias que se observan en el Universo, la población de galaxias
enanas (objetos con masa estelar M? . 109 M�, luminosidad L . 109 L�, magnitud absoluta
MB & −18 mag) pese a ser poco masivas, aportan una cantidad muy significativa en número,
siendo la población dominante del Universo. Se estima que dentro de un volumen dado por
cada ∼ 10 galaxias espirales existen ∼ 2 elípticas y ∼ 100 galaxias enanas. Tenga en cuenta,
sin embargo, que estos números solo pretenden ser una descripción aproximada de la población
de galaxias en el Universo cercano. En ese sentido, las propiedades estadísticas de la población
de galaxias se abordan mejor mediante análisis de corrimiento al rojo de galaxias en distin-
tos relevamientos. Por ejemplo, algunos de los estudios de corrimiento al rojo más grandes
disponibles son el two-degree Field Galaxy Redshift Survey (2dFGRS, Colless et al., 2001) o
el Sloan Digital Sky Survey (SDSS, York et al., 2000), los cuales sondean la distribución de
galaxias en un corrimiento al rojo mediano z ∼ 0.1. Esta abundancia junto con el modelo de
evolución jerárquico convierte a la población de galaxias enanas en una pieza fundamental del
rompecabezas de la formación y evolución de las galaxias.

Las galaxias enanas suelen encontrarse preferentemente en agrupaciones o alrededor de
galaxias más brillantes, siendo estas últimas comúnmente denominadas galaxias satélites. Luego,
los cúmulos de galaxias, al ser entornos tan ricos en cantidad de objetos, son los lugares ideales
para detectar y estudiar la población de galaxias enanas (Chilingarian et al., 2008; Sánchez-
Janssen et al., 2008; Lisker, 2009; Hashimoto et al., 2018). Dentro de la amplia diversidad de
galaxias que se observan dentro de los cúmulos de galaxias, en los últimos años se ha renovado
el interés por el estudio de galaxias enanas de bajo brillo superficial, detectadas en la década de
los 80’ en un trabajo pionero de Sandage & Binggeli (1984) con observaciones en el cúmulo
de Virgo y redefinidas por van Dokkum et al. (2015a) con datos del cúmulo de Coma.

1.3 Galaxias ultra difusas
Las galaxias enanas con bajo brillo superficial µg > 24 mag/arcsec2 y tamaños característi-
cos Re ≥ 1.5 kpc fueron redescubiertas y denominadas galaxias ultra difusas (UDGs, por sus
siglas en inglés) por van Dokkum et al. (2015a). Estos objetos tienen masas estelares típicas
de galaxias enanas de unos M? ∼ 108 M� y colores preferentemente rojos (g− i ∼ 0.8 mag).
Desde entonces ha tenido lugar un intenso debate sobre la naturaleza última de las mismas.
Por ejemplo, van Dokkum et al. (2015a) sugieren que las UDGs serían galaxias fallidas sim-
ilares en masa de halo de materia oscura y tamaño a la Vía Láctea pero que formaron una
fracción muy baja de estrellas, mientras que otros suscitan procesos de formación asociados al
medioambiente (Carleton et al., 2019; Jiang et al., 2019a; Macciò et al., 2021; Wright et al.,
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2021), a procesos internos (Di Cintio et al., 2017; Chan et al., 2018) e incluso asociados al halo
de materia oscura que habitan (Amorisco & Loeb, 2016).

Debido al brillo superficial extremadamente bajo de las UDGs se hace difícil medir su dis-
tancia mediante el corrimiento al rojo espectroscópico. Por tal motivo, estas UDGs fueron
exploradas inicialmente (y principalmente) en cúmulos de galaxias, donde la distancia a las
UDG se infiere por su pertenencia a dicha estructura (ver por ejemplo, Koda et al., 2015; Mi-
hos et al., 2015; van der Burg et al., 2016; Lim et al., 2020; La Marca et al., 2022; Venhola
et al., 2022). Este efecto de selección hacia los cúmulos de galaxias podría afectar a nuestra
comprensión sobre la naturaleza de este tipo galaxias tan peculiares.

No obstante en los últimos años se han ido sumando investigaciones que reportan la pres-
encia de UDGs fuera del entorno de cúmulos (ver por ejemplo, Leisman et al., 2017; Román &
Trujillo, 2017b; Rong et al., 2020b). De esta manera, establecida la existencia de UDGs tanto
dentro como fuera de los cúmulos, la cuestión que se plantea es si estos objetos se forman como
galaxias enanas normales que incrementan su tamaño debido a las fuerzas gravitacionales que
experimentan dentro de los cúmulos o si por el contrario de forman en el campo como otras
galaxias típicas y que posteriormente son acretadas por los cúmulos ya sea como objetos indi-
viduales o a través de la caída de grupos de galaxias.

Estas intrigantes galaxias que han despertado gran impacto e interés en la comunidad as-
tronómica en busca de su mecanismo y escenario de formación, serán uno de los objetos cen-
trales en el desarrollo de esta tesis, las cuales estudiaremos utilizando simulaciones numéricas
de vanguardia.

1.4 Esquema de la tesis
Esta tesis está dividida en seis capítulos y un apéndice. En el capítulo 2 estudiamos la for-
mación de cúmulos de galaxias por eventos de acreción de galaxias individuales y en grupos.
Analizamos la evolución de los tamaños y la dispersión de velocidad de los grupos acretados,
determinando alguna escala de tiempo para la disrupción de los grupos. Además, detectamos
y caracterizamos fusiones entre galaxias a lo largo del tiempo de caída en los cúmulos, de-
mostrado así que este tipo de eventos son posibles aún en dichos entornos tan denso donde la
alta dispersión de velocidades hace que sean poco probables. Para ello utilizamos datos de la
simulación cosmológica hidrodinámica de alta resolución Illustris-1.

En el capítulo 3 presentamos el método DS+ para la detección de subestructuras en cú-
mulos de galaxias y se pone a disposición pública un código escrito en lenguaje Python que
implementa este método. El método DS+ ha sido testeado utilizando datos de cúmulos de
galaxias simulados extraídos de la simulación cosmológica hidrodinámica Illustris-TNG100,
estableciendo niveles de completitud y pureza para las subestructuras identificadas. Al final del
capítulo se muestra una aplicación puntual al famoso cúmulo Bala, donde se muestra la identi-
ficación de subestructuras principales y se establecen algunos límites sobre la colisión entre la
Bala y el cúmulo principal.

En el capítulo 4 estudiamos los diferentes mecanismos de formación de las UDGs centrales
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y satélites en los diferentes entornos (en agrupaciones y aisladas), restringiendo el escenario
de formación a propiedades directamente relacionadas con el halo de materia oscura que habi-
tan este tipo de galaxias. Para ello utilizamos la simulación TNG50, que es la versión de más
alta resolución por partícula del proyecto Illustris-TNG, con un volumen cosmológico que per-
mite resolver y analizar esta población de galaxias al mismo tiempo en los diferentes ambientes.

En el capítulo 5 estudiamos una población particular de UDGs que están apagadas y ais-
ladas. nuevamente utilizando los datos de la simulación TNG50 logramos detectar y analizar
la evolución temporal de estos enigmáticos objetos, determinando que fueron UDGs satélites
de un halo masivo en el pasado, del cual fueron eyectadas, luciendo actualmente como objetos
enrojecidos y apagados en el campo.

Cada uno de los capítulos cuenta con una sección de conclusiones y en el capítulo 6 se
presentan un conjunto de conclusiones generales de la tesis.
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Capítulo 2

Ensamblaje de cúmulos de galaxias

En este capítulo estudiamos el rol de la caída de grupos de galaxias en el proceso de en-
samblaje y evolución dinámica de los cúmulos de galaxias en el modelo ΛCDM. Para ello
seleccionamos 10 cúmulos con masa virial M200 ∼ 1014 M� de la simulación cosmológica
hidrodinámica Illustris-1 y seguimos la evolución temporal de sus galaxias con masa estelar
M? ≥ 1.5×108 M� (correspondiente a un mínimo de∼ 110 partículas estelares). Encontramos
que una mediana de ∼ 38% de las galaxias sobrevivientes a corrimiento al rojo z = 0 son ac-
retadas como parte de grupos y no como objetos individuales que cayeron directamente del
campo, aunque con una significativa dispersión entre los cúmulos analizados. La evolución de
estas asociaciones de galaxias es rápida y las señales observacionales de su origen común se
borran rápidamente entre 1-3 Gyr después de la caída. Los grupos que caen desempeñan un
papel importante en fomentar las condiciones ideales para que se produzcan fusiones de galax-
ias, incluso dentro del entorno del cúmulo. Integradas a lo largo del tiempo, identificamos (por
cúmulo) una media de 17±9 fusiones de las cuales 7±3 ocurren dentro del radio virial de sus
cúmulos anfitriones. El número de fusiones muestra una gran dispersión de un cúmulo a otro
y nuestro sistema más masivo tiene 42 fusiones de galaxias resueltas por encima de nuestro
límite de masa estelar. Estas fusiones suelen ser ricas en gas en el caso de las enanas y una
combinación de ricas y pobres en gas en el caso de M? ∼ 1011 M�, las cuales pueden contribuir
significativamente dentro de ΛCDM a la formación de morfologías específicas, como lenticu-
lares (S0) y galaxias enanas compactas azules en grupos y cúmulos. Este capítulo está basado
en Benavides et al. (2020).

2.1 Introducción
Los cúmulos de galaxias son las estructuras virializadas más grandes en el Universo. Este
tipo de agrupaciones poseen masa típicas & 1014 M� y dispersión de velocidades σ ' 500−
1000 kms−1. Estos corresponden a conglomerados de cientos a miles de galaxias y que se for-
man mediante la acreción de galaxias individuales y en grupos (Benavides et al., 2020). En las
últimas décadas, grupos y subestructuras han sido detectados observacionalmente dentro de cú-
mulos de galaxias en distintos catálogos usando información de las posiciones y velocidades de
las galaxias (Gurzadyan & Mazure, 1998; Conselice & Gallagher, 1998; Biviano et al., 2002b;
Lisker et al., 2018; Iodice et al., 2019), lente gravitacional (Treu et al., 2003; Natarajan et al.,
2009) y también mapas de rayos-X (Owers et al., 2009a,b; Zhang et al., 2009; Jauzac et al.,
2016). Las dispersiones de velocidades de estas subestructuras son sensiblemente menores que
las del cúmulo en general, lo que indicaría que corresponden a galaxias que han sido acretadas
conjuntamente durante el proceso de ensamblaje del cúmulo.
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Acreciones grupales surgen de forma natural en los modelos de formación jerárquica de es-
tructuras como el ΛCDM, donde estructuras y subestructuras son autosimilares. Esto significa
que no sólo la distribución de la masa dentro del halo anfitrión tiene un perfil casi universal,
independientemente de la masa del halo (Navarro et al., 1996, 1997), sino que también la fun-
ción de masa de las subestructuras (es decir, los satélites) que caen a estos halos anfitriones se
describirse mediante una única función, siempre que la masa de la subestructura esté debida-
mente normalizada a la masa del halo anfitrión (Giocoli et al., 2008, 2010; Yang et al., 2011).
Esta última se denomina "función de masa de satélites no-evolucionada" ya que cuantifica la
masa de la subestructura al momento de la caída y no en corrimiento al rojo z = 0, la cual puede
depender de la masa del halo anfitrión (van den Bosch et al., 2005). Este comportamiento au-
tosimilar de la estructura (halo anfitrión) y de la subestructura (halo satélite) que cae se da en
general para cualquier modelo caracterizado por un espectro de potencia de perturbaciones li-
bre de escala (como el ΛCDM) combinado con la naturaleza sin escala de la gravedad.

Es posible explorar rápidamente el significado de esta función universal de masa de satélites
no-evolucionada en el ensamblaje de diferentes halos anfitriones. Por ejemplo, Giocoli et al.
(2008) utilizan simulaciones cosmológicas de N-cuerpos y analizan la evolución hacia atrás
en el tiempo de satélites de diferentes masas que caen a un halo principal, obteniendo así el
número de satélites acretados en un intervalo de tiempo (z1 < z < z2) dado (ver la Fig.1 de
su trabajo) y de allí derivan una relación que se ajusta a sus datos, presentada en su ecuación
número 2:

dN
dln(mv/M0)

= N0x−αe−6.283x3
, x =

∣∣∣∣ mv

αM0

∣∣∣∣ (2.1)

donde N es el número de subhalos (satélites) de masa virial mv acretados a un corrimiento al
rojo z y M0 ≡ Mv(z = 0) la masa virial del halo central a z = 0. Se espera que caigan ∼ 2
satélites con un 10% de la masa del anfitrión. Aplicada a la Vía Láctea predice correctamente
entre 1 a 2 subhalos con una masa (al tiempo de caída) de ∼ 1011 M�, lo cual es comparable a
la masa inferida para la Nube Mayor de Magallanes (LMC, por sus siglas en inglés), el satélite
más masivo de la Vía Láctea. Esto coincide con las estimaciones actuales sobre la historia
de ensamblaje de nuestra galaxia (Boylan-Kolchin et al., 2010; Busha et al., 2011; De Lucia,
2012). En cambio, si ahora se aplica este argumento a un halo anfitrión como el cúmulo de
Virgo, suponiendo una masa virial ∼ 1014 M�, se predice que caigan 1 o 2 subhalos con una
masa de ∼ 1013 M� durante el proceso de ensamblaje. Un halo tan masivo, comparable al de
un grupo de galaxias, albergará más de una galaxia individual (algunas incluso de luminosidad
∼ L? ≈ 1010M�) y demuestra que la acreción de grupos masivos es una clara predicción del
ΛCDM.

Considerando los subhalos de menor masa, la función de masa de satélites no-evolucionada
predice∼ 20 objetos con una masa de halo≥ 1% de la masa del halo anfitrión. Para un cúmulo
de ∼ 1014 M� significa alrededor de ∼ 20 galaxias de masa similar a la Vía Láctea y superi-
ores, es decir con masa de halo ≥ 1012 M�. Esto no parece muy alejado de las funciones de
masa estelar observadas en el cúmulo de Virgo para galaxias con M? ≥ 1010 M� (Trentham &
Hodgkin, 2002; Rines & Geller, 2008) o de los estudios estadísticos usando el catálogo SDSS
(Sloan Digital Sky Survey, York et al., 2000) para grupos en este rango de masa (ver por ejem-
plo, Yang et al., 2009). Sin embargo, no hemos tenido en cuenta la disrupción por fuerzas
de mareas y despojo de masa (tidal stripping), que tenderían a reducir el número de galaxias
sobrevivientes a corrimiento al rojo z = 0 en este rango de masas.
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Varios estudios han cuantificado la importancia de la acreción de grupos mediante simu-
laciones numéricas y modelos semianalíticos (Taylor & Babul, 2004, 2005a,b; Berrier et al.,
2009; McGee et al., 2009; Cohn, 2012; De Lucia et al., 2012; Bahé et al., 2019). Por ejemplo,
utilizando simulaciones cosmológicas de N-cuerpos, del tipo zoom-in para cúmulos galaxias
Berrier et al. (2009) midieron que alrededor del 25% de los objetos de masa similar a la Vía
Láctea en cúmulos deben ser acretadas como satélites en lugar de caer como galaxias centrales
de campo. En cambio para galaxias enanas de masa más baja no es claro si es esperable una
fracción similar o no. Sin embargo, la conexión entre estas predicciones teóricas y las observa-
ciones no es tan directa.

Luego de que estos grupos de galaxias entran en el potencial gravitatorio del cúmulo, las
fuerzas de marea actúan perturbando la coherencia del grupo (Gonzalez-Casado et al., 1994),
mezclando y borrando finalmente las huellas típicas del origen en común entre los miembros
del grupo, tales como la proximidad espacial y la baja dispersión de velocidades. La capacidad
de reconstruir en observaciones actuales la presencia de grupos de galaxias que cayeron juntas
dependerá (en general) de tres factores: i) la escala de tiempo típica para la disrupción de los
grupos, ii) la historia de ensamblaje del cúmulo (una formación temprana significa más tiempo
para que las fuerzas de mareas disuelvan los grupos) y iii) la multiplicidad de los grupos, ya que
tener más galaxias podría permitir un muestreo más fácil de la agrupación ya sea en términos
de su velocidad o escala espacial, frente a grupos de pocos miembros.

El tercer punto mencionado anteriormente se aborda automáticamente al estudiar las galax-
ias más débiles ya que las enanas de masa baja dominan en número en cualquier sistema. El rol
de los ítems i) y ii) es menos claro. Trabajos previos han indicado un amplio rango de escalas
de tiempo de disrupción por fuerzas de marea, que van desde una disociación muy rápida de
los miembros de un grupo (Gonzalez-Casado et al., 1994; Lisker et al., 2018; Choque-Challapa
et al., 2019) hasta quienes suponen estimas de varios Gyr (Vijayaraghavan et al., 2015). En
parte, esta discrepancia puede explicarse por el uso de diferentes definiciones en la literatura;
por ejemplo en qué momento se considera que el sistema está perturbado por fuerzas de marea
o incluso la definición misma de lo que es un grupo o asociación de galaxias en el momento de
la caída; esto incluye también discrepancias en la definición el tiempo de caída o el tiempo de
disrupción de grupos. Sin embargo, existe cierto consenso sobre el hecho que cuando se detecta
observacionalmente una subestructura (en términos de posiciones o velocidades) se interpreta
como un evento de acreción reciente, que sugiere menos de 1-2 Gyr desde el momento de la
caída (Lisker et al., 2018).

Aquí, nuevamente, una comparación con la Vía Láctea puede utilizarse para que sea más
intuitiva. En nuestra galaxia se ha observado una versión reducida de la caída de un grupo del
que la LMC forma parte, trayendo consigo varias galaxias enanas satélites (menos masivas que
la propia LMC) que se agrupan en el espacio de fase1 (D’Onghia, 2008; Sales et al., 2011;
Jethwa et al., 2016; Sales et al., 2017). Desde el punto de vista observacional, la identificación
de galaxias enanas asociadas a la LMC se ve facilitada por dos factores. En primer lugar, la
detección de galaxias enanas en la Vía Láctea llega hasta el límite ultra débil M? ∼ 103-104 M�

1En este manuscrito utilizamos esta definición para referirnos al espacio proyectado de velocidades-posiciones
(v−R) o dispersión de velocidades-posiciones (σ −R), como una herramienta donde podemos caracterizar el
estado dinámico de algunas galaxias dentro del sistema (ver por ejemplo, Biviano et al., 2002b; Mamon et al.,
2010a; Biviano et al., 2021).
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(para algunas propiedades de estas galaxias ultra débiles ver por ejemplo, Grebel et al., 2003;
Martin et al., 2008), lo que permite muestrear varios miembros del grupo. En segundo lugar,
el grupo de la LMC corresponden a una acreción reciente cuyo tiempo de caída es de hace no
más de 2 Gyr (Kallivayalil et al., 2006, 2013).

En los sistemas extragalácticos que están ubicados a megaparsecs de distancia, los efectos
de proyección junto con catálogos de galaxias poco profundos hacen que la identificación de
los grupos sea más dificultosa. Tómese por ejemplo cúmulos cercanos como Virgo o Fornax,
donde los catálogos exquisitamente profundos son capaces de cartografiar galaxias enanas de
hasta M? ∼ 106−107.5 M� (Venhola et al., 2017; Ferrarese et al., 2020). Esto es varios órdenes
de magnitud más brillantes de lo que es posible en la Vía Láctea. Resulta alentador que alguna
evidencia de la presencia de subestructuras ya existe por ejemplo en el cúmulo de Virgo, donde
una muestra de galaxias enanas con magnitudes en la banda r entre −17≥Mr ≥−18 presenta
una distribución de velocidades asimétrica, que ha sido atribuido a un grupo que ha caído re-
cientemente al cúmulo (Lisker et al., 2018), debido a que este tipo de asimetrías son indicios
de un estado no relajado del sistema. Además, ambos cúmulos (Virgo y Fornax) muestran
caídas de grupos en sus periferias, como ejemplo están los grupos M49 (Su et al., 2019) y For-
nax A (Iodice et al., 2017) respectivamente. Sin embargo, la detección de eventos de acreción
menos recientes (& 3 Gyr atrás en el tiempo) en el pozo de potencial de los cúmulos o grupos
sigue siendo un desafío observacional, lo que complica una comparación directa con las predic-
ciones teóricas. Volveremos sobre este punto en el siguiente capítulo donde presentaremos el
Método DS+ para la detección y caracterización de subestructuras tanto en simulaciones como
en datos observacionales.

Ahora, ¿Podría la caída en grupo contribuir en explicar las diferentes propiedades de las
galaxias de cúmulos comparadas con las galaxias de campo? Las galaxias de cúmulos suelen
mostrar tasas de formación estelar más bajas, poblaciones estelares más antiguas y morfologías
más esféricas que sus contrapartes de campo con masas similares. No es claro cuánto de este
cambio en las propiedades intrínsecas de las galaxias se debe al entorno del grupo al que caen
y cuanto el entorno del cúmulo, pero existen interesantes evidencias observacionales a favor
de que el “pre-procesamiento” en los grupos es un factor importante que disminuye la forma-
ción estelar de algunas galaxias antes de su caída al cúmulo (Mihos, 2003; Vijayaraghavan &
Ricker, 2013; Roberts & Parker, 2017; Sarron et al., 2019; Gu et al., 2020). Se debe tener en
cuenta que solo una fracción de las galaxias caerá como parte de grupos, y a menudo podría
ser necesaria una acción adicional del cúmulo para explicar completamente la baja actividad
estelar de las galaxias observadas en los cúmulos.

Por otro lado, los entornos de grupo pueden ser mucho más relevantes en la transformación
morfológica de las galaxias al albergar fusiones entre miembros del grupo. Como ya se ha visto,
la alta dispersión de velocidades entre las galaxias en los cúmulos hace que los entornos de los
cúmulos no sean adecuados para que se produzcan fusiones (Ostriker, 1980; Mihos, 2003;
Fakhouri & Ma, 2008; Fakhouri et al., 2010). Sin embargo, existen pruebas observacionales
de fusiones en cúmulos (por ejemplo, Moss, 2006). En concreto, la detección de estructuras
estelares en forma de cáscara en galaxias enanas en las periferias del cúmulo de Virgo (Paudel
et al., 2017; Zhang et al., 2020) es un vívido recordatorio que las fusiones pueden ocurrir en
los cúmulos de galaxias.

Las fusiones entre galaxias se han postulado como un mecanismo viable para transformar

13



la morfología de las mismas, en particular en los tipos de galaxias que se encuentran habitual-
mente en los cúmulos de galaxias, como las lenticulares (S0) (Bekki, 1998; D’Onofrio et al.,
2015; Eliche-Moral et al., 2018) o las enanas compactas azules (BCD, por sus siglas en inglés,
Bekki, 2008; Zhang et al., 2020). Grupos de galaxias cayendo juntas tendrían potenciales grav-
itacionales menos profundos que el del cúmulo, permitiendo interacciones a velocidades más
bajas y, eventualmente, fusiones (véase por ejemplo, Knebe et al., 2006; Vijayaraghavan &
Ricker, 2013; Bahé et al., 2019).

Por lo tanto, entender el número de grupos esperados que caen en los cúmulos, su distribu-
ción de masas y las escalas de tiempo típicas para la disrupción de estos grupos se considera
esencial para comprender la posible contribución de las fusiones a la formación de galaxias S0
y enanas compactas azules, al tiempo que se evalúa la necesidad y la contribución de canales
de formación seculares y ambientales adicionales para estas transformaciones morfológicas.

2.2 Cúmulos de galaxias en simulaciones cosmológicas hidrod-
inámicas

2.2.1 Simulación Illustris
Las simulaciones Illustris (Vogelsberger et al., 2014b,a) son un conjunto de simulaciones numéri-
cas hidrodinámicas cosmológicas ejecutadas con el código AREPO (Springel, 2010). Siguen
la evolución temporal de un volumen computacional cúbico de 106 Mpc de lado simulado,
que en su máxima resolución (Illustris-1) cuenta inicialmente con 18203 partículas de ma-
teria oscura y un número igual de celdas de gas. La masa correspondiente por partícula es
mdm = 6.3× 106 M� para la materia oscura y mgas = 1.3× 106 M� para la componente bar-
iónica. El ablandamiento gravitacional es ε ∼ 0.7 kpc, mientras que la hidrodinámica puede
alcanzar una mayor resolución espacial en las regiones de alta densidad.

La simulación se evoluciona a partir de condiciones iniciales establecidas en corrimiento al
rojo z = 127 hacia adelante en el tiempo, hasta alcanzar z = 0, con parámetros cosmológicos
elegidos para ser consistentes con los resultados del WMAP9 (Hinshaw et al., 2013). Se in-
cluyen los principales procesos astrofísicos que regulan la formación de galaxias, tales como
los efectos del enfriamiento y calentamiento del gas, la formación de estrellas, la evolución
estelar, metalicidad y la realimentación (feedback) de las estrellas, así como las fuentes de
agujeros negros. Se pueden encontrar descripciones detalladas del modelo en los artículos de
Vogelsberger et al. (2013, 2014a); Genel et al. (2014); Nelson et al. (2015); Sijacki et al. (2015).

La identificación de las estructuras que se forman se realiza mediante diferentes algoritmos
de identificación y seguimiento temporal de halos y subhalos. En primer lugar, se identifi-
can los grupos (o halos) mediante el algoritmo de percolación Friends-of-Friends, (FoF, Davis
et al., 1985) basado en la distribución espacial de las partículas. Posteriormente, se ejecuta
el código SUBFIND que utiliza la información 6D (posiciones y velocidades) para identificar
galaxias y subhalos, que son estructuras auto-ligadas dentro de esos halos (Springel et al., 2001;
Dolag et al., 2009a). Las galaxias que se encuentran en el centro del potencial gravitatorio de
cada halo se marcan como “centrales”, mientras que el resto de subestructuras identificadas se
marcan como “satélites”. Por otro lado, utilizamos los SUBLINK MERGER TREES (Rodriguez-
Gomez et al., 2015) para seguir la evolución temporal de galaxias identificadas.
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Seleccionamos los 10 halos (cúmulos) más masivos a z = 0 de la simulación Illustris, cor-
respondientes a cúmulos de galaxias con masa virial M200 ∼ 1014 M� (el rango exacto va entre
14.02 < log(M200/M�) < 14.37). Definimos las cantidades viriales basándonos en un con-
traste de sobredensidad igual a 200 y por tando el radio virial (r200) como el radio de una
esfera cuya densidad media es 200 veces la densidad crítica del Universo (ρc = 3H2/8πG). El
radio virial de los cúmulos identificados están en el rango 0.97 < log(r200/Mpc) < 1.26 con
una dispersión de velocidad típica dentro de esos radios 899 < σ200/kms−1 < 1073. Dentro
de estos 10 halos anfitriones, seguimos la evolución de todas las galaxias con masa estelar
M? ≥ 1.5× 108 M� (entre 92 y 232 galaxias), lo que corresponde a un promedio de ∼ 120
partículas estelares en los objetos de menor masa. Características de las galaxias como la
masa estelar (M?) y la masa del gas (Mgas) se miden dentro del doble del radio que contiene
la mitad de la masa de las estrellas, rh,?, (utilizando la rutina SubhaloMassInRadType de los
catálogos de SUBFIND), mientras que la masa de la materia oscura se define como todas las
partículas de materia oscura ligadas gravitacionalmente a cada subhalo (utilizando la rutina
SubhaloMassType).

2.2.2 Muestra de cúmulos de galaxias simulados
En la Figura. 2.1 mostramos una proyección de la componente estelar del cúmulo de galaxias
más masivo (cúmulo de galaxias No 0 o FoF 0), a z = 0, donde el círculo magenta indica el
radio virial del cúmulo. Allí son identificadas un total de 232 galaxias con M? ≥ 1.5×108 M�
dentro de r200, que son visibles aquí como subestructura en el mapa en escala de grises. Usando
los merger trees, podemos trazar hacia atrás en el tiempo la evolución de cada galaxia hasta su
momento de caída, tinf , definido aquí como el tiempo anterior antes de pasar a ser parte del
mismo grupo FoF del halo anfitrión. Esta definición suele ubicar a las galaxias que caen a una
distancia de entre 2 a 3 veces el radio virial del cúmulo. Se ha demostrado que los efectos
ambientales, como el despojo del halo de materia oscura comienza mucho más allá del radio
virial (por ejemplo, Behroozi et al., 2014) y alcanzan su punto álgido en torno a ∼ 2r200 , lo
que respalda nuestra definición del tiempo de caída.

Consideramos los “grupos de galaxias” que caen como cualquier grupo FoF con al menos 2
miembros por encima de nuestro corte de resolución de masa estelar. Las galaxias se clasifican
como “centrales” si eran el objeto principal (aquella galaxia con la partícula más ligada del
grupo, y que generalmente es también la más masiva) de su propio grupo FoF al tinf, o como
“satélites” en caso contrario. Con esta definición, una galaxia se considerará acretada como
satélite incluso si estaba fuera del radio virial de su grupo (aunque discutimos brevemente las
consecuencias de asumir un criterio más estricto en la Sec. 2.3).

Desde este punto de vista, nuestros resultados caracterizan bien la caída de agrupaciones
individuales de galaxias en lugar de estructuras totalmente virializadas. Ya que después de
la caída, las fuerzas de marea dentro del cúmulo tienden a disolver estas agrupaciones con
el tiempo. Por ejemplo, la Fig. 2.1 resalta con círculos rojos y azules todas las galaxias de
un grupo que alguna vez fue una única agrupación, cuyos miembros aparecen a z = 0 bas-
tante mezclados (separados entre sí) dentro del cúmulo. De estas que alguna vez formaban
un grupo, las galaxias con el círculo de color rojo indican aquellas que fueron acretadas como
satélites, mientras que el círculo azul corresponde a la galaxia central del grupo. La masa virial
de esta subestructura en el momento de la caída era de M200(tinf) = Minf

200 = 4.69× 1012 M�
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Figura 2.1: Distribución espacial proyectada, a z = 0, del cúmulo más masivo de la simulación
Illustris-1 (FoF0). Este objeto tiene una masa virial M200 = 2.32×1014 M� y 232 galaxias
satélite con M? ≥ 1.5×108 M� dentro del radio virial r200 = 1.27 Mpc, indicado por el círculo
magenta. Resaltamos con círculos de colores pequeños un conjunto de galaxias que formaban
parte de un grupo antes de unirse al cúmulo, en z = 1.67 (hace unos 9.900 millones de años
atrás). El círculo azul indica la galaxia central del grupo y los círculos rojos sus satélites
sobrevivientes a z = 0. Se puede observar cómo a pesar de su origen común, en la actualidad
quedan pocas evidencias de la asociación grupal de estas galaxias.
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Figura 2.2: Izquierda: órbita en función del tiempo para el grupo de galaxias resaltado en la
Fig. 2.1 después de su caída en el FoF 0. La galaxia central del grupo se muestra en negro, y los
satélites están caracterizados por colores según su masa estelar máxima. Nótese la eyección de
tres “escapes” tras el primer paso por el pericentro, que las lleva mucho más allá del radio virial
del cúmulo anfitrión (curva magenta). A z = 0 queda poca coherencia entre estas órbitas del
grupo, muestra de la disociación de esta subestructura. Derecha: Proyecciones XY del grupo
en diferentes momentos (ver leyendas) con la trayectoria de la galaxia central delineada con
la curva negra. El sistema ha sido rotado según el momento angular de la órbita de la galaxia
central (apuntando en la dirección z) y los colores de cada galaxia satélite son los mismos que
en el panel izquierdo. Aunque el grupo comienza muy agrupado espacialmente, la señal se
debilita apreciablemente después del primer y segundo pericentro dentro del cúmulo.

cuyas galaxias asociadas en el momento de la caída tenían masas estelares en el intervalo de
log(Minf

? /M�) = [8.33−11].

La evolución orbital con el tiempo de estos miembros del grupo se muestra en detalle en la
Fig. 2.2. El panel de la izquierda muestra la distancia en función del tiempo para cada galaxia
del grupo con respecto al centro del cúmulo y se destaca la coherencia inicial del grupo durante
la caída, que posteriormente se debilita con el tiempo. Esto es particularmente cierto después
del primer pasaje pericéntrico alrededor de los ∼ 7 Gyr. Se puede notar como algunos miem-
bros del grupo ganan energía (debido a las interacciones entre varios miembros) que da lugar a
la aparición de órbitas muy excéntricas que puede llegar a situarlos fuera del radio virial del cú-
mulo (como en el caso de la curva discontinua en la Fig. 2.2 o círculo rojo inferior izquierdo en
la Fig. 2.1). Las galaxias que siguen este tipo de órbitas poco ortodoxas se denominan galaxias
backsplash y se han encontrado en la literatura como algo común en simulaciones numéricas
de la caída de grupos (por ejemplo, Balogh et al., 2000b; Sales et al., 2007b; Ludlow et al.,
2009) y en el caso de datos observacionales se relacionan con la determinadas regiones fuera
del radio virial de cúmulos de galaxias (Pimbblet, 2011; Muriel & Coenda, 2014; Diemer et al.,
2017).

El panel derecho de la Fig. 2.2 muestra una proyección XY de las órbitas que siguen las
galaxias de este grupo, e ilustra la disrupción del grupo a lo largo del tiempo a medida que los
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satélites se desvían de la trayectoria de la galaxia central del grupo (línea negra). La combi-
nación de diferentes historias de ensamblaje para cada uno de los cúmulos junto con las escalas
de tiempo en las que se producen estas disrupciones por fuerzas de marea en los grupos de
galaxias, determina el nivel de subestructuras (tanto en posición como en velocidades) que se
espera observar en los cúmulos de galaxias para el modelo del ΛCDM.

Volveremos con más detalle sobre la búsqueda y análisis de subestructuras en el siguiente
capítulo. En lo que sigue, estudiamos estadísticamente la caída de grupos de galaxias en la
muestra de cúmulos de galaxias simulados y caracterizamos su papel en el proceso de ensam-
blaje y la evolución dinámica de sus halos anfitriones.

2.3 Acreción de galaxias en grupos
Comenzamos mostrando la validez de la función de masa estelar de los cúmulos de galax-
ias simulados de Illustris con las restricciones observacionales de los cúmulos de Virgo y
Fornax (con masas viriales estimadas en M200,Virgo = 7.0± 0.4× 1014 M� y M200,Fornax =
7±2×1013 M�, respectivamente (Drinkwater et al., 2001; Karachentsev et al., 2014)). Nues-
tra muestra de cúmulos contienen entre 92 y 232 galaxias con M? ≥ 1.5× 108 M�; que se
encuentran hoy día dentro del radio virial. La Fig. 2.3 muestra la función de masa estelar
(acumulada) de las galaxias en cada cúmulo simulado (líneas de color sólidas). La dispersión
entre las curvas corresponde principalmente al rango de masas viriales seleccionadas y a las
diferentes historias de ensamblaje de los halos en la simulación. Las cifras y la distribución
de masa estelar en estos cúmulos simulados muestran un buen acuerdo con las mediciones ob-
servacionales en los cúmulos de Virgo (símbolos de triángulo negro, Rines & Geller, 2008) y
Fornax (símbolos de cuadrado negro, Sarzi et al., 2018). Las simulaciones también están en
concordancia con las estimaciones de la función de masa de grupos y cúmulos de Yang et al.
(2009), basado en datos observacionales del SDSS (ver región azul clara de la Fig. 2.3).

Medimos la fracción de las galaxias simuladas que cayeron en sus cúmulos como satélites
de un grupo de galaxias. Estos se muestran en el panel inferior de la Fig. 2.3, donde los colores
corresponden a los mismos cúmulos individuales que el panel principal y la línea sólida negra
más gruesa indica la mediana de todos los cúmulos combinados. Encontramos que una fracción
significativa de galaxias entra en el cúmulo como parte de grupos con una apreciable dispersión
entre cúmulos. Combinando todos nuestros sistemas, encontramos que 38±15% de las galax-
ias entran en los cúmulos de galaxias como satélites, independientemente de la masa estelar de
la galaxia hasta M? ∼ 1011 M�, después de lo cual la fracción de satélites cae rápidamente. Las
galaxias enanas con M? ∼ 108 M� tienen la misma probabilidad de ser satélites en el momento
de la caída que las galaxias más masivas en el rango de ∼ L?.

Los valores citados anteriormente dependen de la definición de lo que se considera un
“grupo” en el momento de la caída. Como se menciona en la Sec. 2.2.1, definimos como
satélites todos los objetos que forman parte de un grupo FoF. Sin embargo, en la literatura se
han utilizado otras definiciones, por ejemplo exigiendo que los satélites estén dentro del radio
virial de un grupo determinado (Berrier et al., 2009; Choque-Challapa et al., 2019). A modo de
comparación, encontramos que cuando se utiliza dicho criterio, nuestras fracciones de satélites
son aproximadamente un factor dos más pequeñas (22± 12%) que con la definición por de-
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Figura 2.3: Función de masa estelar acumulada de galaxias a z = 0 para la muestra de los 10
cúmulos simulados (líneas de color). El número predicho de satélites a z = 0 en Illustris está en
buen acuerdo con los datos observacionales en rangos de masa similares: el cúmulo de Virgo
(dentro de ∼ 1Mpc de M87 en línea gris sólida, Rines & Geller, 2008), Fornax (dentro de
∼ 0.7 Mpc en línea gris discontinua, Sarzi et al., 2018) y en azul sombreado el modelo de Yang
et al. (2009) basado en los grupos y cúmulos del SDSS, en el rango log(Mh/M�)∈ (13.8,14.4).
El panel inferior cuantifica la fracción de estas galaxias en cada bin de M? que entraron a los
cúmulos como satélites de grupos con Ngal ≥ 2 miembros. Encontramos que una mediana de
38% entraron como satélites con independencia de la masa estelar (curva negra sólida), aunque
las variaciones de un cúmulo a otro son grandes (líneas coloreadas). La línea negra discontinua
muestra la mediana en el caso de una definición más estricta de la caída de satélites que estén
dentro del radio virial de sus grupos antes de la caída.
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Figura 2.4: Multiplicidad de los grupos de galaxias que caen a cúmulos de galaxias en función
de su masa virial. La multiplicidad se define como el número de galaxias, Ngal, por encima
de la masa de corte M? ≥ 1.5×108 M� que entran como parte del mismo grupo. Los grupos
de baja masa suelen tener una sola galaxia, pero los grupos con masas Minf

200 ≥ 2× 1012 M�
pueden aportar entre ∼10 a 80 galaxias. La línea a trazos corresponde a la mediana y la región
sombreada encierra los percentiles 16 y 84. El panel inferior muestra la función de multipli-
cidad acumulada (cuántos grupos con Ngal mayores que x) para cada uno de los cúmulos. El
histograma de la derecha muestra cuántos objetos de una determinada masa virial al momento
de la caída (Minf

200) se encuentran por cúmulo.

fecto de todo el FoF, véase la línea discontinua en el panel inferior de la Fig. 2.3. Esto está en
excelente acuerdo con los resultados reportados por Berrier et al. (2009) para sus galaxias de
luminosidad L∼ L?.

Una descripción de los grupos acretados por masa virial de halo y multiplicidad de galaxias
se muestra en la Fig. 2.4. Utilizamos la masa virial en el momento de la caída (Minf

200) para
cuantificar las masas de los grupos FoF que muestran (como era de esperar) una clara cor-
relación con el número de miembros del grupo. En general, las galaxias “solitarias” y los pares
son los eventos de acreción más comunes (Choque-Challapa et al., 2019) para galaxias con
M? ≥ 1.5×108 M�, pero también es común una multiplicidad mayor ya que unos ∼ 10 grupos
con Ngal ≥ 3 galaxias se predicen durante el ensamblaje de los cúmulos se masa similar al cú-
mulo de Virgo. (Los números citados corresponden al requisito de que al menos un miembro
del grupo sobreviva a z = 0).

Las variaciones de un sistema a otro son mayores en los grupos más numerosos, donde es-
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peramos unos pocos eventos (aunque probables) que aporten ∼ 10 galaxias, con algunos casos
extremos que aportan hasta 80 miembros (curva verde, del cúmulo 2). Esta dispersión refleja
las diferencias esperadas en la historia particular de ensamblaje de cada uno de los cúmulos.
La mediana de la masa virial para las acreciones de Ngal = 2 es de 1.9×1011 M�, lo que sug-
iere que las asociaciones de enanas acretadas en cúmulos pueden ser bastante comunes. Sin
embargo, nótese la significativa dispersión vertical en Ngal = 2, lo que indica que también los
grupos de masa similar a la Vía Láctea podrían traer una sola galaxia satélite como resultado
de las grandes variaciones de halo a halo.

2.4 Evolución de los grupos de galaxias a lo largo de la caída
A pesar de la prevalencia de la acreción de galaxias en grupos mostrada en la sección 2.3,
la evidencia de subestructura dentro de los cúmulos a z = 0 no es abundante, al menos en el
espacio de fase. La Fig. 2.5 muestra la velocidad como función de la distancia al centro del
cúmulo, para todas las galaxias de los cúmulos simulados a z = 0. En este gráfico la distancia
proyectada es medida sobre el plano XY mientras que la velocidad es medida a largo de una
línea visual (LOS, por sus siglas en inglés) para facilitar la comparación con las observaciones.
Los puntos grises indican las galaxias que han caído como objetos individuales, mientras que
los colores indican las galaxias que fueron acretadas como parte de grupos (con Ngal ≥ 2 miem-
bros). La línea punteada muestra la velocidad de escape asumiendo un perfil NFW (Navarro
et al., 1997) y una concentración c = 5.24 siguiendo a Duffy et al. (2008a) para un halo de
M200 = 1.6× 1014 M�. Los histogramas mostrados en el panel de la derecha sugieren que la
distribución global de estas dos poblaciones (galaxias que caen en grupos en rojo, frente la
muestra completa en gris) no es lo suficientemente diferente a z = 0 como para distinguir la
caída de subestructuras en este diagrama. Hemos comprobado que esto también es cierto si la
muestra es separada cúmulo por cúmulo como se muestra en la Fig. 2.6.

Desde el punto de vista observacional, las asimetrías en las coordenadas proyectadas del
espacio de fase se han atribuido a la presencia de subestructuras. Por ejemplo, en el cúmulo de
Virgo donde las galaxias enanas con magnitud absoluta en la banda r entre −17 ≥Mr ≥ −18
muestran indicios de un estado no relajado, se ha propuesto como la prueba de la caída de una
subestructura (Lisker et al., 2018). Esta señal no está presente con la misma intensidad en nue-
stros datos obtenidos de las simulaciones a pesar del importante papel de la caída de grupos en
nuestros sistemas. Aquí hemos comprobado explícitamente que las distribuciones de velocidad
siguen siendo similares incluso cuando se toman sólo galaxias de baja masa (M? ≤ 109 M�
suponiendo Mr = −17 y una relación masa-luminosidad ∼ 1), como se hizo en el cúmulo de
Virgo. Una forma de conciliar nuestras expectativas teóricas con la detección de subestructura
en las observaciones es suponer que la agrupación, ya sea en posiciones o en velocidades, de los
grupos de galaxias en caída se disipa con bastante rapidez. No obstante una revisión más detal-
lada, siguiendo el método original de Dressler & Shectman (1988) y extendido en Benavides
et al. (2023a) fue utilizado para la identificación y caracterización de potenciales subestructuras
dentro de cúmulos de galaxias y será discutido en el siguiente capítulo.

Cualitativamente, se puede ver un indicio de este comportamiento en las posiciones de las
galaxias de nuestro grupo de ejemplo que cae (mostrado en la Fig. 2.2) donde la coherencia
en la estructura orbital del grupo se pierde después del primer pasaje pericéntrico a t ∼ 7 Gyr.
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Figura 2.5: Distancia proyectada vs velocidad en la línea de visual, para galaxias en cúmulos
a z = 0. Los puntos grises hacen referencia a todas las galaxias mientras que se resaltan con
colores las galaxias que cayeron como parte de grupos con Ngal ≥ 2 (el código de colores por
cúmulo es el mismo que en las figuras anteriores). Todas las galaxias están confinadas dentro
de la velocidad de escape de los cúmulos (curvas punteadas). Los histogramas verticales de la
derecha muestran que las galaxias que cayeron en grupos tienen una distribución de velocidad
similar a la de las galaxias que cayeron individualmente cuando se toman en conjunto. Los
valores citados corresponden a la media, la dispersión y la asimetría de cada distribución. Las
señales de caídas en grupo, si están presentes, se disuelven rápidamente dentro de los cúmulos.
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Figura 2.6: Espacio de fase, equivalente a la Fig. 2.5, para cada uno de los cúmulos de galaxias
por separado.
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Como consecuencia de esto la distancia entre los miembros del grupo de galaxias aumenta
significativamente, perdiendo la huella de agrupación esperada para las subestructuras. Este
efecto de dispersión del grupo incluye también a las galaxias que salen fuera del radio virial
del cúmulo a z = 0 mientras que el resto del grupo se distribuye dentro de r200. Naturalmente,
también se espera un debilitamiento de la correlación de velocidades entre los miembros del
grupo, que poco a poco se ve afectado por las fuerzas de marea y fricción dinámica ejercida
por el entorno del cúmulo sobre la estructura del grupo.

La deformación (o disrupción) de cada grupo debido a las fuerzas de marea ejercida por los
cúmulos puede medirse siguiendo la evolución del tamaño característico para cada agrupación
de galaxias después de la caída. Definimos σr como la dispersión r.m.s. de las distancias de
todas las galaxias de cada grupo:

σr =
√

σ2
x +σ2

y +σ2
z , (2.2)

con σx =
√
〈x2

i 〉−〈xi〉2 e igual para σy y σz. Más concretamente, para cuantificar las escalas
de tiempo implicadas en la disrupción de los grupos, medimos el tiempo τd que tarda un deter-
minado grupo en duplicar su tamaño σr respecto del valor que tenía en el momento de la caída.
Hemos comprobado explícitamente que el uso de otras métricas para cuantificar la evolución
del tamaño da resultados cuantitativamente similares a los que se obtienen con σr, como se
muestra en la Fig. 2.8. Allí se muestra la evolución del tamaño a lo largo del tiempo para el
grupo de ejemplo de la Fig. 2.2, donde el tamaño característico es definido de varias maneras:
(i) σr (magenta), (ii) el promedio de las distancias entre los miembros del grupo (rojo), (iii)
el radio que encierra la mitad de los miembros del grupo r50 (verde) y (iv) el promedio de
las distancias al centro de masa del grupo (azul). Todos los valores se muestran normalizados
a su valor al tiempo de caída. Además, todas las definiciones están muy próximas entre sí y
el comportamiento es común a todos nuestros grupos analizados. Por tal razón, utilizamos el
tiempo τd medido como el momento en que σr ha duplicado su valor inicial, resaltado por la
línea vertical en la Fig. 2.8, para caracterizar la escala de tiempo de perturbación espacial. Cabe
notal que cualquiera de estos métodos habría dado como resultado una medida de tiempo muy
similar. Por tanto, adoptamos esta definición de τd en el resto de nuestro análisis.

En la Fig. 2.7 mostramos la escala de tiempo de disrupción τd en función de la masa virial
de cada grupo al tiempo de caída. Merece la pena destacar dos cosas. En primer lugar el
cambio en el tamaño se produce en escalas de tiempo cortas, τd ∼ 1-3 Gyr, aunque con una
importante dispersión. Esto significa que si se identifica una subestructura observacionalmente
dentro un cúmulo de galaxias, es probable que esté asociada a un evento de acreción relati-
vamente reciente como sugiere Choque-Challapa et al. (2019). Sin embargo, esta dispersión
temporal también permite casos menos comunes en los que la agrupación puede mantener
una estructura coherente por períodos de tiempo más largos (∼ 4-5 Gyr). En segundo lugar,
encontramos una débil tendencia con la masa ya que los grupos menos masivos duplican su
tamaño en aproximadamente ∼ 1 Gyr después de la caída, mientras que los grupos más ma-
sivos tardan en promedio τd ∼ 3 Gyr. Estos resultados pueden interpretarse considerando que
los grupos de baja masa son menos resistentes a las fuerzas de marea del cúmulo, mientras que
la autogravedad de los grupos más masivos les permite permanecer unidos durante más tiempo
después de la caída. En general, la tendencia se ajusta bien a una relación:

τd = α log(Minf
200/M�)+β , (2.3)
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Figura 2.7: Tiempo τd que se necesita para que cada grupo duplique su tamaño inicial (σr) en
función de la masa del grupo medida al momento de la caída (Minf

200). Los grupos individuales
identificados en los 10 cúmulos simulados se muestran en círculos de color cian, con la mediana
de τd en intervalos de Minf

200 mostrados en símbolos negros y barras para la desviación estándar.
Hay una dependencia muy débil con la masa de la forma τd = α log(Minf

200/M�)+β , con α =
0.8± 0.1 y β = −7.6± 1.5 (línea discontinua), pero la tendencia queda muy superada por la
gran dispersión en cada grupo. La gran dispersión se atribuye a las diferentes órbitas, tiempos
de caída y número de miembros de cada grupo.
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Figura 2.8: Evolución del tamaño a lo largo del tiempo de uno de nuestros grupos que cae mien-
tras orbita dentro de su halo anfitrión. Este grupo es el mismo que se muestra en la Fig. 2.2, las
líneas comienzan en el tiempo de caída (tinf). Las diferentes curvas corresponden a diferentes
definiciones de tamaño, siendo la magenta nuestra definición adoptada en el documento para
la Fig. 2.7 (la distancia r.m.s. entre las galaxias del grupo). Las curvas se han normalizado
individualmente a su valor del tamaño del grupo al momento de la caída. Todos los métodos
dan un comportamiento similar, siendo r50 (el radio que contiene la mitad de los miembros
del grupo en diferentes momentos, mostrado en verde) ligeramente más ruidoso que el resto.
Nótese que la escala temporal de la disrupción τd , definida aquí como el tiempo en el que el
tamaño del grupo, σr, se ha duplicado (línea vertical punteada) con respecto al valor al tiempo
de caída, sería muy similar para todos los métodos indicados.
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con α = 0.8± 0.1 y β = −7.6± 1.5, donde las incertidumbres corresponden a errores de
regresión estándar. Sin embargo, hay una gran dispersión en esta relación que podría reflejar
efectos asociados a los diferentes tiempos de caída y/o tipos órbitas de grupos con Minf

200 simi-
lares.

Además de la distribución espacial del grupo, las velocidades internas de las galaxias miem-
bro también se ven modificadas por la evolución dinámica dentro del cúmulo. Siguiendo la
definición de σr, definimos σv como la dispersión de velocidades entre las galaxias del mismo
grupo. La Fig. 2.9 muestra la relación entre σr y σv para los grupos al tiempo de caída (trián-
gulos azules) en comparación con los mismos grupos2 a z = 0 (círculos rojos). Hay una clara
evolución tanto en el tamaño como en la dispersión de velocidades de las estructuras después
de la caída. El tamaño medio de los grupos aumenta de log(σr) ∼ 1.99 en la caída a ∼ 2.63
en z = 0, lo que corresponde a un factor ∼ ×4.4 de aumento medio de tamaño de los grupos.
La dispersión de velocidades entre las galaxias miembro también aumenta en un factor∼×2.5
en el mismo período de tiempo (con medianas log(σv)∼ 2.27 en la caída en comparación con
∼ 2.67 en la actualidad). Los grupos de galaxias crecen espacialmente y aumentan su disper-
sión de velocidad con el tiempo.

¿Cómo de grandes y “calientes” se vuelven estos grupos a z = 0? Intuitivamente se po-
dría esperar que el tamaño del cúmulo y su dispersión de velocidades fueran límites naturales
para estas cantidades en los grupos que caen. En la Fig. 2.9 (cuadrado verde) mostramos el
promedio del tamaño medio (radio virial) y la dispersión de velocidades media de los cúmulos
analizados. Además, para una mejor referencia, también se muestra la mediana del σr y del σv
que se mediría tomando grupos formados por muestras aleatorias de N galaxias en los cúmulos
(con N=2, 3, 5 y 20), que no necesariamente cayeran como parte de un mismo grupo (los cír-
culos negros rellenos son la mediana de 100 realizaciones aleatorias). Por construcción, estos
círculos rellenos representan el σr y σv esperados en estos cúmulos simulados y demuestran
que se espera que los miembros de & 5 trazaran los tamaños medios y las dispersiones de ve-
locidad típica del cúmulo si dicha estructura se relaja adecuadamente.

Por el contrario, encontramos que las galaxias que cayeron como parte de grupos presentan
en la actualidad (símbolos rojos) dispersiones de velocidades típicamente por debajo del valor
medido para estas muestras aleatorias (símbolos negros) y por debajo de la dispersión de veloci-
dad del cúmulo (línea horizontal verde), lo que sugiere que aunque la evolución dinámica en
el cúmulo tiende a borrar la identidad dinámica de las subestructuras, los grupos que han caído
siguen siendo cinemáticamente más fríos que el cúmulo. No ocurre lo mismo con la distribu-
ción espacial de los grupos, ya que estas que pueden incluso superar el radio virial del cúmulo
(símbolos rojos a la derecha de la línea vertical verde). Este es el caso de algunos grupos para
los cuales sus miembros fueron expulsados fuera del radio viria de cúmulo, tal como en el caso
del grupo que se muestra en la Fig. 2.2. Sin embargo, la mediana de σr para el tamaño de los
grupos de galaxias sigue estando más agrupada que las muestras aleatorias (véase la línea ver-
tical roja), pero el efecto es menos sistemático que en en el caso de la dispersión de velocidades.

2Considerando sólamente las galaxias sobrevivientes a z = 0
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Figura 2.9: Evolución temporal de los grupos en términos de su tamaño característico, σr,
frente a su dispersión de velocidad típica, σv. Los valores al tiempo de caída de cada grupo
se muestran en azul, mientras que valores a z = 0 se muestran en rojo. Los grupos después de
la caída tienden a termalizar con el estado global del cúmulo, aumentando sistemáticamente
sus tamaños y velocidades (véanse los histogramas azul y rojo a lo largo de cada eje). Sin
embargo, a pesar del calentamiento dinámico, los grupos tienden a permanecer más fríos y
compactos que el propio cúmulo anfitrión (compárese la mediana de los grupos en las líneas
rojas discontinuas con los valores viriales del cúmulo indicados por las líneas verdes finas
punteadas y el cuadrado verde relleno). Los círculos negros rellenos conectados por una línea
continua muestran la media de σr y σv para 100 realizaciones de galaxias (con N = 2, 3, 5 y
20 miembros) seleccionadas al azar en los cúmulos simulados, los cuales no necesariamente
tendrían que haber caído como parte de grupos. La distribución de los símbolos rojos (caída
de grupos) está claramente desplazada hacia σr y σv más bajos que estas muestras aleatorias,
lo que confirma que la caída de grupos proporciona un entorno cinemático especial para sus
galaxias miembro en comparación con el resto de la población del cúmulo.
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2.5 Eventos de fusiones de galaxias al interior de los cúmulos
Las bajas dispersiones de velocidades entre las galaxias asociadas a grupos que caen (tal como
se muestran en la Fig. 2.9) pueden desempeñar un rol fundamental a la hora de facilitar las
condiciones para que se produzcan fusiones dentro (o en las afueras) de los cúmulos de galax-
ias. Esto es importante debido a que ayudaría a explicar la evidencia observacional de fusiones
jóvenes en cúmulos de galaxias cercanos como Virgo (por ejemplo, Zhang et al., 2020). Sigu-
iendo el proceso de ensamblaje de estos 10 cúmulos de galaxias identificamos posibles eventos
de fusiones entre galaxias y de allí algunas caractrísticas como sus razones de masa estelar,
tiempos y ubicación donde ocurre la fusión.

Encontramos que un gran número de galaxias se fusionan con la galaxia central del cúmulo,
generalmente suele referirse a esta como la galaxia más brillante del cúmulo o BCG por sus si-
glas en inglés (brightest cluster galaxy). Estas fusiones contribuyen al crecimiento de la masa
estelar de la BCG así como a la componente luminosa del medio intracúmulo (intra-cluster
light, ICL) y no son el objetivo principal de esta tesis (véase por ejemplo Rodriguez-Gomez
et al., 2015, para una cuantificación de la componente estelar acretada por las BCG). En cam-
bio, identificamos las fusiones que ocurren cerca o dentro de los cúmulos y que involucran sólo
a las galaxias centrales y satélites de los grupos que caen. Encontramos una media de ∼ 17±9
fusiones por cúmulo para galaxias con masa estelar por encima de nuestro límite de resolución.

Esto confirma que, efectivamente, pueden producirse fusiones al interior de cúmulos de
galaxias a pesar de la alta velocidad de las galaxias en dicho entorno. Y un hecho importante
es que todas las fusiones que identificamos ocurren entre galaxias que cayeron en los cúmulos
como parte de grupos. En otras palabras, las fusiones en los cúmulos no se producen entre
galaxias que caen solas, de acuerdo con las expectativas basadas en la alta dispersión de veloci-
dad típica de los cúmulos (Ostriker, 1980), sino que se ven favorecidas por la baja dispersión
de velocidad que ofrece el entorno de los grupos que son acretados.

Las razón de masa estelar para la fusión de dos galaxias se define como:

µ? = M?2/M?1 , (2.4)

donde M?1 y M?2 son las masas estelares de la galaxia más masiva (primaria) y menos masiva
(secundaria) respectivamente. La Fig. 2.10 muestra todas las fusiones detectadas. Seguimos
la convención introducida en Rodriguez-Gomez et al. (2015) y registramos ambas masas en el
momento en que la galaxia secundaria tiene su masa estelar máxima, evitando así la disminu-
ción artificial de la razón de masas debido a la eliminación (o traspaso) de material durante la
interacción y antes de la fusión.

Dividimos los eventos de fusión de la Fig. 2.10 en dos categorías: las que se producen entre
una galaxia satélite y la central del grupo (Sat-Cen, cuadrados magenta), y las que involucran a
dos galaxias satélites dentro de un grupo (Sat-Sat, triángulos verdes). Las distribuciones no di-
fieren sustancialmente salvo que las fusiones con las centrales de los grupos son más probables
(82%). Dividimos las fusiones de galaxias según la razón de masa estelar en fusiones mayores
si µ? & 0.25 y fusiones menores por debajo de este valor. Cómo es esperar por las limitaciones
numéricas, sólo podemos seguir las fusiones mayores en nuestro régimen de galaxias enanas
(M? ≤ 109 M�) mientras que para M? ≥ 1010.5 M�, resolvemos bien los eventos de fusiones
menores. Ambos tipos de fusión (Sat-Sat y Sat-Cen) muestran distribuciones similares para las
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Figura 2.10: Razones de masa estelar µ? de las 171 fusiones entre galaxias identificadas dentro
y alrededor de los cúmulos, en función de la masa estelar de la galaxia más masiva del par
antes de la fusión (M?1). Todas las fusiones encontradas se dan para galaxias que son miem-
bros de grupos que cayeron juntas en el cúmulo, ya sea entre una galaxia satélite y la central
del grupo (Sat-Cen, cuadrados magenta) o entre dos satélites del grupo (Sat-Sat, triángulos
verdes). Adoptamos la razón de masa estelar µ? = 0.25 para distinguir entre fusiones mayores
(región amarilla) y menores (región púrpura) siguiendo el trabajo de Rodriguez-Gomez et al.
(2015). Una fracción significativa (26.3%) de las fusiones que se producen en los cúmulos
corresponden a fusiones mayores según esta definición.
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fusiones mayores y menores (véase el histograma vertical a la derecha de la Fig. 2.10).

Las fusiones pueden ocurrir en cualquier lugar desde el momento de la caída hasta z = 0 y,
por lo tanto, pueden ocurrir también en la región inmediatamente circundante de los cúmulos
(1 ≤ r/r200 ≤ 2 a 3 ). Mostramos la distribución en el tiempo y la ubicación de estas fusiones
en la Fig. 2.11, donde los símbolos corresponden a cada una de las fusiones Sat-Sat y Sat-Cen
identificadas y los colores indican la razón de masa estelar (µ?) usando el código de colores
que se muestra en la barra vertical. Aunque la mayoría de estas fusiones ocurren dentro del
entorno del grupo antes de cruzar el radio virial de cúmulo, todavía una fracción significativa
de fusiones (∼ 40%) ocurren dentro de r200 (lo que corresponde a un número medio por cú-
mulo de 7±3 a lo largo de su evolución). Además, algunas de ellas se producen incluso en las
regiones internas del cúmulo anfitrión. El número de fusiones dentro de los cúmulos es alen-
tador, dado el importante papel que se espera de las fusiones en la transformación morfológica
de las galaxias en regiones de alta densidad.

El destino final de los restos de una fusión entre galaxias dependerá de la masa de las galax-
ias que intervienen y de su contenido de gas. En el régimen de las galaxias enanas, las fusiones
son el principal mecanismo que se cree puede producir galaxias enanas compactas azules (BCD
por sus siglas en inglés), y tanto los datos observacionales como las simulaciones numéricas
muestran la viabilidad de este mecanismo de formación (por ejemplo, Bekki, 1998; Östlin
et al., 2001). Estas fusiones suelen incluir dos galaxias enanas con masas similares que además
deberían contener gas para alimentar la formación estelar central que da lugar al denso núcleo
azul interior. Por otro lado, las fusiones entre galaxias enana-enana de masa similar sin gas
explicarían mejor la presencia de cáscaras de bajo brillo superficial, como se ha encontrado en
un par de galaxias enanas en la periferia del cúmulo de Virgo (Paudel et al., 2017; Zhang et al.,
2020).

En el caso de las galaxias más masivas, las fusiones podrían contribuir de forma importante
a la abundancia de la población de galaxias S0 (lenticulares) (Baugh et al., 1996; Somerville
& Kolatt, 1999; Bekki, 2008; Hopkins et al., 2008; Arnold et al., 2011), con alguna discusión
sobre la necesidad de contener algo de gas para ayudar a reconstruir el disco (Naab et al., 2006)
mientras que otros autores encuentran remanentes de S0 adecuados que se forman incluso en
fusiones pobres en gas (dry mergers) (Tapia et al., 2014; Eliche-Moral et al., 2018). Sin em-
bargo, estas simulaciones numéricas se han centrado sobre todo en experimentos idealizados y
concretos, mientras que el número final de galaxias similares a S0 que se espera en los cúmulos
a partir de las fusiones dependerá de la ubicación y de las proporciones de gas de estas fusiones
que se produzcan dentro de un contexto cosmológico.

Exploramos estos escenarios en la Fig. 2.12, donde mostramos la fracción de gas de las
fusiones en nuestros cúmulos (que, como se ha explicado anteriormente, ocurren todas dentro
de los grupos de galaxias) en función de la masa estelar de la primaria y codificadas en color
por según la distancia al centro del cúmulo donde se produjo la fusión. La fracción de gas ( fgas)
se definen como:

fgas = Mgas/M? =
(
Mgas1 +Mgas2

)
/(M?1 +M?2) . (2.5)

Encontramos que para las galaxias enanas con M? ≤ 109 M� las fusiones son en su mayoría
ricas en gas, apoyando este escenario como vía para la formación de BCD en grupos y cúmulos.
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Figura 2.11: Distancia (desde el centro de los cúmulos) en función del tiempo donde se pro-
ducen las fusiones entre galaxias. Los símbolos están codificados por colores según la relación
de masas estelares µ? (véase la barra de colores). La línea horizontal gris indica r = r200.
Alrededor del ∼ 40% de las fusiones se producen dentro del radio virial de los cúmulos, sin
que exista una correlación significativa con el tiempo o la razón de masa estelar del par de
galaxias.
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Figura 2.12: Fracción de gas fgas = Mgas/M? en las fusiones dentro y alrededor de los cúmulos
de galaxias en función de la masa estelar de la galaxia primaria (M?1). Se utilizan triángulos y
cuadrados para las fusiones Sat-Sat y Sat-Cen respectivamente, codificados por colores según
la distancia en donde ocurre la fusión (véase la barra de colores). Los histogramas muestran la
distribución a lo largo de cada eje para los eventos Sat-Sat y Sat-Cen. Las fusiones son ricas en
gas para el dominio de las enanas, pero hay una transición hacia una mezcla de ricas y pobres
en gas para las galaxias más masivas. Estas fusiones pueden proporcionar una vía natural para
la formación de galaxias enanas compactas azules y S0 en los cúmulos de galaxias.
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Aunque existen varios estudios de BCD en cúmulos cercanos (por ejemplo Drinkwater
et al., 1996; Vaduvescu et al., 2011; Zhao et al., 2013; Meyer et al., 2014; Vaduvescu et al.,
2014), muy pocos cubren toda el área del cúmulo con la suficiente exhaustividad para cuan-
tificar la abundancia de BCD en comparación con otros tipos de enanas. El cúmulo de Virgo,
dada su relativa proximidad, ofrece quizás los mejores datos. Basándose en placas fotométri-
cas, Binggeli et al. (1985) informó de ∼ 38 candidatas a BCD con mediciones de magnitud en
la banda B MB ≤ −13.09. De estos, Meyer et al. (2014) estudió 30 objetos con Mr ≤ −14 en
detalle confirmando su naturaleza de BCD y su asociación al cúmulo de Virgo. Suponiendo
una razón masa-luminosidad M/L = 1, esta muestra incluye 12 enanas con M? ≥ 108.2 M�, el
límite de resolución de nuestro estudio. Encontramos 10 fusiones entre enanas ricas en gas que
ocurren dentro de r < 2r200 en nuestra muestra de 10 cúmulos (considerando todas las galaxias
con M? ≤ 109 M�). Esto sugiere que al menos algunos de estos BCD podrían explicarse por
fusiones de galaxias enana-enana, mientras que la mayoría podrían haber caído ya como BCD.
Sin embargo, en el futuro deberán realizarse comparaciones más detalladas que incluyan otros
cúmulos una vez que se disponga de estudios completos de BCD en la literatura.

Llametivamente, en nuestra muestra de galaxias simuladas también se encuentran algunas
galaxias de baja masa (M? < 1010 M�) que experimentan fusiones pobres en gas ( fgas < 0.1),
aunque son raras. Si bien estos eventos de fusión serían suficientes para explicar los hallazgos
observacionales de las galaxias enanas con presencia de cascarones (shells), actualmente es
una cuestión abierta, ya que no existen muestras completas de estos objetos con rasgos de bajo
brillo superficial. Pero es alentador que dentro de la limitada resolución de estas simulaciones
surjan algunos casos que pueden compararse bien con estos objetos peculiares encontrados en
el cúmulo de Virgo (por ejemplo Paudel et al., 2017; Zhang et al., 2020).

Mientras se predice que la mayoría de las fusiones en el extremo de baja masa son ricas en
gas, para galaxias como la Vía Láctea y de masa superior encontramos un rango más amplio
de posibles fracciones de gas, en particular con la mayoría de las fusiones siendo pobres en
gas para M? ≥ 1010.5 M�. Hay una débil tendencia que sugiere que las fusiones pobres en
gas ocurren preferentemente dentro del radio virial del cúmulo (colores azul y púrpura), tal
vez destacando los efectos combinados de la caída del grupo y el entorno del cúmulo en la
eliminación del gas de las galaxias de L?, ya que este efecto puede verse afectado por las frac-
ciones de gas más bajas predichas en los grupos de la simulación Illustris en comparación con
las observaciones, una cuestión que se mejoró posteriormente en las simulaciones del proyecto
TNG (Pillepich et al., 2018b). Así mismo, esto podría afectar la función de masa estelar de las
satélites.

Concluimos con la observación de que las fusiones pueden ocurrir dentro y alrededor de
los cúmulos de galaxias. Estos se dan siempre dentro del entorno de los grupos que caen donde
la dispersión de velocidades es más baja, favoreciendo los encuentros a la vez que conducen
el ensamblaje jerárquico de los cúmulos. Detectamos una media de 17 fusiones por cúmulo
durante toda la evolución (pero hasta 42 para nuestro halo más masivo, 15 de las cuales ocurren
dentro de r200). Como referencia, un cúmulo como Virgo tiene ∼ 49 S0s y otras ∼ 30 galaxias
S0 enanas (Binggeli et al., 1987; van den Bergh, 2009).

Esto significa que las fusiones, especialmente para M? ≥ 1010 M� y superiores, pueden
tener una contribución entre moderada y significativa a la abundancia de galaxias S0 en los
cúmulos. Sin embargo, dependiendo de la historia particular de ensamblaje y de los eventos de
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fusión registrados en cada cúmulo, es probable que otros mecanismos como la eliminación de
gas por presión de barrido (ram pressure) (Gunn & Gott, 1972) contribuyan también a explicar
la muestra total de galaxias S0 en la actualidad. Esto está de acuerdo con los resultados ob-
servacionales recientes que sugieren que más de un mecanismo, incluyendo las fusiones, que
conducen a la formación de galaxias lenticulares (Fraser-McKelvie et al., 2018; Coccato et al.,
2020; Dolfi et al., 2020).

2.6 Conclusiones
En este capítulo estudiamos el ensamblaje de cúmulos de galaxias por eventos de acreción de
galaxias individuales y en grupos. Para ello utilizamos datos de la simulación hidrodinámica
cosmológica Illustris donde analizamos los 10 cúmulos más masivos del volumen simulado
(con masas viriales típicas M200 ∼ 1014 M�). Seguimos la evolución temporal de todas las
galaxias con masa estelar M? ≥ 1.5×108 M�, cubriendo un amplio rango desde enanas com-
parables a la nube menor de Magallanes hasta las más masivas M? ∼ 1011.5 M�. En particular,
abordamos la contribución de la caída de grupos a la población de galaxias sobrevivientes, su
dinámica y la detección de eventos de fusión entre galaxias en las cercanías o incluso dentro de
los cúmulos. Nuestros resultados de este capítulo pueden resumirse como sigue.

Encontramos que 38±15% de las galaxias en cúmulos han entrado como parte de grupos
o asociaciones de galaxias, definidos aquí como grupos FoF. Un criterio más estricto para los
satélites, como exigir que las galaxias estén dentro del radio virial de un grupo que entra, reduce
este resultado a∼ 22% de galaxias que entran como satélites. Esta fracción es independiente de
la masa estelar de la galaxia y muestra una gran dispersión de cúmulo a cúmulo dependiendo
de la historia particular de ensamblaje. Nuestros resultados están de acuerdo con otros trabajos
anteriores (por ejemplo, Berrier et al., 2009) y además extienden el análisis a la población de
galaxias enanas de menor masa.

Los grupos de pocos miembros son comunes, es decir la mayoría de las galaxias que no
se son acretadas como objetos individuales suelen caer con sólo una o dos compañeras (por
encima de nuestro límite de resolución de masa estelar). Todos nuestros cúmulos acretan al
menos un grupo con ∼ 10 galaxias o más, llegando hasta grupos de 80 miembros en nuestro
caso más extremo.

Encontramos que estos grupos de galaxias evolucionan rápidamente en el espacio de fase
después de la caída, lo que dificulta su detección en muestras observacionales. La escala
de tiempo para duplicar el tamaño y la dispersión de velocidades del grupo está en el rango
τd ∼ [0.2-5] Gyr, con sólo una modesta dependencia de la masa del grupo. Sin embargo, es
probable que la amplia dispersión en estos tiempos se deba a los diferentes tipos de órbitas y
masas viriales de los grupos acretados.

Aunque los grupos se calientan dinámicamente debido a los efectos por fuerzas de marea
del cúmulo, la velocidad relativa entre las galaxias miembros que fueron parte de un mismo
grupo sigue siendo inferior a la velocidad media general de las galaxias del cúmulo. Este
movimiento coherente permite que se produzcan encuentros a baja velocidad y, eventualmente,
fusiones entre galaxias dentro del cúmulo y sus alrededores. Todas las fusiones identificadas en
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nuestro análisis se produjeron dentro de los grupos de galaxias, sin que se registraran fusiones
entre galaxias que cayeran solas (excluyendo las fusiones con la galaxia más brillante del cú-
mulo, BCG).

Las fusiones de galaxias dentro de los grupos se producen en todo el rango de masas es-
telares, desde las galaxias enanas hasta las galaxias de L?. La localización de estas fusiones
varía, con∼ 60% ocurren fuera de los cúmulos a distancias entre 1-4r200 y∼ 40% que ocurren
dentro del radio virial. Nuestro estudio ofrece un sólido apoyo al escenario en el que la caída
de grupos promueve la aparición de fusiones incluso dentro del entorno de alta dispersión de
velocidades de los cúmulos de galaxias.

Las proporciones de gas de estas fusiones dependen críticamente de la masa de las galaxias
siendo mucho más ricas en gas para M? ≤ 109 M�, mientras que en las galaxias más masivas
con M? ≥ 1010 M� se da una combinación de fusiones ricas y pobres en gas.
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Capítulo 3

Método DS+ para la identificación de
subestructuras en cúmulos de galaxias

En este capítulo estudiamos las subestructuras de cúmulos de galaxias, quienes juegan un rol
fundamental para determinar el estado dinámico de los cúmulos, su historia de ensamblaje,
la evolución de las galaxias en cúmulos y nos permite establecer restricciones sobre la natu-
raleza de la materia oscura y los parámetros cosmológicos. Presentamos el método DS+ que
es un método nuevo para la identificación y caracterización de subestructuras de tamaño de
grupos dentro de cúmulos de galaxias. Nuestro método se basa en las posiciones proyectadas
y las velocidades en la línea de la visual de las galaxias de los cúmulos, siendo una mejora
y extensión del método tradicional de Dressler & Shectman (1988). Lo probamos en halos
de tamaño de cúmulos con masas viriales M200 ∼ 1014−14.6 M�, extraídos de las simulaciones
cosmológicas magneto-hidrodinámicas IllustrisTNG. También presentamos una aplicación de
nuestro método en un conjunto de datos reales, el cúmulo Bala (Bullet cluster). El método
DS+ identifica∼ 80% de galaxias de grupos reales como miembros de subestructuras. Además,
como mínimo un 60% de las galaxias identificadas como parte de subestructuras son miembros
de grupos reales. Las propiedades físicas individuales de cada uno de los grupos reales están
significativamente correlacionadas con las de las correspondientes subestructuras identificadas
por DS+ pero con una dispersión considerable. La aplicación del método DS+ al cúmulo Bala
confirma la presencia y las propiedades principales de la colisión de alta velocidad e identifica
nuevas subestructuras a lo largo del eje principal del cúmulo. DS+ demuestra ser un método
confiable para la identificación de subestructuras en cúmulos de galaxias. Una versión del
código DS+ desarrollada en lenguaje Python se encuentra disponible para toda la comunidad en
el repositorio GitHub. Este capítulo está basado en Benavides et al. (2023a).

3.1 Introducción
Según el escenario de evolución jerárquica de estructuras en el universo los cúmulos de galax-
ias son las estructuras virializadas más recientemente formadas a través de la caída de grupos y
galaxias individuales. Este proceso se revela por la presencia de subestructuras (o subcúmulos)
que corresponden a picos secundarios en la distribución de galaxias, gas intracúmulo, y/o la
propia masa del cúmulo, en escalas mayores que el tamaño típico de las galaxias.

La identificación y caracterización de subestructuras en cúmulos de galaxias es importante
en varios sentidos: permite poner a prueba el modelo cosmológico de ensamblaje de halos (por
ejemplo, Richstone et al., 1992; Mohr et al., 1995; Thomas et al., 1998; Suwa et al., 2003;
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Prokhorov & Durret, 2007; Forero-Romero et al., 2010; Asencio et al., 2021), mejora nues-
tra comprensión de los mecanismos evolutivos de las galaxias en regiones de alta densidad
(por ejemplo, Bekki, 1999; Dubinski, 1999; Gnedin, 1999; Poggianti et al., 2004; Tonnesen &
Bryan, 2008; Mahajan, 2013; Ribeiro et al., 2013b; Olave-Rojas et al., 2018; Bellhouse et al.,
2022), restringe la naturaleza de la materia oscura (DM; ver por ejemplo, Markevitch et al.,
2004; Clowe et al., 2006; Merten et al., 2011; Fischer et al., 2022) y permite identificar cú-
mulos con un estado dinámico fuera de equilibrio, causado por fusiones, que puede llevar a
estimaciones sesgadas de la masa del cúmulo (por ejemplo, Motl et al., 2005; Biviano et al.,
2006; Ventimiglia et al., 2008; Takizawa et al., 2010; Angrick & Bartelmann, 2012; Barrena
et al., 2013; Laganá et al., 2019; Zhang et al., 2022).

Se han investigado una gran cantidad de cúmulos para detectar la presencia de subestruc-
turas, de varias formas distintas(por ejemplo, Miller et al., 2005; Lopes et al., 2006; Gal et al.,
2009; Wen & Han, 2013; Soares & Rembold, 2019; Zenteno et al., 2020; Ghirardini et al.,
2022; Yuan et al., 2022). A pesar de esta gran estadística, la fracción de cúmulos que presentan
subestructuras ha sido difícil de establecer con precisión. Las pruebas más sensibles informan
de fracciones & 0.5 (Kolokotronis et al., 2001; Lopes et al., 2006; Ramella et al., 2007; Wen &
Han, 2013), pero este valor depende mucho del método de detección y del nivel de significación
adoptado (Kolokotronis et al., 2001; Lopes et al., 2006).

La selección de la muestra también es un punto importante a tener en cuenta cuando se
intenta establecer la fracción de cúmulos con subestructuras. Esta fracción parece aumentar
con el desplazamiento al rojo (Andersson et al., 2009; Maughan et al., 2008; Ghirardini et al.,
2022), y ser mayor para cúmulos detectados por el efecto Sunyaev-Zeldovich (Sunyaev & Zel-
dovich, 1969) que para los cúmulos seleccionados por su emisión en rayos X (Lopes et al.,
2018; Campitiello et al., 2022). Por último, la fracción de cúmulos con subestructuras no es
probablemente una cantidad bien definida, ya que existe una transición suave entre cúmulos
“regulares” e “irregulares” (De Luca et al., 2021; Campitiello et al., 2022; Ghirardini et al.,
2022).

Existen varios métodos para la detección de subestructuras de cúmulos de galaxias. Las
subestructuras pueden ser (y han sido) identificadas por el análisis de la distribución de galax-
ias del cúmulo en el espacio de fase proyectado (por ejemplo, Geller & Beers, 1982; Pinkney
et al., 1996; Einasto et al., 2012), por el brillo superficial y la distribución de temperatura del
gas del medio intracúmulo, emisor de rayos X (por ejemplo, Briel et al., 1992; Hashimoto et al.,
2007; Zhang et al., 2009), o por la presencia de picos en los mapas de masa proyectada, usando
lente gravitacional (por ejemplo, Abdelsalam et al., 1998; Jauzac et al., 2016; Martinet et al.,
2016).

La presencia de varios halo de gas (comparables a la escala del cúmulo) emisores de rayos
X y/o de radio galaxias de gran ángulo, también son indicadores útiles de que el cúmulo no
se encuentra dinámicamente relajado (pero no siempre, ver Wing & Blanton, 2013; Boschin
& Girardi, 2018) y por lo tanto la presencia de subestructuras mayores (por ejemplo, Oklopčić
et al., 2010; Wen & Han, 2013; Wilber et al., 2019). Dado que el gas del medio intracúmulo
es un componente colisional, mientras que las galaxias y la materia oscura no lo son, estos
diferentes trazadores a menudo permiten identificar diferentes subestructuras. Por lo tanto, una
comprensión más completa de la historia de ensamblaje del cúmulo requiere un enfoque de
múltiples trazadores (por ejemplo, Ferrari et al., 2005; Girardi et al., 2005; Chon et al., 2012;
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Ruppin et al., 2020).

La mayoría de los métodos para la detección de subestructuras no pretenden identificar
subestructuras individuales, sino sólo establecer el estado dinámico del cúmulo. Algunos in-
dicadores útiles de un estado dinámico del cúmulo son la morfología del brillo superficial del
gas del medio intracúmulo y/o la distribución espacial proyectada de las galaxias, medida por
la concentración y el parámetro de asimetría, (por ejemplo, Pinkney et al., 1996; Lopes et al.,
2006; Parekh et al., 2015; Bartalucci et al., 2019; Ghirardini et al., 2022), o mediante técnicas
más sofisticadas que emplean el espectro de potencia 2D del gas intracúmulo o la distribución
de masa de las lentes gravitacionales (Buote & Tsai, 1995; Mohammed et al., 2016; Campi-
tiello et al., 2022). Otros indicadores útiles son los desplazamientos entre los centroides de
los distintos componentes del cúmulo, las galaxias, el gas del medio intracúmulo y la materia
oscura (por ejemplo, Zenteno et al., 2020; De Luca et al., 2021).

La morfología del cúmulo por sí sola no siempre es un indicador fiel de su estado dinámico
(Schimd & Sereno, 2021) y las diferentes medidas morfológicas no siempre dan una imagen
consistente sobre la relajación dinámica del cúmulo (Cao et al., 2021). Información adicional y
muy potente sobre el estado dinámico de un cúmulo puede provenir de la distribución de la tem-
peratura del gas del medio intracúmulo (Hashimoto et al., 2007; Zhang et al., 2009; Akamatsu
et al., 2016; Laganá et al., 2019) y de la distribución velocidades de las galaxias del cúmulo
(Muriel et al., 2002; Burgett et al., 2004; Miller et al., 2004; Ribeiro et al., 2013a; Golovich
et al., 2019; Roberts & Parker, 2019; Soares & Rembold, 2019; Sampaio et al., 2021). Una
combinación de la distribución espacial y de velocidad de las galaxias de cúmulos proporciona
pruebas más potentes para la presencia de subestructuras (Dressler & Shectman, 1988; Colless
& Dunn, 1996; Girardi & Biviano, 2002).

La detección de subestructuras individuales proviene de la identificación de picos en la dis-
tribución de masa total proyectada (identificada mediante lentes gravitacionales débiles, ver
por ejemplo, Clowe et al., 2004; Leonard et al., 2007; Jauzac et al., 2016; King et al., 2016),
de la identificación de residuos en imágenes de cúmulos en rayos X luego de la sustracción
usando un modelo suave (por ejemplo, Neumann et al., 2003; Andrade-Santos et al., 2012),
de los mapas de temperatura de rayos X (por ejemplo, Zhang et al., 2009), y de mapas 2D
de la densidad de galaxias en el espacio proyectado (por ejemplo, Ramella et al., 2007; Girardi
et al., 2011), eventualmente complementados con la información espectroscópica (por ejemplo,
Escalera et al., 1994; Girardi et al., 2015).

Más complicado aún es distinguir qué galaxias de cúmulos pertenecen a qué subestructuras.
De hecho, los efectos de las mareas reducen la densidad de los grupos que caen, cuyo tamaño y
dispersión de velocidad interna se duplican en ∼ 1-3 Gyr desde la caída al cúmulo (Benavides
et al., 2020). La mitad de las galaxias del grupo que caen escapan del potencial gravitatorio del
grupo tras el primer paso por el pericentro del cúmulo y sólo las galaxias situadas muy cerca
del centro del grupo permanecen ligadas a él (Haggar et al., 2023).

Hay unos pocos métodos que permiten identificar las galaxias que pertenecen a sube-
structuras: DEDICA, S-tree Gurzadyan et al. (1994), h-method (Serna & Gerbal, 1996), σ

plateau (Yu et al., 2015), y Blooming Tree (Yu et al., 2018). Sólo en el caso de los dos
últimos métodos se ha realizado una evaluación detallada de sus resultados mediante la com-
paración con simulaciones numéricas. En este capítulo introducimos otro método que permite
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identificar no sólo las subestructuras de los cúmulos sino también identificar las galaxias que
pertenecen a ellas. Se trata de una evolución del método clásico de Dressler & Shectman
(1988), y lo denominamos DS+ por las iniciales de los autores. Originalmente, este método
fue introducido brevemente en el apéndice de Biviano et al. (2017). Además probamos el
método utilizando halos del tamaño de cúmulos (M200 & 1014 M�) extraídos de simulaciones
hidrodinámicas cosmológicas y presentamos una aplicación del método utilizando datos reales.

3.2 El método DS+
El método original en el que se basa DS+ fue desarrollado por Dressler & Shectman (1988).
Estos autores, estimaron las diferencias, δ , entre las velocidades medias y las dispersiones
de velocidad de todo el cúmulo y las posibles subestructuras definidas por agrupaciones de
Ng = 11 galaxias vecinas alrededor de cada galaxia del cúmulo (véase Ec. (1) en Dressler
& Shectman, 1988). Cuando hay fuertes desviaciones del campo de velocidad de la galaxia
local con respecto al global del cúmulo, la suma de estas diferencias de δ , definido como ∆,
se hace mucho mayor que el número de miembros del cúmulo, Nm, y es probable que el cú-
mulo contenga subestructuras. La probabilidad se evalúa mediante una técnica de Monte Carlo
en la que las velocidades de las galaxias del cúmulo se barajan aleatoriamente con respecto
a sus coordenadas, para borrar cualquier posible correlación espacial-velocidad existente. En
la implementación original, este método no identifica las subestructuras, ni las galaxias en las
subestructuras, sólo proporciona una probabilidad global de que el cúmulo esté en un estado
dinámico no relajado debido a la presencia de subestructuras.

Este método ha evolucionado con el tiempo. Bird (1994) utilizó un límite de Ng = N1/2
m ,

en lugar del valor arbitrario de 11 miembros. Al comparar las dispersiones de velocidad de
todo el cúmulo y de las subestructuras candidatas, Biviano et al. (2002a) descartó como no
significativos los casos en los que la dispersión de velocidad de la subestructura resultó ser
mayor que la del cúmulo. El fundamento de esta elección es que la dispersión de velocidades
es un indicador de la masa y los grupos deben ser menos masivos que el cúmulo en el que
caen. Además, Biviano et al. (2002a) consideró la distribución completa de los Nm valores δ

en lugar de sólo su suma (∆). Comparando la distribución observada de δ con las realizaciones
de Monte Carlo obtenidas al mezclar azimutalmente las posiciones de las galaxias, los autores
estimaron la probabilidad de que un determinado valor de δ sea significativamente mayor que
la media de los miembros del cúmulo. Como resultado, pudieron identificar qué galaxias tienen
la mayor probabilidad de pertenecer a subestructuras, pero no identificaron las subestructuras
en sí.

En lugar de estimar el valor de δ a partir de la diferencia combinada de la velocidad me-
dia y la dispersión de velocidades, Ferrari et al. (2003) separó las dos contribuciones, δv y δσ ,
respectivamente. Girardi et al. (2015) fue más allá de la suposición isotérmica implícita del
método original (un cúmulo con dispersión de velocidad constante en todos los radios) intro-
duciendo el perfil de dispersión de velocidad del cúmulo como referencia para la evaluación de
los valores de δσ .

El método DS+ incluye todas estas modificaciones anteriores del método original de Dressler
& Shectman (1988), e introduce importantes características. Se consideran posibles sube-
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structuras alrededor de cada miembro del cúmulo, pero se impone un número determinado
de miembros de la subestructura. Consideramos subestructuras de varias multiplicidades posi-
bles, Ng( j) = j, j = 3, . . . ,k, donde k es el valor más pequeño de j para el que Ng(k)> Nm/3.
Al hacer esto, tenemos en cuenta que subestructuras de diferente riqueza coexisten en un cú-
mulo dado, y que las subestructuras más grandes que consideramos pueden contener hasta 1/3
de todas las galaxias del cúmulo.

Definimos δv y δσ siguiendo a Biviano et al. (2002a):

δv = N1/2
g | vg | [(tn−1)σv(Rg)]

−1, (3.1)

y

δσ = [1−σg/σv(Rg)]{1− [(Ng−1)/χ
+
Ng−1]

1/2}−1, (3.2)

donde Rg es la distancia media de la subestructura proyectada desde el centro del cúmulo,
vg es la velocidad media de la subestructura, σv(R) es el perfil de dispersión de velocidades en
la línea de visual del cúmulo con lo que σv(Rg) es el valor de este perfil a una distancia Rg, y
σg es la dispersión de velocidades en la línea de visual de la subestructura (las velocidades de
las galaxias están en el marco de referencia del cúmulo en reposo). Siguiendo a Biviano et al.
(2002a) sólo se consideran los valores positivos de δσ , es decir, las dispersiones de velocidad
del grupo que son mayores que la del cúmulo no se consideran significativas. Sin embargo, DS+
aún puede identificar subestructuras con dispersiones de velocidad mayores que la del grupo si
se caracterizan por un valor grande de δv.

Las distribuciones Student-t (tn) y χ2 se utilizan para normalizar las diferencias en unidades
de las incertezas en la velocidad media y la dispersión de velocidades, respectivamente (véase
Beers et al., 1990). Asumimos una velocidad media de los cúmulos nula en todos los radios,
es decir, no hay rotación de los cúmulos. En Hwang & Lee (2007) se mostró que la fracción
de cúmulos que muestran evidencia de rotación es . 1%. Usamos el estimador biweight para
σg y σv para muestras de 15 o más galaxias y el estimador gapper para muestras más pequeñas
Beers et al. (1990).

El perfil de dispersión de velocidades en la línea de visual del cúmulo, σv(R), puede esti-
marse directamente a partir de las velocidades de las galaxias miembro del cúmulo, utilizando
el algoritmo de suavización LOWESS (Gebhardt et al., 1994). Como alternativa, σv(R) puede
estimarse asumiendo un modelo teórico. Adoptamos el modelo NFW para el perfil de masa de
los cúmulos (Navarro et al., 1997), con una masa total obtenida a partir de σv mediante rela-
ciones de escala (Mauduit & Mamon, 2007) y una concentración del halo dada por la relación
de Macciò et al. (2008). Adoptamos el perfil de anisotropía de velocidad de Mamon et al.
(2010b). La σv(R) del cúmulo se obtiene aplicando la ecuación de equilibrio dinámico de
Jeans y la ecuación de proyección de Abel (Ecs. (8), (9) y (26) en Mamon et al., 2013).

Estimamos la probabilidad de δv y δσ comparándolos con los valores correspondientes
obtenidos para un número adecuado (normalmente 500) de remuestreos Monte Carlo en los que
sustituimos todas las velocidades de las galaxias del cúmulo de galaxias por valores extraídos
aleatoriamente de una distribución gaussiana de media cero y dispersión igual a σv(Rg). Con-
sideramos como estadísticamente significativas aquellas subestructuras con valores de proba-
bilidad (p) en δv y/o δσ ≤ 0.01.
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En esta etapa del método, las subestructuras estadísticamente significativas pueden sola-
parse (con superposición o “overlapping”), es decir, dos subestructuras significativas podrían
compartir una o más galaxias. Si el objetivo final del método es identificar qué galaxias
pertenecen a subestructuras, el código DS+ puede detenerse aquí. A esto lo llamamos el modo
de “solapamiento” de DS+. En cambio, si el objetivo final del método es identificar los grupos
individuales que caen o han caído en el cúmulo, debemos continuar el procedimiento en lo que
llamamos el modo “sin solapamiento” (sin-superposición o “no-overlapping”) de DS+. Para
asegurar que las subestructuras están definidas de forma única, es decir, que una galaxia dada
no está asignada a más de una subestructura procedemos como sigue. Si una galaxia determi-
nada está asignada a más de una subestructura, la asignamos a la más significativa, es decir, la
que tiene la menor probabilidad de δv y/o δσ . Todas las demás subestructuras que contienen
esta galaxia se eliminan de la lista de grupos significativos.

Por último, en el modo “sin solapamiento” de DS+, adoptamos un método para abordar el
problema de la fragmentación, es decir, cuando dos o más subestructuras son fragmentos de
grupos físicos. Fusionamos dos subestructuras si sus extensiones en velocidad a lo largo de la
línea de la visual y distancia espacial proyectada son mayores que su diferencia de velocidad
media y la separación entre sus centros, respectivamente, es decir, requerimos que se apliquen
las siguientes condiciones:

di, j < max(dmax,i,dmax, j)∧ | vg,i− vg, j |< max(| vmax,i |, | vmax, j |) , (3.3)

donde di, j es la distancia proyectada entre la mediana de los centros de los grupos i y j, y
dmax,i es la distancia máxima de cualquier galaxia del grupo i desde el centro de su grupo, vg,i
es la velocidad media a lo largo de la línea de la visual del grupo i, y | vmax,i | es la máxima
diferencia de velocidad absoluta de cualquier galaxia del grupo i con respecto a la velocidad
media del grupo.

El método DS+ ha sido codificado en MilaDS, un programa desarrollado en Python 3, el
cual se encuentra disponible y de libre acceso para su uso en un repositorio de GitHub. El
código recibe información sobre las posiciones y velocidades a lo largo de la línea de la visual
de las galaxias y devuelve información individual de cada galaxia así como de los grupos DS+
identificados. Una breve descripción de la ejecución del código se presenta en el Apéndice A.1.

3.3 Simulaciones Illustris-TNG100
Verificamos la confiabilidad del método DS+ utilizando la nueva generación de simulaciones
del proyecto Illustris (The Next Generation, IllustrisTNG 1, Pillepich et al., 2018b,a; Springel
et al., 2018; Nelson et al., 2019b), que son un conjunto de simulaciones cosmológicas hidrod-
inámicas para la formación y evolución de galaxias, dentro del paradigma ΛCDM. IllustrisTNG
es una versión mejorada de su predecesor Illustris (Vogelsberger et al., 2014b,a) con mode-
los físicos mejorados (incluyendo enriquecimiento químico, campos magnéticos, entre otros),
que simula volúmenes cúbicos de diferentes tamaños (35, 75 y 205 Mpc/h) y resolución por
partícula (conocidas como TNG50, TNG100 y TNG300, cada una en sus versiones 1,2,3) que
permiten estudiar la formación y evolución de galaxias (desde las más brillantes a las más dé-

1https://www.tng-project.org/
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biles) a diferentes escalas y en varios entornos (grupos, cúmulos, vacíos, filamentos, etc.).

En particular, para esta parte del trabajo utilizamos los datos de IllustrisTNG100-1 (TNG100
de aquí en adelante) que corresponden a un volúmen cúbico cosmológico periódico de 110.7
Mpc de lado y una resolución por partícula de mdm = 7.5×106 M� para el DM y mgas = 1.4×106 M�
para las celdas de gas, con una longitud de ablandamiento de 0.74 kpc (a corrimiento al rojo
z = 0), aunque la hidrodinámica puede alcanzar una mayor resolución espacial en las regiones
de alta densidad. La simulación se realiza utilizando el código AREPO de malla móvil (Springel,
2010). Las condiciones iniciales de la simulación se establecieron en corrimiento al rojo
z = 127 utilizando la aproximación de Zeldovich y el código N-GENIC (Springel, 2015) con
parámetros cosmológicos consistentes con los resultados de Planck Collaboration et al. (2016):
densidad de materia (bariones + materia oscura) Ωm = Ωdm +Ωbar = 0.3089, densidad de en-
ergía oscura ΩΛ = 0.6911, constante de Hubble H0 = 100 kms−1 Mpc−1 con h = 0.6774 y
σ8 = 0.8159. La identificación de los halos y subhalos se realiza mediante el algoritmo de
percolación Friends-of-Friends (FoF, Davis et al., 1985) acoplado con el código SUBFIND
(Springel, 2010). Para seguir la evolución temporal de los halos y subhalos a lo largo del tiempo
utilizamos el código SUBLINK merger-trees (Rodriguez-Gomez et al., 2015).

De manera similar a como se hizo en Benavides et al. (2020), para este trabajo selec-
cionamos los catorce halos más masivos disponibles en la simulación TNG100 a z = 0, cor-
respondientes a cúmulos de galaxias con masa virial M200 & 1014 M�. Dentro de estos catorce
halos anfitriones consideramos todas las galaxias con masa estelar M? ≥ 1.5×108 M�, lo que
corresponde a un mínimo de ∼ 120 partículas estelares en los objetos de menor masa. En
promedio hay 200 galaxias por halo (desde ∼ 300 galaxias en el halo más masivo hasta ∼ 100
en el menos masivo). Posteriormente seguimos su evolución temporal para tener información
de que galaxias cayeron como objetos individuales o como parte de grupos, tal como se hizo
en Benavides et al. (2020).

3.4 Identificación y caracterización de subestructuras usando
DS+

Aplicamos el método DS+ a los catorce halos simulados observados a z = 0, considerando la
información sobre la caída de sus grupos desde hace ∼ 8 Gyr. Consideramos cada una de las
tres proyecciones espaciales (XY, XZ, YZ) como un cúmulo individual, totalizando 42 cúmulos
de galaxias utilizados en nuestro análisis. Nuestro objetivo es identificar aquellas galaxias que
ingresaron al cúmulo en grupos de al menos tres miembros, usando solo coordenadas proyec-
tadas y velocidades (a lo largo de la línea de la visual). De aquí en adelante usamos el término
“grupos reales” para referirnos a las galaxias que formaban parte de grupos identificados en las
simulaciones a alto corrimiento al rojo (antes de la caída) y el término “subestructuras DS+”
para referirnos a las agrupaciones identificadas por el método DS+, usando la información de
velocidades a lo largo de la línea de la visual y coordenadas espaciales 2D (en un corrimiento
al rojo de interés).

En la Fig. 3.1 mostramos el ejemplo de un cúmulo en en el tiempo final simulación (a
z = 0), distinguiendo entre las galaxias que entraron en el cúmulo como objetos individuales y
las galaxias que entraron en grupos. Una gran fracción de las galaxias del cúmulo se acretaron
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Figura 3.1: Distribución espacial proyectada de las galaxias en un cúmulo simulado de TNG100
en z = 0. En todos los paneles, el círculo rojo representa el radio virial del cúmulo, y el círculo
negro de línea punteada resalta la posición del ejemplo para un grupo real de galaxias cuyos
miembros son identidicado como parte de una subestructura DS+. Izquierda: Las cruces de
color corresponden a galaxias que fueron acretadas como parte de grupos, los puntos grises
indican las galaxias que entraron al cúmulo individualmente. Centro: Los círculos de difer-
entes colores corresponden a galaxias asignadas a diferentes subestructuras por el método DS+
en su modo de no-solapamiento (no-overlapping) y el tamaño de los círculos es proporcional a
la probabilidad individual de cada grupo DS+. Los puntos grises representan galaxias no asig-
nadas a ninguna subestructura. Derecha: Los cuadrados verdes corresponden a galaxias en
grupos reales que están correctamente asignados a subestructuras por el método DS+, las cruces
rojas indican galaxias que cayeron solas y que son incorrectamente asignadas como parte de
subestructuras, y los puntos negros identifican galaxias que fueron acretadas como parte de
grupos reales pero que no fueron asignadas a subestructuras por el método DS+.
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Figura 3.2: Completitud C de galaxias miembro de los grupos reales detectados como parte
de subestructuras por el método DS+. En todos los paneles, la línea discontinua roja indica la
media de todos los grupos, utilizando el modo de solapamiento (overlapping), mientras que la
línea sólida azul se refiere al modo de no solapamiento (no-overlapping). Las áreas sombreadas
indican la desviación estándar. En todos los casos las curvas corresponden a una superposición
de los 42 cúmulos individuales analizados. Izquierda: C en función de la riqueza de los grupos
reales, que corresponden a la cantidad de galaxias detectadas en subestructuras. Centro: C
como función de la distancia al centro del cúmulo, en unidades del radio virial. Derecha: C en
función del tiempo transcurrido desde la caída del grupo.

en grupos (∼ 60%, ver Benavides et al., 2020) y es ciertamente imposible identificar a todas
ellas como subestructuras ya que muchas están bien mezcladas con las galaxias del cúmulo que
entraron a este individualmente. En el panel central de la Fig. 3.1 mostramos las subestructuras
y en el panel derecho mostramos la comparación entre los grupos reales y las subestructuras
identificadas por nuestro método DS+. Otro ejemplo fue añadido en la Fig. A.1 del apéndice,
donde se muestra la evolución del mismo cúmulo a lo largo del tiempo, en intervalos de ∼ 2
Gyr.

3.4.1 Completitud y Pureza de las subestructuras DS+

Una evaluación de cuán robusto es nuestro método DS+ para recuperar la información de los
grupos identificados puede obtenerse calculando la completitud, C, definida como la fracción
de galaxias en grupos reales (Nreal) que también se detectan como miembros de cualquier sube-
structura (NDS+):

C =
NDS+

Nreal
, (3.4)

y la pureza, P, definida como la fracción de galaxias en subestructuras detectadas que
pertenecen a cualquier grupo real (NDS+,real):

P =
NDS+,real

NDS+
. (3.5)

En la Fig. 3.2 mostramos la completitud C como función de diferentes variables: la riqueza,
es decir, el número de galaxias de grupos reales detectados como miembros de subestructuras
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DS+, la distancia proyectada 2D del grupo real desde el centro del cúmulo en unidades del ra-
dio virial2 (R/r200.) y el tiempo de caída. En este trabajo, seguimos la definición de tiempo
de caída de Benavides et al. (2020), es decir, la última vez que un grupo que cae y el cú-
mulo eran identificados como agrupaciones FoF diferentes. Vemos que en los tres paneles la
completitud alcanza valores significativos de C ∼ 0.8 para el modo de solapamiento de DS+ y
menor (C ∼ 0.5) para el modo sin solapamiento, como era de esperar dado que en este modo
descartamos todas las subestructuras que tienen galaxias en común con subestructuras más sig-
nificativas. El hecho de que no se observen valores de C cercanos a 1 (en particular en el modo
sin solapamiento) se debe a que las galaxias miembro de grupos reales que cayeron juntas
en un cúmulo tienden a dispersarse significativamente después del primer pasaje pericéntrico
(Choque-Challapa et al., 2019; Benavides et al., 2020; Haggar et al., 2023). Esto hace que sea
difícil diferenciar subestructuras completas dentro de la población general del cúmulo.

La completitud C no muestra una fuerte dependencia con la riqueza del grupo, ni con la dis-
tancia proyectada al centro del cúmulo o del tiempo transcurrido desde la caída. Para el modo
con solapamiento, C aumenta con la riqueza sólo ligeramente, alcanzando un valor de ∼ 0.9
para grupos de ∼ 40 miembros. En el modo sin solapamiento, C aumenta ligeramente con la
distancia del grupo al centro del cúmulo. Las tendencias crecientes de C con la riqueza de los
grupos y la distancia proyectada al centro del cúmulo son esperables ya que los grupos más
ricos ofrecen mejores estadísticas para la detección y a mayor distanci al centro del cúmulo el
contraste de densidad de los grupos es mayor en relación al resto cúmulo.

La dependencia de C con el tiempo transcurrido desde la caída es menos fuerte de lo que
podría esperar, debido al hecho de que los grupos que caen duplican su tamaño en unos∼ 1−3
Gyr después de la caída (dependiendo de la masa del grupo, Benavides et al., 2020), y en
muchos casos se destruyen completamente después de su primer paso por el pericentro. Sin
embargo, en algunos casos (y debido a la naturaleza sin colisiones de las galaxias del grupo)
conservan una velocidad consistente incluso después del primer paso por el pericentro. Esto
permite identificarlas como miembros de subestructuras (aunque no estén en una sola agru-
pación, sino como parte de “fragmentos” del grupo inicial) permitiendo que C no descienda
demasiado rápido con el tiempo desde la caída al cúmulo.

Como un ejemplo de la recuperación de galaxias en subestructuras usando el método DS+,
la agrupación de galaxias representada por las cruces verdes oscuras en el panel izquierdo de la
Fig. 3.1 (resaltada con el círculo negro discontinuo) corresponde a una subestructura bien iden-
tificada por DS+ e indicada por círculos violeta claros en el panel central de la misma figura.
Sin embargo, en otros casos las galaxias que son miembros de grupos reales no están asociadas
a ninguna subestructura (puntos negros en el panel de la derecha), o pueden estar asociadas (en
su mayoría) a varias subestructuras DS+ y no a una sola (por ejemplo, la agrupación represen-
tada por las cruces magenta en el panel de la izquierda, cuyos miembros hacen parte de varias
subestructuras DS+ del panel central). Esto ocurre porque el grupo ya ha cruzado el centro
del cúmulo, experimentando fuerzas de marea intensas que deforman la configuración de la
asociación primitiva.

En la Fig. 3.3 mostramos la pureza P en función de las mismas variables de la Fig. 3.2
(para la completitud). Notamos que no hay una fuerte dependencia de P con el modo de fun-

2El radio virial del cúmulo r200 es el radio de una esfera con una sobredensidad 200 veces la densidad crítica
del Universo
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Figura 3.3: Pureza P de las agrupaciones detectadas como parte de subestructuras usando el
método DS+. Las líneas y los colores tienen el mismo significado que en la Fig 3.2 para la
completitud. Las cantidades en el eje x de los tres paneles son las mismas que en la Fig. 3.2.

cionamiento del método (con o sin solapamiento), lo que demuestra que cuando ejecutamos el
DS+ en el modo de solapamiento no añadimos ruido sustancial al resultado de la pureza de las
subestructuras detectadas por DS+. Además, pensando un potencial uso del método DS+ en fu-
turos proyectos (que usen datos observacionales), todos estos valores de completitud y pureza
para las subestructuras identificadas son desconocidos. Por lo tanto, si bien la completitud de
los grupos es importante, tener una medida de la confianza de la pureza de las subestructuras
detectadas por DS+ es de vital importancia para el análisis de resultados.

Considerando las mismas variables analizadas anteriormente (riqueza, distancia al centro
del cúmulo y tiempo desde la caída), el valor medio de la pureza P está casi siempre por encima
del 60% y puede acercarse al 100% en algunos casos. En cuanto a la riqueza esta disminuye
a medida que aumenta el número de miembros desde ∼ 80% en los más pobres hasta algo
más de 60% en los grupos más numerosos. Sin embargo, esta ligera tendencia decreciente no
parece muy significativa, por lo que la pureza podría considerarse aproximadamente constante
en torno a un ∼ 70% para cualquier multiplicidad (riqueza).

Por otro lado, P aumenta significativamente con la distancia proyectada desde el centro del
cúmulo hacia las afueras del mismo, desde∼ 60% cerca del centro del cúmulo hasta casi 100%
más allá del radio virial. Es esperable que a grandes distancias del centro del cúmulo (donde
la densidad es suficientemente baja) la contaminación de la subestructura por miembros del
cúmulo que no están en grupos sea menos significativa. Incluso muchas de estas subestructuras
corresponderían a acreciones recientes o a fragmentos de grupos reales que están cerca de su
primer apocentro. P también muestra una clara tendencia decreciente con el tiempo transcur-
rido desde la caída. Esto se debe probablemente al hecho de que cuando un grupo atraviesa
el cúmulo su tamaño aumenta considerablemente por efecto de las fuerzas de marea, lo que
permite que un mayor número de galaxias intrusas contamine la región ocupada por la sube-
structura en proyección.

Si bien valores de Pureza ∼ 60% pueden parecer bajos, debe tenerse en cuenta que para
la complejidad que sugiere el entorno de un cúmulo de galaxias y las diferentes historias de
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Table 3.1: Razones entre de las propiedades de las subestructuras DS+ y los grupos reales.

mean Vel Vel disp. Size Stellar Mass
|VDS+/Vreal| σDS+/σreal RDS+/Rreal M?,DS+/M?,real

1.2±2.3 1.8±3.0 1.1±0.4 1.5±1.4

acreción a lo largo del tiempo, el poder recuperar algo de información de subestructuras es en
si hecho importante.

Los resultados presentados anteriormente para completitud y pureza se obtuvieron uti-
lizando un límite superior de probabilidad de 0.01. No obstante hicimos algunas pruebas
adicionales y obtuvimos resultados generales similares al considerar límites de probabilidad
inferiores (por ejemplo, 0.005), aunque (como sería de esperar) con menor cantidad de sube-
structuras detectadas.

Es interesante comparar nuestros resultados con los obtenidos para el código recientemente
desarrollado Blooming Tree, que ha sido aclamado como el mejor método de identificación
de subestructuras e incluso superior al σ plateau (Yu et al., 2018). Una comparación directa
no es posible, debido a las diferentes simulaciones utilizadas, y las diferentes definiciones de
completitud y pureza (Yu et al., 2018). En resumen, a partir de los resultados de Yu et al.
(2018), Blooming Tree alcanza una completitud C ∼ 0.8, y una pureza, P ∼ 0.6, para ∼ 1/2
de las subestructuras detectadas. La completitud de Blooming Tree es, por tanto, comparable
a la de DS+ en su modo de solapamiento, y superior a la de nuestro método en su modo de no
solapamiento. La pureza de las subestructuras DS+ parece ser superior a la de Blooming Tree,
ya que el valor P = 0.6 se alcanza con este último método sólo para ∼ 1/2 de las estructuras
detectadas. A la espera de una comparación más directa entre Blooming Tree y DS+, que está
fuera del alcance de este trabajo, concluimos provisionalmente que estos dos algoritmos alcan-
zan rendimientos similares en la detección de subestructuras.

3.4.2 Comparación entre las propiedades internas de subestructuras DS+
vs. grupos reales

Con el objetivo de tener una estima adicional sobre las características y confiabilidad de las
subestructuras detectadas utilizando el método DS+, comparamos varias de sus propiedades
globales de las subestructuras detectadas por DS+ con aquellas que presentarían los “rema-
nentes” de grupos reales3. Las propiedades que consideramos son: la velocidad media en la
línea de la visual (V ), la dispersión de velocidades (σ ), el tamaño 2D del grupo (R, medido
como el promedio de las distancias mutuas) y la masa estelar total del grupo (M?).

Las propiedades de cada subestructura identificada por DS+ se calculan utilizando todas las
galaxias asignadas a esa agrupación. Como las galaxias de una subestructura pueden ser miem-
bros de más de un grupo real, sólo consideramos el grupo que tiene el mayor número de miem-
bros en común con la subestructura considerada. Posteriormente, calculamos las propiedades

3Téngase en cuenta que una vez que un grupo a caído dentro de un cúmulo, ya no sería correcto llamar a esto
un grupo, pero usamos este término para referirnos a galaxias miembros de estas agrupaciones que aún podrían
conservar propiedades internas similares entre sí y distinguibles a las propiedades generales del cúmulo.
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de este grupo real utilizando sólo las galaxias que también son miembros de la subestructura.
Esto se hace porque muchos de los miembros originales del grupo se dispersan rápidamente en
el cúmulo después de la caída y atribuirlos al grupo no sería correcto en términos físicos.

Los valores medios de los cocientes entre una propiedad de una subestructura y su corre-
spondiente grupo real se presentan en la tabla 3.1. En todos los casos, la relación se acerca a la
unidad, pero con dispersiones considerables. Las estimaciones computadas con el método DS+
tanto de la dispersión de velocidades como de la masa estelar de los grupos están fuertemente
sesgadas positivamente, como era de esperar debido a la presencia de intrusos en las subestruc-
turas identificadas.

En la Fig. 3.4 mostramos las correlaciones entre las propiedades de las subestructuras y
las de los grupos reales correspondientes. En cada panel incluimos los valores medios de las
diferencias entre las propiedades ∆ log(X) = log(XDS+)− log(XReal) y su desviación estándar.
Usamos el coeficiente de correlación de Spearman y notamos que todas las correlaciones son
significativas, con probabilidades de 0.94 a 0.99 (el valor más bajo corresponde a la dispersión
de velocidades). Estos valores indican que podemos utilizar las propiedades de las subestruc-
turas detectadas por DS+ para predecir las propiedades de los grupos reales correspondientes.
Sin embargo, esto sólo es cierto en promedio, ya que las propiedades inferidas pueden ser muy
diferentes de las reales para grupos individuales. Otras propiedades de las galaxias, como la
población estelar, la metalicidad, etc., podrían utilizarse para identificar y eliminar intrusos de
las subestructuras detectadas y así mejorar la correspondencia entre las propiedades globales
de los grupos y las subestructuras. Sin embargo, no hemos explorado dicha posibilidad en este
análisis.

En los paneles inferiores de la Fig. 3.4 se incluyen los cocientes entre los observables de
subestructuras DS+ respecto de las mediciones hechas con los miembros de grupos reales
XDS+/XReal . Si bien los coeficientes de Spearman presentados anteriormente son significati-
vamente altos y muchas de las comparaciones se encuentran cerca de la línea 1:1, existe una
gran dispersión en algunos de los grupos comparados. En estos subpaneles se han incluido
con líneas rojas la región que encierra sobre o subestimaciones de ±50% y en todos los casos
comprobamos que la mayoría de los valores comparados se encuentra dentro de esta región.

3.5 Una aplicación del DS+ al análisis de subestructuras: el
Bullet Cluster

Como ejemplo práctico del funcionamiento del método DS+, lo aplicamos al famoso cúmulo
“Bala” (Bullet Cluster) o 1E 0657-558 (Barrena et al., 2002; Markevitch et al., 2002; Clowe
et al., 2004). Utilizamos los datos espectroscópicos de las galaxias en la región del cúmulo a
partir de la Base de Datos Extragalácticos de la NASA/IPAC (NED4, por sus siglas en inglés).
Tras eliminar las entradas dobles, encontramos 231 galaxias con desplazamientos al rojo den-
tro de un círculo de 10 minutos de arco de radio alrededor del centro del cúmulo. Todas estas
galaxias son miembros del cúmulo, según el procedimiento Clean de Mamon et al. (2013). El

4La Base de Datos Extragalácticos de la NASA/IPAC (NED) está financiada por la Administración Nacional
de la Aeronáutica y del Espacio y operada por el Instituto de Tecnología de California.
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Figura 3.4: Comparación de diferentes propiedades de las subestructuras identificadas usando
el método DS+ sin solapamiento con las correspondientes para los grupos reales. Arriba-
izquierda: velocidades medias en la línea de la visual. Arriba-derecha: dispersión de veloci-
dades Abajo-izquierda: Tamaño del grupo proyectado (promedio de las distancias mutuas).
Abajo-derecha: Masa estelar total. En cada panel, incluimos el valor medio y la desviación
estándar de las diferencias entre la subestructura y las propiedades de los grupos reales corre-
spondientes. En cada caso los subpaneles inferiores muestran el logaritmo del cociente entre las
propiedades medidas para las subestructuras DS+ y los grupos reales y las líneas rojas indican
la región que denota aumentos o disminuciones de ±50% en todos los paneles.
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Table 3.2: Propiedades de las subestructuras detectadas en el cúmulo Bala

ID Ng p x y R/r200 vg σg
[kpc] [kpc] [km s−1] [km s−1]

1 6 0.000 -239 383 0.21 −1070±694 1535+537
−407

2 7 0.000 443 -820 0.44 383±106 750+238
−184

3 7 0.000 837 294 0.42 1113±547 1356+431
−333

4 9 0.000 -2 110 0.05 12±264 915+250
−199

5 6 0.001 -656 -589 0.41 208±521 978+342
−259

6 (Bullet) 9 0.001 -736 223 0.36 413±124 849+232
−185

7 6 0.002 47 -424 0.20 −1020±135 1260+440
−334

8 7 0.003 82 -105 0.06 1105±614 1536+488
−377

9 11 0.008 -1431 767 0.76 −505±204 1131+275
−223

10 9 0.010 173 264 0.15 −163±255 708+193
−154

desplazamiento al rojo medio del cúmulo es z = 0.2965± 0.0003, y la dispersión de veloci-
dades en reposo es σv = 1163+56

−59 km s−1. Estos valores se obtienen utilizando el estimador
de biweight tal y como recomienda Beers et al. (1990) para grandes conjuntos de datos. Estos
valores son consistentes con los determinados por Barrena et al. (2002) utilizando 78 miembros
de cúmulo.

Con este valor de σv, estimamos la masa virial M200 del cúmulo Bala utilizando dos rela-
ciones de escala extraídas de Munari et al. (2013): la relación de la Ec. (1) en ese trabajo
que se basa en el perfil NFW y la relación denominada como “AGN gal” de la Tabla 1 de
ese trabajo que se basa en las galaxias identificadas en simulaciones hidrodinámicas con re-
alimentación (feedback) de núcleos activos de galaxias (AGN). Obtenemos una masa M200 =
1.3± 0.2× 1015 M�, considerando la media de los valores obtenidos utilizando las dos rela-
ciones de escala mencionadas. Nuestro valor de M200 está en buen acuerdo dentro de 1σ con la
estimación de la masa virial obtenida por Barrena et al. (2002), así como con la masa obtenida
a partir de lente gravitacional (Clowe et al., 2004; Springel & Farrar, 2007).

Corrimos el código DS+ en el modo de no solapamiento al conjunto de datos de 191 galaxias
miembro dentro del radio virial del cúmulo (r200 = 2.1 Mpc) y encontramos diez subestructuras
con una probabilidad p≤ 0.01. Identificamos 77 galaxias como miembros de estas subestruc-
turas, y basándonos en nuestra estimación de pureza del código DS+ esperamos que sólo ∼ 50
de ellas sean también miembros de grupos reales. Es posible que muchos de los∼ 27 miembros
espurios sean los asignados a las dos subestructuras de menor importancia, caracterizadas por
valores de probabilidad 0.008 y 0.010, mucho mayores que los de las otras ocho subestructuras
(≤ 0.003).

Las propiedades de las diez subestructuras detectadas se enumeran en la Tabla 3.2 y su
distribución espacial proyectada se muestra en la Fig. 3.5. Dado que estamos tratando con
conjuntos de datos pequeños (menos de 15 miembros por subestructura), estimamos las dis-
persiones de velocidad de las subestructuras σg mediante el método gapper (Beers et al., 1990;
Girardi et al., 1993). Basándonos en nuestro análisis de la sección 3.4.2, esperamos que las
dispersiones de velocidad del grupo sean 1.8 veces menores, en promedio, que las correspon-
dientes estimaciones de la subestructura (véase la tabla 3.2).
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Figura 3.5: Distribución espacial proyectada de las galaxias miembros del cúmulo Bala (Bullet
Cluster) y las subestructuras detectadas por DS+. Los puntos representan galaxias asignadas a
subestructuras por DS+, mientras que las cruces corresponden a galaxias no asignadas a ninguna
subestructuras. El tamaño de los puntos se escala con la probabilidad del grupo detectado que
aparece en la Tabla 3.2. El círculo negro tiene un radio virial de r200 = 2.13 Mpc y está
ajustado al centro del cúmulo, RA=104.65139, Dec=-55.95468. El norte está arriba y el este
está a la izquierda. Panel izquierdo: Diferentes colores identifican las galaxias asignadas a
las diferentes agrupaciones, numerados del 1 al 10 como en la Tabla 3.2. El grupo No6 es el
Bullet (Bala), representado por los 9 puntos turquesa en las coordenadas (−0.74,0.22). Panel
derecho: La escala de colores representa la velocidad media de los grupos (ver Tabla 3.2).
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Figura 3.6: Modelo de colisión de dos cuerpos entre el cúmulo principal y el Bullet (subestruc-
tura N◦6 en la Tabla 3.2. La masa total del sistema se muestra en el eje y, en función del ángulo
del eje de colisión con respecto al plano del cielo. En la intersección de los valores de masa
con la curva del modelo dibujamos dos líneas verticales que identifican los ángulos de colisión
permitidos inferidos (en rojo en el eje x), ∼ 4◦-10◦.
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Figura 3.7: Resultado del algoritmo MCMAC (Dawson, 2013) aplicado al cúmulo Bala y su “bala”
(grupo No6 en la Tabla 3.2), tiempo desde la colisión frente a la velocidad 3D en el momento
de la colisión. Los contornos son niveles de confianza del 68%. Los contornos verdes no
incluyen ninguna restricción sobre el ángulo de colisión. Los contornos naranjas se obtienen
considerando sólo los ángulos ≤ 29◦, que es la restricción de 1 σ derivada por (Wittman et al.,
2018). Los contornos rojos se obtienen considerando sólo los ángulos entre 4◦ y 10◦, como se
deduce del modelo clásico de colisión de dos cuerpos.

La subestructura N◦6 de la Tabla 3.2 es la Bala (Bullet) que da nombre al cúmulo. En
comparación con la subestructura identificada por Barrena et al. (2002), la velocidad media de
nuestra subestructura que es de vg ∼ 413± 124 km/s (en el marco de referencia del cúmulo
en reposo) está ligeramente por debajo del valor estimado por Barrena et al. (2002) que es de
unos ∼ 600 km/s, pero ambos resultados siguen estando en buen acuerdo. Después de corregir
el valor observado de la dispersión de velocidades de la subestructura por el factor de sesgo
medio que aparece en la Tabla 3.1, estimamos que la subestructura del Bullet debería caracteri-
zarse por una dispersión de velocidades de σg ∼ 472 km/s, que es aproximadamente dos veces
mayor que la estimación de Barrena et al. (2002).

Aplicamos las relaciones de escala mencionadas anteriormente de Munari et al. (2013) a
esta dispersión de velocidad de grupo corregida, para estimar una masa de grupo de 1.0+1.1

−0.2×
1014 M�. Esto está de buen acuerdo con la estimación de masa de lente gravitacional débil
de Bradač et al. (2006) en 2.0± 0.2× 1014. La razón de masa entre el grupo “Bala” y el cú-
mulo que encontramos es 0.07+0.16

−0.06, consistente con el valor de 0.1 adoptado en la simulación
numérica de Springel & Farrar (2007).
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En línea con análisis anteriores (Barrena et al., 2002; Springel & Farrar, 2007; Mastropi-
etro & Burkert, 2008) consideramos aquí el modelo clásico de dos cuerpos (two-body) para
explorar las propiedades de la colisión de la Bala (Gregory & Thompson, 1984; Beers et al.,
1991). Tomando la masa del cúmulo y de la subestructura como inferimos de la cinemática,
el rango permitido de 1 σ del ángulo entre el eje de colisión y el plano del cielo es ∼ 4◦-
10◦ (ver Fig. 3.6). Sin embargo, la precisión de esta es ciertamente demasiado optimista ya que
no hemos tenido en cuenta las incertidumbres sistemáticas inherentes al modelo de dos cuerpos.

A continuación, aplicamos el código MCMAC de Dawson (2013). A diferencia del modelo
clásico de dos cuerpos, el método desarrollado por Dawson (2013) no asume que los sistemas
que colisionan son masas puntuales. El cúmulo y la subestructura se modelan como dos halos
NFW esféricamente simétricos. El modelo asume la conservación de la energía, un parámetro
de impacto nulo y que las velocidades relativas máximas de los dos sistemas es la velocidad de
caída libre a partir de sus masas estimadas. La fricción dinámica no se incluye en el modelo.
El modelo se incorpora en una implementación de Monte Carlo en la que los valores de los
parámetros se extraen aleatoriamente de observables con incertidumbres asociadas: las masas
de los sistemas en colisión, sus concentraciones, los corrimientos al rojo medios y la distancia
proyectada entre ambos.

Como antes, adoptamos las masas e incertidumbres que derivamos de las dispersiones de
velocidad de los cúmulos y grupos. No medimos sus concentraciones de masa y, por lo tanto,
adoptamos la relación masa-concentración de Duffy et al. (2008b), que es el valor interno por
defecto del código MCMAC. Realizamos 50000 remuestreos de Monte Carlo. En la Fig. 3.7
mostramos los resultados como regiones de confianza del 68% en el plano del tiempo desde la
colisión frente a la velocidad 3D relativa en el momento de la colisión. El contorno verde cor-
responde a la solución obtenida sin ninguna restricción externa sobre el ángulo de la colisión.
Si descartamos las soluciones con un ángulo de colisión fuera del rango ∼ 4◦-10◦ sugerido por
el modelo de dos cuerpos (Fig. 3.6), obtenemos el contorno naranja de la Fig. 3.7. Como se
ha explicado anteriormente, el rango permitido para el ángulo de colisión que inferimos del
modelo de dos cuerpos es demasiado restrictivo porque ignora las incertidumbres sistemáticas.
Otra estimación, posiblemente más fiable del ángulo de colisión permitido ha sido derivada por
Wittman et al. (2018) basándose en la identificación de análogos de sistemas observados en
simulaciones cosmológicas de N-cuerpos. Restringieron el ángulo de colisión de la subestruc-
tura Bala a ≤ 29◦ para un nivel de confianza del 68%. Al ingresar esta restricción en nuestra
solución MCMAC se obtiene el contorno rojo de la Fig. 3.7.

A partir del análisis MCMAC llegamos a la conclusión de que las incertidumbres observa-
cionales son actualmente demasiado grandes para permitir restricciones fuertes sobre la ge-
ometría, el momento y la cinemática de la colisión la subestructura Bala. Nuestros resultados
sugieren que la colisión se produjo en los últimos 500 Myr, y que la velocidad máxima de col-
isión la subestructura Bala estuvo en el rango∼ 2000−4000 km/s. La velocidad del Bullet que
encontramos es, por tanto, significativamente menor que la velocidad del arco de choque que
precede a la Bala (4700 km/s, Markevitch, 2006), como se espera de las simulaciones numéri-
cas (Milosavljević et al., 2007; Springel & Farrar, 2007). Según Thompson et al. (2015), una
colisión de dos sistemas masivos como el cúmulo y el grupo Bala con una velocidad de colisión
de ∼ 3000 km s−1 es un evento raro, pero no imposible en una cosmología ΛCDM.
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Nuestro análisis utilizando el código DS+ identifica otras siete subestructuras (no identifi-
cadas previamente) con una probabilidad similar a la del Bullet (véase la Tabla 3.2, ignoramos
las dos subestructuras de menor importancia en la siguiente discusión). Algunas tienen esti-
maciones de dispersión de velocidad muy grandes, pero no son incompatibles con los valores
típicos de grupos, dadas las grandes barras de error y que se espera que estén sobreestimadas
por un factor de sesgo de 1.8, en promedio (véase la Tabla 3.1).

La subestructura No3 se encuentra a lo largo del eje de colisión del cúmulo Bala (según
se infiere de las imágenes de rayos X, Markevitch et al., 2002). Tiene una velocidad mucho
mayor, pero compatible dentro de las incertidumbres, que la del Bullet (véase la Tabla 3.2 y
el panel derecho de la Fig. 3.5), por lo que podría tener su origen en el mismo filamento de
estructura a gran escala (aún no identificado) del que procede la propia “bala”. El eje principal
del cúmulo, casi ortogonal al eje de colisión del Bullet está trazado por cuatro subestructuras
(números 2, 7, 4, 1, desde abajo a la izquierda hasta arriba a la derecha en la Fig. 3.5). Se
ha sugerido que el alargamiento del cúmulo indica otro eje de fusión para el cúmulo (Lage &
Farrar, 2014; Sikhosana et al., 2022). Nuestra detección de subestructuras a lo largo de este
eje apoya esta hipótesis, aunque la falta de un patrón de velocidad coherente a lo largo de este
(hipotético) eje de fusión (véase la Fig. 3.5, panel de la derecha) sugiere que ya se han pro-
ducido múltiples episodios de acreción a lo largo del mismo eje, observándose algunos grupos
antes y otros después de su paso por el pericentro. La subestructura N◦5 no parece estar rela-
cionada con ninguno de los dos ejes de colisión principales.

3.6 Conclusiones
Testeamos el método DS+ en halos cosmológicos de cúmulos de galaxias extraídos de la simu-
lación IllustrisTNG100, donde se han identificado grupos que caen, de la misma forma que se
hizo en el capítulo anterior y reportado en Benavides et al. (2020). En promedio, cada uno de
estos halos contiene 190 galaxias de una masa estelar mínima de 1.5× 108M�. Encontramos
que nuestro método (ejecutado en su modo de solapamiento) identifica con éxito ∼ 80% de las
galaxias de grupos reales como miembros de subestructuras, incluso en grupos con menos de
10 galaxias miembros. Al menos el 60% de las galaxias asignadas a las subestructuras detec-
tadas son a su vez miembros de grupos reales.

A continuación, comparamos las propiedades individuales de cada una de de las subestruc-
turas detectadas en el modo sin solapamiento de DS+, con las de los grupos reales correspon-
dientes, asociando a cada subestructura detectada el grupo con el mayor número de galaxias
comunes. Encontramos que la velocidad media, el tamaño, la dispersión de velocidades y la
masa estelar de las subestructuras detectadas, están significativamente correlacionadas con las
propiedades correspondientes de los grupos, aunque con una gran dispersión y un sesgo sus-
tancial. Así, es posible utilizar las propiedades de las subestructuras detectadas para conocer
las propiedades de los grupos reales, pero sólo en promedio, teniendo en cuenta los sesgos.

Como ejemplo, aplicamos el método DS+ al cúmulo Bala. Encontramos diez subestructuras
significativas, una de las cuales corresponde al grupo que da nombre al cúmulo. Estudiamos
la geometría y cinemática de la colisión del cúmulo Bala y encontramos resultados consis-
tentes con estudios anteriores, estableciendo límites de confianza del 68% para la velocidad
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de colisión (2000-4000 km s−1) y el tiempo de colisión (. 0.5 Gyr). Las otras subestructuras
detectadas sugieren la presencia de otro eje de colisión que se corresponde con la elongación
principal del sureste al noroeste del cúmulo.
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Capítulo 4

Galaxias ultra difusas en diferentes
entornos

En este capítulo estudiamos la formación de galaxias ultra difusas (UDGs) utilizando la sim-
ulación hidrodinámica cosmológica TNG50 del proyecto Illustris-TNG. Definimos las UDGs
como galaxias enanas que corresponden al 5% de tamaños mas extendidos en la relación masa-
tamaño. Esto da como resultado una muestra de UDGs con radios a mitad de masa estelar
rh? & 2 kpc y brillo superficial entre 24.5 y 28 mag arcsec−2, similares a las definiciones de
UDGs en las observaciones. El gran volumen cosmológico de TNG50 permite comparar las
propiedades de las UDG en distintos entornos, desde el campo hasta los cúmulos de galaxias
con masa virial M200 ∼ 2×1014 M�. Todas las UDGs de nuestra muestra tienen masas de ha-
los de galaxias enanas (M200 ∼ 1011 M�) y presentan las mismas tendencias ambientales que
las galaxias enanas normales: las UDGs de campo tiene formación estelar y son azules mien-
tras que las UDGs satélite son típicamente apagadas y rojas. La simulación TNG50 predice
que las UDGs habitan preferentemente halos de espín más alto y halos más masivos a una masa
estelar fija en comparación con las galaxias enanas que no son UDGs. Esto se aplica también
a la mayoría de las UDGs satélites, que en realidad son UDGs que “nacen” en el campo y caen
en grupos y cúmulos sin cambios significativos en su tamaño. Sin embargo, encontramos un
pequeño subconjunto de UDGs satélites (. 10%) con un tamaño estelar actual cerca de ≥ 1.5
veces mayor que en el momento de la caída, lo que confirma que los efectos de las mareas,
especialmente en las enanas de menor masa, son también un mecanismo de formación viable
para algunas de estas UDGs, aunque es un mecanismo subdominante en esta simulación. Este
capítulo está basado en Benavides et al. (2023b).

4.1 Introducción
Las galaxias ultra difusas (UDGs, por sus siglas en inglés) son un caso extremo de galaxias de
bajo brillo superficial (Sandage & Binggeli, 1984; Impey et al., 1988; Dalcanton et al., 1997; de
Blok & McGaugh, 1997; McConnachie et al., 2008; Conselice, 2018) con luminosidades en el
régimen de las enanas L =∼ 107−9 L� y radios efectivos1 extendidos Re ≥ 1.5 kpc. Las UDGs
fueron detectadas por primera vez en gran número en el cúmulo de Coma (van Dokkum et al.,
2015a), seguido de varios trabajos pioneros en la búsqueda de estas tenues galaxias enanas en
grupos y cúmulos (por ejemplo, Koda et al., 2015; van Dokkum et al., 2015a,b; Mihos et al.,

1Se llama radio efectivo a una medida observacional del tamaño característico de una galaxia, correspondiente
al radio (proyectado) que encierra la mitad de la luz.
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2015; van der Burg et al., 2016; Yagi et al., 2016; Mancera Piña et al., 2019a; Lim et al., 2020;
Venhola et al., 2022; La Marca et al., 2022).

Estos estudios confirmaron que se pueden encontrar hasta miles de UDGs en cúmulos in-
dividuales y que la abundancia de UDGs escala casi linealmente con la masa del halo anfitrión
(van der Burg et al., 2016; Mancera Piña et al., 2018; Lee et al., 2020b). Las UDGs son,
por tanto, una población numerosa en entornos de alta densidad y contribuyen significativa-
mente a estadísticas bien estudiadas como la función de luminosidad de galaxias satélites o a
la agrupación de galaxias (galaxy clustering). También son una componente fundamental en
nuestra comprensión de la formación de galaxias enanas, ya que algunas de sus propiedades
observadas, como el tamaño, el contenido de cúmulos globulares o la masa dinámica inferida,
siguen siendo difíciles de conciliar con los modelos teóricos (Sales et al., 2022).

Uno de los aspectos más llamativos de los primeros estudios sobre las UDGs fue el des-
cubrimiento de un gran número de cúmulos globulares asociados (van Dokkum et al., 2016;
Peng & Lim, 2016; van Dokkum et al., 2017), lo que junto con su supervivencia en entornos de
alta densidad motivó la idea de que viven en halos de materia oscura excesivamente masivos,
siendo más comparables a objetos similares a la Vía Láctea que a las enanas. Estudios pos-
teriores han demostrado que este no es necesariamente el caso de todas las UDG, algunas de
las cuales podrían incluir unos pocos o incluso ningún cúmulo globular (Beasley et al., 2016;
Amorisco et al., 2018; Lim et al., 2018; Saifollahi et al., 2021, 2022), así como un amplio rango
de estimaciones de masa dinámica (Beasley et al., 2016; Toloba et al., 2018; van Dokkum et al.,
2019b; Danieli et al., 2019; Doppel et al., 2021; Gannon et al., 2022).

La combinación de los resultados actuales sobre el contenido de cúmulos globulares y las
estimaciones de masa cinemática sugiere que una gran fracción de las UDGs habitan en halos
de masa de galaxias enanas, como las galaxias enanas regulares, en lugar de ser comparables a
objetos de luminosidad L? como se pensaba originalmente (véase una breve revisión en Tru-
jillo, 2021). En la actualidad, el contenido de materia oscura de las UDGs sigue siendo un tema
interesante de debate, con algunos casos extremos de razón masa-luminosidad (Toloba et al.,
in-prep) o con la sobreabundancia de cúmulos globulares en algunas UDGs siendo aspectos
particularmente intrigantes de su formación (véase Trujillo-Gomez et al. 2022, Carleton et al.
2021 y Danieli et al. 2022 para posibles mecanismos que expliquen el alto número de cúmulos
globulares).

Se han elaborado varios modelos teóricos para explicar la formación de UDGs con tamaños
estelares grandes, que pueden dividirse a grandes rasgos en tres categorías principales: proce-
sos internos, procesos impulsados desde el exterior o una combinación de ambos. Los procesos
internos incluyen el alto momento angular (Amorisco & Loeb, 2016; Rong et al., 2017) o la
formación estelar en estallidos y prolongada con sus flujos estelares asociados a un modo de
respiración (breathing-mode, Di Cintio et al., 2017; Chan et al., 2018) como principales im-
pulsores de los tamaños extendidos en las UDGs. Los mecanismos impulsados por el entorno
incluyen la expansión de galaxias enanas que, de otro modo, serían normales, debido a difer-
entes procesos como el calentamiento por mareas (Jiang et al., 2019a), el despojo por mareas
(tidal stripping, Carleton et al., 2019; Macciò et al., 2021), la expansión no-adiabática de las
estrellas debido a la remoción de gas (Safarzadeh & Scannapieco, 2017), las fusiones (Wright
et al., 2021) o el apagado estelar tras el truncamiento de la formación estelar inducido por el
entorno del cúmulo (Tremmel et al., 2020).
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La tercera clase de modelos de formación de UDGs invoca la necesidad de una combinación
de procesos internos y externos. Por ejemplo, en las simulaciones presentadas en Jiang et al.
(2019a) y Sales et al. (2020), la población de UDGs en grupos y cúmulos provienen de la caída
de enanas extendidas que ya han “nacido” como UDGs en el campo, más la adición de UDGs
recién formadas debido al despojo por fuerzas de marea de galaxias más masivas (Sales et al.,
2020) o al calentamiento por marea de galaxias enanas normales (Jiang et al., 2019a), con la
inclusión de ambos mecanismos necesarios para reproducir el número observado de UDGs en
grupos y cúmulos. Otro ejemplo de origen mixto se presenta en Jackson et al. (2021), donde las
galaxias de bajo brillo superficial (algunas de las cuales se calificarían como UDGs) se forman
por una combinación de un ensamblaje temprano debido a regiones de alta densidad, seguido
de despojo y perturbaciones de marea impulsadas por el entorno en tiempos tardíos.

Si bien todos los mecanismos de formación de UDGs discutidos anteriormente pueden de-
sempeñar un papel en la formación de estas galaxias en cierto grado, la identificación de un
motor principal para la formación de UDGs sigue siendo difícil de alcanzar y, lo que es más
importante, las predicciones de estos modelos teóricos pueden ser mutuamente contradictorias.
Por ejemplo, los primeros modelos analíticos predicen que las UDGs se forman en halos con
alto espín (Amorisco & Loeb, 2016; Rong et al., 2017), sin embargo, varios equipos que usan
datos de simulaciones numéricas no encuentran ningún sesgo particular en el espín del halo de
las UDGs frente a las galaxias enanas que no son UDGs (Jiang et al., 2019a; Tremmel et al.,
2020; Wright et al., 2021). El tiempo de formación de las UDGs también está mal delimitado
en los modelos teóricos, con algunos resultados de simulaciones cosmológicas que sugieren
un ensamblaje temprano (Jackson et al., 2021; Wright et al., 2021) mientras que los modelos
semi-analíticos favorecen en cambio tiempos de formación recientes (Rong et al., 2017).

Teniendo en cuenta la importante advertencia de que en el pasado se han aplicado difer-
entes definiciones para identificar UDGs en las observaciones y en las simulaciones, y que esto
puede tener un efecto significativo en las conclusiones extraídas (Van Nest et al., 2022), la falta
de consenso procedente de diferentes simulaciones es muy probable que también rastree las
diferencias en el tratamiento bariónico y el modelo de realimentación adoptado en cada exper-
imento numérico, que se ha demostrado que tiene un impacto considerable en las propiedades
estructurales de las galaxias en las simulaciones (Sales et al., 2010; Scannapieco et al., 2012).

Una vía prometedora para ayudar a romper las degeneraciones entre las predicciones de
diferentes modelos es comparar las poblaciones de UDGs formadas en diferentes entornos. Por
ejemplo, los modelos de formación de UDGs que son puramente ambientales esperarían una
población mucho menor de UDGs en el campo. Resulta alentador que los esfuerzos observa-
cionales ya hayan proporcionado grandes muestras de candidatos a UDGs de campo, definidas
como galaxias en entornos de baja densidad que satisfacen densidades superficiales y cortes de
radio estelar similares a las UDGs tradicionales en cúmulos (por ejemplo, Martínez-Delgado
et al., 2016; Román & Trujillo, 2017b; Leisman et al., 2017; Jones et al., 2018; Román et al.,
2019; Jones et al., 2021; Marleau et al., 2021).

En la inmensa mayoría, las UDGs de campo son azules y forman estrellas, en contraste con
las UDGs de grupos y cúmulos, que son (preferentemente) rojas y apagadas (Prole et al., 2021;
Kadowaki et al., 2021; Zaritsky et al., 2022). Sin embargo, es importante notar que un puñado
de UDGs identificadas en el campo también son rojas y apagadas (por ejemplo, Martínez-
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Delgado et al., 2016; Papastergis et al., 2017; Román et al., 2019), lo que puede explicarse
naturalmente a través de órbitas backsplash (Benavides et al., 2021). ¿Existe una relación en-
tre las UDGs ricas en gas en el campo y sus homólogas apagadas encontradas hoy en día en
entornos de grupos y cúmulos?

Cinemáticamente, los (ciertamente escasos) datos disponibles de una muestra de UDGs de
campo ricas en HI sugieren una densidad de materia oscura interna muy baja (Jones et al.,
2018; Mancera Piña et al., 2019b, 2022b), lo que desfavorece la existencia de halos de ma-
teria oscura muy masivos en estas galaxias enanas, en acuerdo con las estimaciones de halos
de masa de enanas en varias UDGs apagadas. No obstante, advertimos que estos resultados
deben interpretarse con cuidado, ya que la muestra con curvas de rotación resueltas es pequeña
y deben tomarse con cuidado las determinaciones de la inclinación y posibles efectos de de-
salineamientos. (Read et al., 2016; Oman et al., 2016; Gault et al., 2021; Sellwood & Sanders,
2022). Y lo que es más importante, que aunque sabemos poco sobre la cinemática de las UDGs
de campo, sabemos aún menos sobre su contenido de cúmulos globulares, dadas las dificultades
para identificar objetos similares a estos en discos de formación estelar grumosos. Esta falta
de homogeneidad para comparar las observaciones de las UDGs en el campo y en los cúmulos
hace que sea muy difícil vincular evolutivamente las UDGs con formación estelar y las UDGs
apagadas en grupos y cúmulos utilizando muestras observacionales.

Las simulaciones numéricas, con su capacidad de rastrear objetos a lo largo del tiempo, son
una herramienta ideal para abordar estas cuestiones y proporcionar una importante orientación
para futuras observaciones. Sin embargo, debido a las exigencias de resolución numérica, los
estudios de UDG en simulaciones cosmológicas se han limitado en el pasado sobre todo a las
simulaciones zoom-in2 para enanas de campo o zoom-in de grupos y cúmulos (por ejemplo, Di
Cintio et al., 2017; Chan et al., 2018; Cardona-Barrero et al., 2020), pero no a ambos entornos
simultáneamente. Unos pocos esfuerzos han combinado entornos estudiando diferentes simu-
laciones utilizando la misma realimentación (por ejemplo, Wright et al. 2021 y Tremmel et al.
2020, o Jiang et al. 2019a), pero a menudo con diferentes resoluciones numéricas o limitando
el número de objetos en uno u otro entorno.

Nuestro trabajo se basa en esos modelos de formación utilizando la simulación numérica
de alta resolución cosmológica Illustris-TNG50 (en adelante TNG50, Nelson et al., 2019b;
Pillepich et al., 2019), que muestrea uniformemente un volumen cúbico de ∼ 50 Mpc de lado
para estudiar la formación de galaxias UDG. Presentamos uno de los primeros estudios que
incluyen UDGs en un amplio rango de entornos, desde enanas de campo hasta cúmulos con
masa virial∼ 1014 M� representando estructuras intermedias como filamentos y regiones back-
splash. El volumen relativamente grande simulado en TNG50 también permite un muestreo
uniforme de las historias de formación de halos de UDGs en el campo, sin sesgos introducidos
en la selección de halos individuales en simulaciones zoom-in. Y lo que es más importante,
nuestra muestra contiene galaxias formadas bajo un tratamiento bariónico unificado, una res-
olución numérica igual e independiente del entorno y un criterio de selección unificado, lo que
simplifica la interpretación de nuestros resultados y su posible comparación con observaciones
actuales y futuras.

2Se llama simulaciones zoom-in a un tipo de simulaciones en un volumen relativamente grande con baja res-
olución por partícula, dentro del cual (para una región de interés) se incluyen objetos formados con alta resolución
por partícula.
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4.2 Simulación Illustris-TNG50
Utilizamos la simulación hidrodinámica cosmológica TNG50 (Nelson et al., 2019b; Pillepich
et al., 2019), que es el volumen cúbico de mayor resolución disponible en el proyecto Il-
lustrisTNG (Pillepich et al., 2018b,a; Nelson et al., 2018; Naiman et al., 2018; Marinacci
et al., 2018; Springel et al., 2018; Weinberger et al., 2018; Nelson et al., 2019b). TNG50
sigue la evolución de un volumen ∼ 503 Mpc3 con inicialmente un total de 2× 21603 de
celdas de gas y partículas de materia oscura. Al igual que sus otras versiones TNG100 y
TNG300, la simulación se corre utilizando el código AREPO (Springel, 2010) para evolucionar
desde el corrimiento al rojo z = 127 hasta la actualidad y asume un conjunto de parámet-
ros cosmológicos consistentes con las mediciones Planck Collaboration et al. (2016) (Ωm =
Ωdm +Ωb = 0.3089, Ωb = 0.0486, constante cosmológica ΩΛ = 0.6911 , constante de Hubble
H0 = 100hkms−1 Mpc−1, h = 0.6774, σ8 = 0.8159 e índice espectral ns = 0.9667). La res-
olución típica de masa alcanzada en TNG50-1, la corrida de mayor resolución disponible para
este volumen y la que se analiza aquí, es mbar ∼ 8.5×104 M� y mdrk = 4.5×105 M�, con una
longitud de ablandamiento gravitational ε

z=0
DM,? = 0.29 kpc.

El tratamiento bariónico incluido en TNG50 se basa en gran medida en el proyecto anterior
Illustris (Vogelsberger et al., 2013, 2014b) con algunas modificaciones en la realimentación
estelar (feedback estelar) y AGN descritas principalmente en Pillepich et al. (2018b) y Wein-
berger et al. (2017), respectivamente. Brevemente, se permite que el gas se enfríe hasta una
temperatura T = 104 K siguiendo las tasas de enfriamiento y calentamiento calculadas a partir
de la densidad local, el corrimiento al rojo y la metalicidad. El gas por encima de una densidad
n = 0.13 cm−3 se modela mediante una ecuación de estado para describir un gas de fase dual
(Springel & Hernquist, 2003).

La formación estelar puede ocurrir en celdas de gas con densidad mayor que nH ' 0.1 cm−3.
Las partículas estelares nacen asumiendo una función de masa inicial de Chabrier (Chabrier,
2003) y su evolución estelar posterior siguen la prescripción descrita en Pillepich et al. (2018b).
La simulación incluye un modelo de inyección de momentum debido a la realimentación este-
lar, así como la deposición de metales en las estrellas evolucionadas en el medio interestelar.
La realimentación de los agujeros negros también se implementa a través del ingreso de energía
tanto para tasas de acreción altas como bajas, aunque se cree que su modelización no juega un
papel importante en el rango de masas enanas analizadas en nuestra muestra.

La identificación de los halos y subhalos se realiza mediante la implementación del los al-
goritmos Friends-of-Friends (Davis et al., 1985, FoF) y SUBFIND (Springel et al., 2001; Dolag
et al., 2009b). La evolución de los objetos a través del tiempo se sigue utilizando los árboles de
fusión SubLink (Rodriguez-Gomez et al., 2015). La masa virial, el radio virial y la velocidad
virial (M200, r200 y V200 respectivamente) se miden utilizando el radio dentro del cual la den-
sidad media es 200 veces la densidad crítica del universo. El volumen de TNG50 incluye una
amplia gama de entornos, donde el halo más masivo tiene M200 ≈ 2×1014 M� comparable al
cúmulo de Virgo seguido de unas pocas docenas de halos masivos para el en entorno de grupos
con 12.5 < log(M200/M�)< 14)) y miles de objetos de masa galáctica y de enana en el campo.

Utilizaremos el término central para referirnos a las galaxias que se encuentran en el cen-
tro de los pozos de potencial de un determinado grupo FoF (halo), y satélite para referirnos a
cualquier objeto asociado a un grupo FoF que no sea central (subhalos satélites). A grandes
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Figura 4.1: Relación entre la masa estelar y el tamaño estelar (definido como el radio de media
masa, rh?) para todas las galaxias simuladas en el rango de masa log(M?/M�) = [7.5,9.0] en
la simulación TNG50 (puntos grises). La mediana de la distribución se resalta con la línea
negra gruesa y sólida. Las UDGs se definen como el 5% más extendidos de la muestra en
cada masa estelar, y se destacan en círculos rojos o estrellas azules para los satélites o las
centrales, respectivamente. Para comparar, definimos la población de enanas normales como
todas las galaxias simuladas con tamaños entre los percentiles 5% y 95% (región amarilla).
Las líneas discontinuas finas de color violeta indican las líneas de brillo superficial constante
asumiendo una relación masa-luz igual a la unidad e incluyen toda nuestra muestra de UDGs.
Con símbolos verdes se muestran varios datos observacionales: los diamantes indican UDGs
formadores de estrellas en entornos de baja densidad (Rong et al., 2020b); el círculo es el
DGSAT I relativamente aislado (Martín-Navarro et al., 2019); el pentágono es el UDG S82-
DG-1, un UDG quiescente aislado (Román et al., 2019); las cruces son UDGs en el cúmulo
Virgo (Lim et al., 2020) y los símbolos X para el cúmulo Coma (van Dokkum et al., 2015a).
Para estos hemos recalculado los tamaños 2D Reff a 3D asumiendo rh? = 4/3Reff (Hernquist,
1990). Nuestra definición de UDGs concuerda bastante bien con los datos observacionales.
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rasgos, asumiremos que las galaxias centrales residen en el campo, mientras que los satélites
pueden pertenecer a un entorno de galaxias, grupos o cúmulos, según la masa virial de su halo
FoF anfitrión. Para este proyecto se definen los tiempos de caída de los satélites, tinf como el
último archivo de salida antes de que el progenitor cruce el radio virial de su galaxia central.
Las propiedades relacionadas con las galaxias, como la masa estelar o de gas, el momento an-
gular, los colores y las tasas de formación estelar, se calculan utilizando todas las partículas
dentro del “radio de la galaxia”, que se define aquí como el doble del radio a mitad de la masa
estelar total del subhalo rh,? (rgal = 2rh,?), una definición frecuentemente adoptada en trabajos
anteriores de los proyectos Illustris e Illustris-TNG.

4.2.1 Muestra de UDGs en TNG50
Nos centramos en el régimen de galaxias enanas con masas estelares M? = 107.5−9 M�, lo que
en TNG50 significa que las enanas de menor masa de nuestra muestra se resuelven con ∼ 570
partículas estelares. Además, imponemos una masa mínima de materia oscura mdrk ≥ 5×107 M�
y un radio a mitad de masa estelar rh? ≥ 0.3kpc para eliminar la contaminación espuria de gru-
mos bariónicos y otros artefactos numéricos. La Fig. 4.1 muestra la relación masa estelar -
tamaño para las enanas en TNG50 que cumplen estos criterios de selección, donde utilizamos
el radio de la media masa estelar para caracterizar el tamaño de la galaxia.

En este trabajo, definimos las UDGs como galaxias enanas con tamaños extendidos que
están por encima del percentil 95% de la muestra, con una masa estelar determinada, y nos
referimos como “enanas normales” a todas las galaxias dentro de los percentiles 5%−95% en
la relación masa-tamaño, indicadas por el área sombreada en amarillo en la Fig. 4.1. Las UDGs
están resaltadas con estrellas azules o círculos rojos según sean objetos de campo o satélites,
respectivamente. Para guiar el ojo, incluimos dos líneas de densidad superficial constante que
corresponden aproximadamente a Σ = 24.5 y Σ = 28 mag/arcsec2 (en la banda g medido dentro
del radio efectivo y suponiendo una relación masa-luz de 1), que describen bien las luminosi-
dades típicas de las UDGs en el extremo de masas altas y bajas, respectivamente.

Con nuestra definición, las UDGs simuladas están en el rango de las UDGs de los estudios
observacionales en diferentes entornos (Re & 1.5kpc y µg . 24 mag/arcsec2 del trabajo original
de van Dokkum et al. (2015a)), resaltados con símbolos verdes en la Fig. 4.1. Mostramos las
UDGs en los cúmulos de Virgo (Lim et al., 2020) y Coma (van Dokkum et al., 2015a), junto
con las UDGs de regiones de baja densidad (Martín-Navarro et al., 2019; Román et al., 2019;
Rong et al., 2020b). En el caso de las simulaciones los tamaños 3D se relacionan con el valor
bidimensional proyectado r3D = (4/3)Re (Hernquist, 1990), así mismo el equipo del proyecto
TNG ha realizado un posprocesado de los datos donde se incliuye una estima del radio 2D
pesado por luz que se corresponde muy bien con los valores Re (pesados por masa) estimados
utilizando la relación de Hernquist. Mientras que las simulaciones reproducen bien el rango
de tamaños observados en el extremo de alta masa estudiado aquí, las UDGs de baja masa en
las simulaciones no son tan extensas como algunas de las UDGs observadas en el cúmulo de
Coma (van Dokkum et al., 2015a). Dado que el volumen de TNG50 no incluye un entorno
tan extremo como el del cúmulo de Coma, que sería aproximadamente un orden de magnitud
más masivo que el halo más masivo del volumen de TNG50. Esta falta de UDGs débiles y ex-
tendidas en TNG50 podría no considerarse a priori un desacuerdo con las observaciones, pero
en cambio pone de relieve una dependencia interesante de las propiedades de las UDGs con el
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Figura 4.2: Ilustración de algunas de nuestras UDGs simuladas y su ubicación dentro del volu-
men cúbico de TNG50. Las estrellas azules representan UDGs centrales (galaxias del campo)
y los círculos rojos muestran UDGs satélites (galaxias en grupos). Los paneles ampliados
muestran el componente estelar de dos ejemplos de UDGs, una en el campo (esquina inferior
izquierda) y un satélite de una M200 ∼ 1013 M�; anfitrión (arriba a la derecha). Los círculos
amarillos indican el radio virial de algunos halos de tamaño galáctico y de grupo en esta región
del volumen cosmológico.
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entorno que es necesario para reconciliar las predicciones teóricas de este modelo particular de
formación de UDGs con las observaciones.

Nuestra muestra final de UDGs simuladas en el rango de masa estelar M? = 107.5−9 M�
comprende 176 objetos de campo y 260 satélites. Un ejemplo de su distribución con respecto
a otras estructuras simuladas en el volumen cosmológico se muestra en la Fig. 4.2. Obsérvese
que nuestra definición se ajusta más a que las UDGs son outliers de la relación de escala de
masa-tamaño, de forma similar a la utilizada en el estudio de Lim et al. (2020) del cúmulo de
Virgo, y no asume un radio fijo o un corte de brillo superficial como se prefiere en otros trabajos
(por ejemplo, van Dokkum et al., 2015a). Nuestra elección está motivada principalmente por
el comportamiento dependiente de la masa con el tamaño en el rango de masas analizado que
se muestra en la Fig. 4.1. Como tal, nuestra interpretación de las UDGs será siempre como
objetos extremos en comparación con la formación de la mayoría de las enanas con la misma
masa, o “enanas normales”, que representan el 90% de la población. Hacemos hincapié en que,
en nuestra definición, las UDG nunca pueden dominar ni convertirse en una fracción significa-
tiva de la población de enanas, sino que se definen como los objetos extremos más extendidos
(véase, por ejemplo para un enfoque diferente, Tremmel et al., 2020; Jackson et al., 2021;
Wright et al., 2021).

4.3 Formación de UDGs en diferentes entornos
A continuación analizamos las principales propiedades de nuestras UDGs identificadas en
relación con las enanas no-UDGs formadas en las simulaciones. Nos centramos en las propiedades
que se han propuesto anteriormente como asociadas a la formación de UDGs: masa del halo,
espín, fusiones e indicadores de formación estelar.

4.3.1 Masa del Halo
La Fig. 4.3 muestra la relación masa estelar - masa del halo para las enanas simuladas en
TNG50. Las UDGs están resaltadas en estrellas azules o círculos rojos para los objetos de
campo (panel izquierdo) o satélites (panel derecho), respectivamente. Nótese que, en el caso
de los satélites, su masa virial en la actualidad está mal definida y, por tanto, utilizamos su
última masa virial registrada antes de que se unieran a otro grupo FoF y perdieran su condición
de centrales. Todas las enanas centrales (no-UDG) se incluyen también con símbolos grises a
modo de comparación.

La primera predicción principal de nuestro estudio es que todas las UDGs de nuestra mues-
tra pueblan halos de masa enana que abarcan el rango de masa virial M200 = 1010−12 M�.
Nótese que algunas UDGs aparentemente de campo en el panel de la izquierda (resaltados por
los cuadrados negros) pueden tener masas viriales por debajo de este rango y son claramente
valores atípicos en la relación masa estelar - masa del halo. Estos objetos, que fueron intro-
ducidos en Benavides et al. (2021) (que serán explicados en detalle en el siguiente capítulo),
son objetos backplash que están en el campo hoy día, pero fueron satélites de sistemas más
masivos en el pasado. Como tales, la masa de su halo actual se ha reducido significativamente
con respecto a la que tenían antes de la interacción debido a la eliminación de material por
fuerzas de mareas. Hemos comprobado que la masa virial de estos objetos, antes de la inter-
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Figura 4.3: Relación entre la masa estelar y la masa del halo para la población de galaxias
enanas en TNG50. Como antes, las estrellas azules y los círculos rojos indican las UDGs cen-
trales (panel izquierdo) y satélites (derecho), respectivamente. En el caso de las UDGs satélites,
trazamos la masa de su halo la última vez que fueron clasificadas como centrales. Como ref-
erencia, los símbolos grises indican la población de galaxias enanas normales centrales en
ambos paneles. También se incluyen las relaciones masa-halo (abundance-matching) de Guo
et al. (2010); Behroozi et al. (2013); Moster et al. (2013). La mayoría de las UDG siguen una
relación masa estelar - masa del halo similar a la de las galaxias enanas que no son UDGs,
con un sesgo hacia una mayor masa del halo a una Mstar fija. Obsérvese que aparecen varios
valores atípicos en esta relación, que están asociados con galaxias backsplash. Resaltamos la
población de UDGs backsplash apagadas presentadas en Benavides et al. (2021) con cuadrados
negros en el panel izquierdo. Todas las UDGs simuladas tienen masas de halo en el rango de
galaxias enanas, M200 ≤ 1011.2 M�. Como referencia, mostramos datos observacionales para
una compilación de galaxias enanas presentada en Read et al. (2017) con diamantes verdes,
(Posti et al., 2019) con triángulos verdes y Mancera Piña et al. (2022a) con cruces verdes.
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acción con halos masivos en el pasado, estaba en el rango de masa virial citado anteriormente
para la población de UDGs.

La Fig. 4.3 también sugiere que a una masa estelar fija, las UDGs pueblan halos más ma-
sivos que los objetos no-UDG, una tendencia que parece más fuerte en las UDGs más luminosas
y en el campo, aunque sigue siendo válido para los satélites. La dispersión hacia valores altos
de la masa del halo a una masa estelar fija, en una combinación de la estrecha relación entre la
masa del halo y el contenido de los cúmulos globulares (Harris et al., 2015, 2017), es intere-
sante y podría ayudar a explicar las diferencias en el contenido de los cúmulos globulares de
las UDGs en comparación con las galaxias enanas normales de luminosidad similar (véase, por
ejemplo, Trujillo-Gomez et al., 2022).

4.3.2 Espín de los Halos
Uno de los primeros modelos analíticos para la formación de las UDGs postulaba que estos
habitan en halos de masa de enanas con un parámetro de espín alto (Amorisco & Loeb, 2016).
En la Fig. 4.4 mostramos que las UDGs simuladas en TNG50 se caracterizan efectivamente
por una distribución de espín λ superior a la media de las galaxias enanas normales, definido
como:

λ = λ
′ =

J√
2M200V200r200

, (4.1)

donde J es el momento angular dentro de r200 (Bullock et al., 2001). Al igual que antes, los
símbolos grises muestran la distribución de todas las galaxias enanas centrales, mientras que
las UDGs de campo se resaltan con estrellas azules (las UDGs backsplash están marcadas
con cuadrados negros). Las líneas continuas muestran la mediana del espín y los percentiles
25%−75% de las diferentes poblaciones en función de la masa estelar, mientras que el panel
lateral vertical muestra los histogramas de λ de cada muestra.

La mediana del espín de la muestra de UDGs (línea sólida azul) es λ ≈ 0.06, independiente
de la masa estelar, que está sistemáticamente por encima de la mediana de toda la población
del campo λ ≈ 0.035 (línea negra sólida). Obsérvese que el valor de la población central en
su conjunto concuerda con el espín medio de los halos de materia oscura esperado en ΛCDM
(Macciò et al., 2007). Las UDGs satélites en la actualidad tienen su valor de espín del halo
afectado por fuerzas de marea, por lo que hemos medido su espín en previo a la caída (antes
de ser afectado por el entorno de un halo anfitrión), y mostramos los resultados individuales en
símbolos rojos y la mediana con una línea sólida roja. La distribución de espines de las UDGs
satélites también muestran un exceso de momento angular, con una mediana de λ ≈ 0.05, que
es menor que la de las UDGs de campo, pero sigue siendo alta con respecto a la población de
enanas de campo. Estos resultados en simulaciones confirman algunos de los modelos analíti-
cos y semi-analíticos anteriores para la formación de UDGs basados en halos de alto espín
(Amorisco & Loeb, 2016; Rong et al., 2017).

Curiosamente, el panel principal de la Fig. 4.4 muestra que las UDGs no se están formando
en todos los halos con un espín alto, como sugiere la presencia de símbolos grises con parámet-
ros λ altos. Esto significa que, aunque el espín desempeña un papel importante, no es la única
cantidad definitoria en la formación de galaxias enanas con radios específicos grandes. De he-
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Figura 4.4: Espín del halo para galaxias enanas con una masa estelar determinada. Las galaxias
enanas normales de campo se muestran gris, mientras que las estrellas azules y los círculos rojos
destacan las UDGs centrales y las UDGs satélites, respectivamente. Las UDGs backsplash
centrales son resaltadas con cuadrados negros. En el caso de las UDG satélites, medimos el
espín del halo en el momento de la caída, ya que los efectos ambientales pueden haber influido
en su valor actual. La mediana del espín a una M? fija de la población de enanas normales se
indica con la curva negra sólida y con barras de error que indican los percentiles 25%−75%.
El valor medio para todos los intervalos de masa es λdwarf = 0.035+0.017

−0.012. Las líneas azules
y rojas gruesas muestran también la mediana y los percentiles 25%− 75% para la población
de UDGs centrales y satélites. Las UDGs ocupan preferentemente los halos de espines más
altos. La mediana y la dispersión para las UDGs son λcen = 0.059+0.012

−0.015 y λsat = 0.047+0.014
−0.009,

para la población de centrales y satélites, respectivamente. Los diferentes espines del halo
en la población de eneanas normales frente al de las UDGs pueden mostrarse mejor en los
histogramas de la derecha, las líneas discontinuas indican las medianas de las galaxias enanas
normales (negro), UDGs centrales (azul) y satélites (rojo), respectivamente.
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Figura 4.5: Fracción del momento angular específico retenido por la componente estelar de la
galaxia, jd = Jd/Jh (con Jd y Jh el momento angular de las estrellas en la galaxia y el halo,
respectivamente), en función de la fracción de masa estelar md = Md/Mh (con Md y Mh la
masa en el componente estelar de la galaxia y el halo, respectivamente), siguiendo el formal-
ismo presentado en el modelo de Mo et al. (1998). Sólo se muestran las galaxias centrales,
en gris para las galaxias enanas normales y en azul para las UDGs centrales simuladas (sin
incluir la población de backsplash que fue resaltada con cuadrados negros en la Fig. 4.3). Las
medianas para cada población están indicadas por las líneas negras discontinua y azul sólida
para las no-UDGs y las UDGs centrales, respectivamente. La relación muestran que las UDGs
retienen un momento angular específico del halo∼ 2 veces mayor a un md fijo en comparación
con las galaxias no-UDGs. La línea continua negra indica la relación jd = md , mientras que la
línea magenta muestra la aproximación polinómica de ajuste propuesta por Sales et al. (2009)
para las simulaciones OWLS. La región verde vertical indica el límite para la fracción univer-
sal de bariones fbar = Ωbar/Ωm = 0.17. Los histogramas para ambas poblaciones de galaxias
centrales se incluyen en ambos ejes.
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cho, en los modelos analíticos idealizados de formación de discos3 (Mo et al., 1998; Somerville
et al., 2018), el tamaño de un disco Rd que se asienta en un halo de materia oscura circundante
escala linealmente con el parámetro de espín del halo, pero depende de otros dos factores fun-
damentales: el radio virial del halo y la relación jd/md:

Rd =
1√
2

(
jd

md

)
λ r200 , (4.2)

donde jd = Jd/J200 es la fracción del momento angular en el disco comparada con el mo-
mento angular virial y md = Md/M200 es la fracción de la masa en el disco comparada con
la del halo. Esta expresión supone un halo isotérmico y un disco infinitamente delgado, pero
podrían añadirse factores adicionales para introducir una mayor complejidad al modelo, como
un perfil de materia oscura diferente o la posibilidad de contracción bariónica (Mo et al., 1998).
La ecuación 4.2 proporciona un marco útil para entender los resultados de la Fig. 4.3 y 4.4.
Las galaxias más extendidas (o UDGs) se formarán preferentemente en los halos más masivos
a un determinado M? (mayor r200) y en los halos con espines λ más altos. ¿Qué valores de jd
y md tienen los UDGs simulados?

En términos más sencillos, la relación jd/md en la Ec. 4.2 mide la fracción del momento
angular específico que una galaxia consigue capturar del halo de materia oscura. Mientras que
idealmente los bariones y la materia oscura pueden compartir un momento angular similar en
el momento del desacoplamiento de la expansión general del Universo, cuando la mayor parte
del momento angular se imprime (Doroshkevich, 1970; White, 1984; Porciani et al., 2002a,b),
sabemos que sólo una pequeña fracción de los bariones están atrapados como estrellas en las
galaxias para explicar los resultados de la coincidencia de abundancias o el punto cero de la
relación de Tully-Fisher (por ejemplo, Dutton & van den Bosch, 2012). La eficiencia de esa
pequeña fracción de bariones para aportar la mayor parte del momento angular del halo (que
parece necesaria para reproducir los tamaños observados de las galaxias) está controlada por la
realimentación bariónica y los flujos saliente galácticos (por ejemplo, Sales et al., 2010; Brook
et al., 2011, 2012; Übler et al., 2014).

Podemos utilizar este formalismo para adquirir intuición sobre los tamaños de galaxias
predichos por la simulación, independientemente de la morfología específica (véase por ejem-
plo, Sales et al., 2009). También restringimos el análisis a la población de galaxias cen-
trales, que se ve menos afectada por el despojo de material por fuerzas de marea y el en-
torno. Mostramos en la Fig. 4.5 la relación entre md y jd para la realimentación específica y
el tratamiento bariónico en TNG50. La masa y el momento angular del “disco” (la galaxia)
se han calculado utilizando todas las partículas estelares dentro del doble del radio a mitad de
masa estelar (rgal = 2rh,?).

La población completa de enanas (símbolos grises) se sitúa en valores bastante pequeños de
md ∼ 10−3-10−2 (o ∼ 0.5%-5% de todos los bariones disponibles en el halo), como se espera
por la ineficiencia de la formación estelar en sistemas de baja masa. Las galaxias enanas simu-
ladas muestran una fracción creciente de momento angular jd en el disco con valores mayores
de md , lo cual es en cierto modo esperado, ya que incorporar una fracción mayor de los bari-
ones presenta la oportunidad de capturar y encerrar en la galaxia una cantidad mayor que la del

3Asumiendo el tamaño del disco como un indicador del tamaño de la galaxia, independientemente de la mor-
fología.
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momento angular total del halo.

La mediana de jd para un determinado md calculada a partir de todas las enanas centrales
se muestra con la línea negra discontinua y sigue de cerca la relación presentada en Sales et al.
(2009) basada en las simulaciones OWLS (Schaye et al., 2010). La buena concordancia entre
estos conjuntos de simulaciones tan diferentes es tranquilizadora: mientras que los cambios
en el tratamiento bariónico utilizado pueden alterar significativamente las propiedades de las
galaxias individuales, el comportamiento de las diferentes simulaciones en el plano md- jd es
más robusto frente a los cambios en la prescripción de la física bariónica (Sales et al., 2010).

Lo más importante es que la Fig. 4.5 muestra que las UDGs centrales en TNG50 (estrellas
azules) son también valores atípicos en el plano md- jd , habiendo capturado a un md fijo una
fracción mayor (∼ 3×) del momento angular del halo (la mediana se muestra como curva azul
sólida). (Las UDGs backsplash se han eliminado de la muestra pues su masa y espines han sido
modificados debido a interacciones anteriores). Concluimos que las UDGs se forman como una
combinación de grandes masas del halo (aunque todavía en el régimen de masas enanas), pre-
sentan altos valores de espín y una mayor retención de momento angular en los bariones en
comparación con el halo dado su contenido estelar.

4.3.3 Efecto de las fusiones en la formación de UDGs
La conexión de las fusiones con el espín del halo o el momento angular de la galaxia remanente
es compleja. Pero en algunos casos, cuando el evento de fusión es rico en gas y sus espines están
correctamente alineados, esto podría ayudar a construir galaxias o halos con alto contenido de
momento angular (Hopkins et al. 2009, Sotillo et al., en prep.). Los eventos de fusión podrían
ser, en principio, un canal para llevar gas con alto momento angular a las regiones internas de
los halos para apoyar la formación de galaxias extendidas y de bajo brillo superficial. Por otro
lado ¿Las fuciones desempeñan un papel importante en la formación de las UDG en nuestra
muestra TNG50? Para simplificar la interpretación, centramos el análisis de las fusiones en la
población de UDGs centrales, ya que los satélites tienen su evolución temporal tardía y afectada
por el entorno, incluyendo la supresión de fusiones (véase, por ejemplo Benavides et al., 2020).

No encontramos ninguna diferencia obvia en la historia general de fusiones de las UDGs
centrales en comparación con las galaxias enanas no-UDG, en acuerdo con los resultados de
Wright et al. (2021). Como se muestra en la Fig. 4.7, existe una ligera tendencia a que las
UDGs tengan su última fusión mayor (definida como una fusión donde la relación de masa
estelar entre las galaxias implicadas es µ? = M?,2/M?,1 ≥ 0.2) en momentos posteriores a la
muestra de las no-UDGs. Sin embargo, aunque las dostrictribuciones son bastante disferentes,
la señal es bastante débil. Además, también encontramos una fracción de nuestras UDGs de
campo (∼ 65%) que nunca ha experimentado una fusión mayor, lo que indica que las fusiones
no son fundamentales para la formación de UDGs en esta simulación.

La Fig. 4.6 muestra la evolución media del tamaño estelar (panel superior) y el espín del
halo (inferior) para las UDGs con (curva azul sólida) y sin fusiones mayores (línea azul clara
discontinua). Para complementar la información, también incluimos la muestra de galaxias
enanas normales con y sin fusiones mayores (curvas verde oscuro y verde claro discontinuo,
respectivamente). Obsérvese que la presencia o no de fusiones mayores no supone ninguna
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Figura 4.6: Mediana de la evolución de los tamaños (panel superior) y del parámetro adimen-
sional de espín del halo (panel inferior) para las UDGs de campo (azul) y las galaxias enanas
normales (verde). Dividimos cada muestra en aquellas con (azul oscuro y verde oscuro) y sin
(azul claro y verde claro) fusiones mayores (con razón de masa estelar µ? ≥ 0.2). Aunque
las UDGs están más extendidas y tienen parámetros de espín más altos que la muestra de no-
UDGs, la presencia o no de fusiones mayores no juega un papel significativo en las tendencias
de la mediana, sugiriendo que las fusiones no están directamente relacionadas con la formación
de UDGs de campo en TNG50.
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Figura 4.7: Distribución de los tiempos en que se da la última fusión mayor (µ? > 0.2) para el
caso de las UDGs (azul) y las galaxias enanas normales (negro).

diferencia en las poblaciones generales de no-UDG o UDG. Encontramos que las UDGs (que
tuvieron o no fusiones mayores) tienen un exceso de espín en comparación con la muestra de
no-UDGs, reforzando el vínculo entre la formación de UDGs y los halos de alto espín y desta-
cando que las fusiones no son necesarias para explicar los tamaños extendidos en las UDGs de
campo.

Si comparamos el momento en que ocurre de la última fusión mayor (véase la Fig. 4.7) con
el momento en que se produce el aumento de espín de los halos UDG, alrededor de t ∼ 4-6 Gyr,
no parece haber una relación causal entre ambos eventos, lo que hace dudar sobre si la última
fusión mayor ha sido responsable del elevado valor de λ . De hecho, esto concuerda con la
idea de que las fusiones sólo aumentan temporalmente los espines de los halos, desapareciendo
cualquier exceso de espín una vez que las partículas con mayor momento angular se mueven
fuera de la región virializada (D’Onghia & Navarro, 2007). Por ejemplo, las UDGs en la simu-
lación de ROMULUS25, donde se cree que las fusiones tempranas juegan un papel importante,
también muestran un aumento de espín instantáneo pero sin exceso de espín en la muestra a
corrimiento al rojo z = 0. Esto difiere de nuestros resultados, en los que las UDGs tienen un
alto valor de λ a z = 0, lo que sugiere que el escenario de formación de nuestra muestra es
diferente al de Wright et al. (2021).
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4.3.4 Formación de estrellas, color y edad estelar
Al igual que otras galaxias, las UDGs observadas muestran una clara bimodalidad en sus pobla-
ciones estelares al comparar diferentes entornos: son rojas, apagadas y viejas en las regiones
de alta densidad (van der Burg et al., 2016; Ferré-Mateu et al., 2018; Lee et al., 2020b) mien-
tras que son formadoras de estrellas, azules y con mayor contenido de gas en el campo (He
et al., 2019; Rong et al., 2020b; Jackson et al., 2021; Kadowaki et al., 2021). Reproducir estas
tendencias es importante para cualquier modelo teórico de formación de UDGs, test que es
realizable en nuestra muestra gracias al gran volumen de la simulación TNG50.

La Fig. 4.8 muestra el color (arriba), la tasa de formación estelar (SFR, centro) y la edad
estelar media (abajo) para nuestras UDGs simuladas en el campo (estrellas azules, columna
izquierda) y los satélites (círculos rojos, columna derecha). Las galaxias enanas no-UDGs en
este rango de masas se muestran, como antes, con puntos grises. Para hacer una comparación,
se han incluido algunos datos observacionales que se destacan con símbolos verdes (Barbosa
et al., 2020; Lee et al., 2020b,a; Rong et al., 2020b). Encontramos una buena concordancia en-
tre las predicciones teóricas y las propiedades de las UDGs observados en diferentes entornos,
fortaleciendo el realismo de las propiedades predichas para las UDGs en la simulación TNG50.

Aunque la mayoría de las UDGs siguen las expectativas generales descritas anteriormente,
hay un puñado de objetos que se comportan de manera diferente. En la población de campo,
hay una submuestra de UDGs rojas, viejas y apagadas, que se demostró que eran objetos back-
splash en trabajos anteriores (Benavides et al., 2021) (y las cuales se discutirán con mayor de-
talle en el próximo capítulo). Curiosamente, mientras que sólo alrededor del 5% de las UDGs
de campo muestran estas características, la fracción aumenta a medida que consideramos masas
estelares más bajas, representando alrededor del 25% de las UDGs de campo para las enanas
con M? ∼ 107.5 M� (ver Benavides et al., 2021, para una discusión detallada). Por otro lado,
hay un pequeño número de UDGs satélites que pueblan la nube azul, las cuales muestran una
formación estelar no despreciable y edades más jóvenes (5.21±1.11 Gyr). Hemos comprobado
que estos corresponden a objetos con tiempos de caída recientes (. 2 Gyr) y, alentadoramente,
este tipo de objetos parece estar también presente en las muestras observacionales a juzgar por,
por ejemplo, las UDGs de color intermedio en Coma (Lee et al., 2020b) o los gradientes de
color con la distancia al centro del cúmulo y el entorno en general (Kadowaki et al., 2021).

4.3.5 Morfología
La morfología y las formas intrínsecas de las UDGs pueden imponer restricciones importantes
a su mecanismo de formación (Burkert, 2017). Siguiendo a Sales et al. (2012), cuantificamos la
morfología mediante el parámetro κrot, una razón que compara la energía en soporte rotacional
con la energía cinética total de las partículas estelares de una galaxia. Más concretamente:

κrot =
Krot

K
=

1
K ∑

1
2

m
(

jz
R

)2

, (4.3)

donde jz es la componente z del momento angular de cada partícula estelar de modo que la
dirección del momento angular total de la galaxia está en el eje z, m es su masa, R es su radio
cilíndrico y la suma es sobre todas las estrellas dentro del radio de la galaxia (rgal = 2rh,?).
Valores de κrot ≥ 0.7 se asocian a sistemas soportados por rotación, o que presentan discos es-

75



Figura 4.8: Propiedades de la población estelar de las UDGs simuladas en diferentes entornos
como función de la masa estelar. De arriba a abajo: color g-r, tasa de formación estelar (SRF,
por sus siglas en inglés) y promedio de las edades estelares. Las galaxias con SFR cero se
han colocado artificialmente en log(SFR)= −5 para poder visualizarlas. Las UDG centrales
(columna de la izquierda) son más azules (arriba), típicamente formadoras de estrellas y con
edades estelares relativamente jóvenes (las UDG backsplash han sido resaltadas con los cuadra-
dos negros) mientras que las satélites son rojas, apagadas y más viejas, con edades estelares
medias típicas < t? >∼ 10 Gyr. La línea negra discontinua en la edad estelar del panel de
satélites corresponde a la mediana de los tiempos de caída tinf ∼ 7.5 Gyr. Los histogramas a lo
largo de ambos ejes muestran las distribuciones de las UDG centrales y de los satélites respec-
tivamente. Cuando es posible, se comparan con las observaciones disponibles, tal y como se
indica en cada panel con símbolos verdes. Las UDGs simulados en todos los entornos siguen
las tendencias encontradas en las observaciones.
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Figura 4.9: Izquierda: Morfología (medida por κrot , Sales et al., 2012) en función de la masa
estelar. Los valores grandes de krot son indicativos de soporte rotacional y, por tanto, de mor-
fologías dominadas por discos, mientras que los valores bajos de krot son representativos de
objetos esferoidales. Las UDGs simuladas más masivas tienden a presentar algún tipo de es-
tructura de disco, mientras que las homólogas de baja masa están más dominadas por dispersión
de velocidades, con poca diferencia entre las poblaciones centrales (estrellas azules) y satélites
(círculos rojos). La mediana y los percentiles 25%-75% de las galaxias enanas no-UDG se
muestran mediante las líneas sólidas y las áreas sombreadas, que muestran tendencias simi-
lares a las de las muestras UDGs. Derecha: otro indicador de la morfología, que cuantifica las
formas por la razón de ejes proyectada q = b/a medida dentro de la galaxia rgal = 2rh,?. Las
UDGs simuladas muestran una distribución de la razón de ejes relativamente plana, de acuerdo
con las observaciones, con una cola que se extiende a valores q más bajos en el extremo más
masivo debido a la presencia de morfologías tipo disco.

telares, mientras que los objetos dominados por la dispersión de velocidades presentan valores
de κrot ≤ 0.35 y están asociados a estructuras del tipo esferoidales (o elípticas). Los valores
intermedios aparecen con galaxias que tienen componentes coexistentes de esferoide y disco,
o discos dinámicamente más calientes soportados parcialmente por dispersión de velocidades.

La Fig. 4.9 (panel izquierdo) muestra la distribución de κrot como función de la masa estelar
para nuestra muestra de UDGs. Encontramos un amplio rango de morfologías intrínsecas y so-
portadas por rotación, de acuerdo con otros resultados de simulaciones (Cardona-Barrero et al.,
2020). Esto es interesante ya que el mecanismo de formación propuesto para las UDGs en las
simulaciones de NIHAO está dominado por potentes flujos salientes y no necesariamente cor-
relacionado con el espín del halo (Di Cintio et al., 2017). Las morfologías podrían tener cierto
impacto en la restricción al momento de distinguir escenarios de formación fundamentalmente
diferentes (interno vs. externo, por ejemplo), pero podrían no ser lo suficientemente estrictas
para señalar exactamente cuál de los procesos internos es el dominante.

De las morfologías predichas para las UDGs en TNG50 surgen dos puntos interesantes. En
primer lugar el soporte rotacional es común en las UDGs más masivas (M? ≥ 108.5 M�) donde
uno podría esperar ver morfologías tipo disco, pero son mayormente dominadas por dispersión
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de velocidades en el extremo de baja masa de nuestra muestra, una característica que también
se mantiene para las galaxias enanas no-UDGs en TNG50 (ver sombreado verde y naranja en
la Fig. 4.9). En segundo lugar no hay diferencias marcadas en la morfología de las UDGs
centrales y las satélites, esto sugiere que las transformaciones ambientales de las satélites ac-
túa más rápidamente sobre los indicadores de formación estelar que sobre la morfología, de
acuerdo con resultados anteriores en observaciones y simulaciones (Román & Trujillo, 2017b;
Joshi et al., 2021; Kadowaki et al., 2021).

Se observan tendencias similares cuando se miran las formas proyectadas de las UDGs sim-
uladas (panel derecho de la Fig. 4.9), una buena alternativa a la morfología para las muestras
observacionales. Las formas 2D se miden para proyecciones aleatorias mediante el tensor de
forma utilizando todas las partículas estelares dentro de rgal . El radio específico utilizado para
medir las formas no debería, en principio, afectar demasiado a los resultados ya que se ha de-
mostrado que la elipticidad es relativamente independiente del brillo superficial en muestras de
galaxias de bajo brillo superficial (Kado-Fong et al., 2021).

En general, nuestra muestra de UDGs presenta una amplia distribución de relaciones de sus
ejes, con < q >=< b/a >∼ 0.78±0.17 y valores típicos entre q∼ 0.4 y q = 1. Esto se com-
para bien por ejemplo con las mediciones de UDGs en entornos de baja densidad realizadas
por Román & Trujillo (2017b), que reportan valores de < q >∼ 0.67± 0.13, en comparación
con el valor de nuestras UDGs centrales < q >∼ 0.73±0.18.

A una masa estelar fija las UDGs centrales o satélites muestran formas similares. Tenga en
cuenta que el modelo predice un cambio notable de valores grandes de q∼ 0.9 en el extremo de
masa baja de nuestra muestra de UDGs a una distribución mucho más uniforme de q = [0.4-1]
en el extremo de masa alta, correspondiente al cambio de objetos dominados por la dispersión
de velocidades en las UDGs más débiles a galaxias con forma de disco soportadas por rotación
para las UDGs más masivas.

Los resultados observacionales también sugieren una distribución relativamente plana de
las relaciones de los ejes (Koda et al., 2015; Rong et al., 2020a; Kado-Fong et al., 2021), que se
interpretan a favor de formas intrínsecas oblada para las UDGs observadas (sin embargo, véase
Burkert, 2017, para una visión diferente). Nuestros resultados, en particular para M? ≥ 108 M�
concuerdan con esa idea. A su vez resulta necesario mencionar que en el rango de baja masa
esta relación puede estar fuertemente afectada por la resolución, debido a que idealmente se
requieren del orden de & 104 partículas estelares para tener una estima mucho más confiable de
la morfologia.

Sin embargo, resulta desconcertante que las UDGs de nuestra muestra presenten un exceso
de espín del halo independiente de la masa de la galaxia, pero las formas y morfologías sí mues-
tran una fuerte dependencia con su M?. Una combinación de la realimentación y el modelo de la
función inicial de masa estelar (ISM por sus siglas en inglés) en TNG50 son probablemente los
responsables de esta transición cinemática de galaxias enanas con discos a aquellas dominadas
por dispersión de velocidades en el extremo de baja masa, hecho que también se ha destacado
en otros códigos y para galaxias no-UDGs (Wheeler et al., 2017; Carlsten et al., 2021). Sería
interesante explorar si esta dependencia de la masa (o de la luminosidad) en las formas de las
UDGs está respaldada por las observaciones o si es un resultado directo del modelo bariónico
implementado en esta simulación.
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4.4 Abundancia y evolución estructural de las UDGs satélites
Una validación importante de los modelos teóricos para la formación de UDGs proviene de
la reproducción de la relación observada entre el número de UDGs (NUDGs) y la masa del
halo anfitrión (M200). La Fig. 4.10 muestra en símbolos verdes los resultados observacionales
de varios estudios que sugieren una relación casi lineal entre NUDGs y M200 en el régimen de
galaxias, grupos y cúmulos de baja masa cubiertos por el volumen cd TNG50. Nuestras UDGs
simulados en TNG50 parecen reproducir dicha relación, con ligeras variaciones dependiendo
de si las UDGs satélites se cuentan como parte de un grupo FoF (círculos rojos) o restringiendo
a aquellos ubicados dentro del radio virial (cruces negras).

Observamos que si bien la reproducción de la abundancia de UDGs en relación con masa
del halo anfitrión vista en las observaciones es una validación necesaria de nuestra muestra,
una comparación rigurosa entre la teoría y las observaciones, así como entre las muestras ob-
servacionales no es factible ya que los criterios de selección de UDGs, la completitud de las
muestras en los catálogos y los sesgos sistemáticos, pueden variar entre los diferentes estudios,
todos estos factores pueden afectar el número de UDGs reportados (Van Nest et al., 2022). En
cambio, el acuerdo aproximado en la normalización y la pendiente de la Fig. 4.10 entre las
simulaciones y las observaciones indica que las UDGs satélites en TNG50 podrían estar for-
mándose con una frecuencia razonable, proporcionando un buen test para estudiar el papel del
entorno y, en particular, de las fuerzas de mareas en nuestra muestra de UDGs.

Comenzamos por cuantificar el grado de perturbación por fuerzas de marea que experimen-
tan las UDGs satélites. La Fig. 4.11 muestra la fracción de masa estelar retenida ( f?, panel
superior) y de materia oscura ( fDM, panel inferior) retenida para nuestra muestra de UDGs.
Las fracciones retenidas se calculan dividiendo la masa estelar o de materia oscura actual (es
decir a corrimiento al rojo z = 0) entre la masa máxima de cada componente a lo largo del
tiempo para cada galaxia:

fX =
Mz=0

X
Mmax

X
. (4.4)

Con esta definición, la masa máxima de materia oscura coincide, en general, con la el valor
medido previo a la caída.

El panel inferior de la Fig. 4.11 indica que las fuerzas de marea han afectado sustancial-
mente al contenido de materia oscura de las UDGs satélites, que conservan ∼ 20% (mediana)
de su contenido máximo de materia oscura, y en algunos casos extremos han llegado a perder
más del 90% de su materia oscura. A modo de comparación, mostramos también la población
de UDGs centrales en azul que, con la excepción de los objetos backsplash (resaltados en
cuadrados negros), no muestra una remoción importante de materia oscura, como es de esperar.

Debido a que la componente estelar está más concentrada en el centro del halo, la disrup-
ción por fuerzas de marea es significativamente menor en masa estelar para las UDGs satélites
(panel superior de la Fig. 4.11), las cuales presentan una masa estelar retenida de ∼ 90% (me-
diana) a z = 0 en comparación a un ∼ 99% para las UDGs centrales (sin contar las galaxias
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Figura 4.10: Número de UDGs en función de la masa virial de su halo anfitrión para la
población de UDGs satélites (círculos rojos para todos los satélites, cruces negras para aque-
llas UDGs dentro del r200 del halo anfitrión). Varios datos observacionales se incluyen con
símbolos verdes (van der Burg et al., 2016; Yagi et al., 2016; Lee et al., 2017; Román & Tru-
jillo, 2017a; Shi et al., 2017; van der Burg et al., 2017; Venhola et al., 2017; Román & Trujillo,
2017b; Mancera Piña et al., 2018; Lee et al., 2020b). La línea gris indica una relación que sigue
una ley de potencia que mejor ajusta para las UDGs simuladas en los sistemas anfitriones con
M200 > 1013 M� (con pendiente n = 0.97±0.07) que concuerda bien con los resultados obser-
vacionales de una escala casi lineal de la abundancia de UDGs con la masa del halo anfitrión.
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Figura 4.11: Fracción de masa ligada para las estrellas (arriba) y la materia oscura (abajo)
en función del tamaño estelar de las UDGs simuladas. En ambos casos, la fracción ligada se
define como el valor a corrimiento al rojo z = 0 comparado con su valor máximo registrado a
lo largo del tiempo, que en el caso de la materia oscura suele corresponder al tiempo de caída.
Las estrellas azules y los círculos rojos indican las UDGs centrales y satélites respectivamente,
los cuadrados negros resaltan la misma población de UDGs backsplash apagadas de las figuras
anteriores. Obsérvese que las UDGs satélites han experimentado un despojo significativo de
material llegando a retener solamente del orden del ≈ 20% de su masa máxima de materia
oscura y≈ 90% de su masa estelar. Estos valores son independientes del tamaño. Sin embargo,
hay varios valores atípicos en los que la extracción de material por fuerzas de mareas ha sido
más pronunciada llegando a remover más del 50% de las estrellas.
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backsplash). Esto significa que, en la muestra se predice que los efectos por fuerzas de marea
en las UDGs observadas son poco comunes, lo que está en buen acuerdo con las actuales re-
stricciones observacionales (Marleau et al., 2021). Sin embargo, en casos individuales, las
fuerzas de mareas podrían afectar más severamente a la masa estelar, donde algunas de las
UDGs satélites más extremas (. 5%) retienen sólo∼ 50% o menos de su masa estelar máxima.

Los casos de UDGs satélites con una pérdida significativa de masa estelar son raros en
TNG50 (por ejemplo, sólo ∼ 5% de la muestra muestra presenta f? < 50%), pero demuestra
que algunas UDGs satélites sobrevivientes están experimentando una severa disrupción por
fuerzas de marea, de acuerdo con algunas evidencias observadas en unas pocas UDGs (Toloba
et al., 2018; Montes et al., 2020). Una advertencia importante a tener en cuenta es que los efec-
tos de resolución numérica podrían estar acelerando la disrupción total por fuerzas de marea de
las satélites en las simulaciones cosmológicas (van den Bosch et al., 2018; Errani et al., 2022),
lo que resultaría en una disrupción artificial de las UDGs más extremadamente afectadas por
dichas fuerzas de marea. Como tal, estos números deben ser considerados como límites supe-
riores, especialmente hacia el extremo de las fracciones de baja masa.

Los efectos sobre galaxias enanas debido a las fuerzas de mareas se han considerado en
trabajos anteriores dependiendo de su grado de impacto, desde efectos que dominan totalmente
(por ejemplo, Safarzadeh & Scannapieco, 2017; Carleton et al., 2019) o parcialmente (por
ejemplo, Jiang et al., 2019b; Sales et al., 2020; Tremmel et al., 2020) y siendo responsables
de la formación de las UDGs en varios modelos teóricos, lo que implica que sin el efecto de
las mareas, las UDGs (satélites) actuales serían galaxias enanas “normales”. Exploramos esto
en la Fig. 4.12, que presenta una comparación de su tamaño estelar en el momento de la caída
(eje y) frente al valor medido a z = 0 (eje x) para nuestra muestras de UDGs satélite (círculos
coloreados). El panel inferior también muestra el cambio, en fracción, en función del tamaño
final a z = 0.

La gran mayoría de las UDGs satélites caen cerca de la línea 1:1 en la Fig. 4.12, lo que
sugiere una escasa evolución del tamaño (rh,?) debido a los efectos ambientales. El perfil de las
medianas de nuestra muestra de UDGs se indica con la línea sólida roja y las áreas sombreadas
indican los percentiles 25%-75%. A modo de comparación también mostramos lsa medianas
para las galaxias enanas satélites no-UDGs (línea punteada negra). Aunque las UDGs experi-
mentan un crecimiento de tamaño ligeramente mayor, se trata sólo de un cambio modesto: las
UDGs satélites experimentan un aumento de tamaño del 10% (mediana) desde la caída, que es
incluso menor para las galaxias enanas más extendidas y para aquellas con tiempos de caída
tardíos (ver código de colores). En general, las UDGs satélites ya eran extendidas antes de la
caída al halo anfitrión.

No obstante, las fuerzas de mareas desempeñan un rol importante en al menos algunas de
las UDGs satélites: alrededor del 10% de nuestra muestra presentan un aumento de tamaño es-
telar (rh,?) superior al 50% y probablemente no se clasificarían como UDGs sin esta evolución
de tamaño debida al entorno dentro del halo anfitrión. Estas UDGs tienden a ser (no exclusi-
vamente) galaxias enanas de menor masa y con tiempos de caída más tempranos. Dentro de
esta submuestra y con un aumento de tamaño significativo (≥ 50%), hemos identificado dos
tipos de comportamiento: 1) una expansión rápida asociada con la caída y el truncamiento de
la formación estelar y 2) una expansión más secular que dura desde la caída hasta la actualidad
(z = 0), con aproximadamente la muestra dividida a la mitad entre estas dos categorías.
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Figura 4.12: Relación entre los tamaños estelares de las UDGs satélites medidos en z = 0
en relación al tamaño medido al tiempo de caída, el código de color muestra justamente el
tiempo de caída de cada galaxia tinf. El perfil de las medianas de indica con la línea roja
gruesa, y la región sombreada delimita los percentiles 25% y 75%. Las UDGs no cambian
significativamente su tamaño después de la caída presentando un valor medio de expansión
∼ 16% para toda la muestra. Para efectos de hacer una comparación se incluyó la mediana y
los mismos percentiles de las galaxias enanas satélites no-UDGs, mostrados en negro. Aunque
la población general de UDGs ya es extendida en el momento de la caída, observamos algunos
valores atípicos, especialmente en el extremo de baja masa, donde los tamaños actuales pueden
ser un factor≥ 1.5 respecto de su valor al momento de la caída, lo que confirma que los efectos
ambientales juegan un papel importante en la formación de algunas UDGs en nuestra muestra.
Los triángulos negros abiertos destacan los dos ejemplos mostrados en la Fig. 4.13.
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Figura 4.13: Ejemplos de la evolución de dos UDGs con un crecimiento de tamaño significativo
después de la caída (rz0

h? ≥ 1.5rzinf
h? ), resaltados con triángulos abiertos en la Fig. 4.12. De arriba

a abajo: i) distancia al centro del cúmulo en la línea continua verde, mientras que la línea negra
indica el crecimiento del radio virial del halo anfitrión, y la línea verde a trazos indica el cambio
de central (0) a satélite (1) a lo largo del tiempo, ii) evolución del radio estelar de la galaxia
(rh,?), iii) tasa de formación estelar (SFR), iv) masa estelar de la galaxia (dentro de 2rh?) y v)
contenido de materia oscura del halo. La columna de la izquierda muestra un ejemplo en el que
el radio de la galaxia sigue un crecimiento más lento (secular), mientras que la columna de la
derecha muestra un ejemplo en el que el tamaño estelar se duplica rápidamente tras el primer
pasaje pericéntrico. De la minoría de UDGs con un cambio de tamaño significativo tras la
caída, encontramos que masomenos la mitad presenta una evolución lenta y la otra mitad con
una evolución rápida, similar a estos ejemplos en las columnas de la izquierda y la derecha,
respectivamente.

A modo de ilustración, la Fig. 4.13 muestra un ejemplo de cada uno de estos tipos de ex-
pansión extremos en los tamaños de las UDGs satélites, con un crecimiento secular del radio
estelar en la columna de la izquierda y un caso de expansión rápida en la derecha. Obsérvese
que para el caso de “expansión secular” de la izquierda, el aumento de tamaño se desencadena
previo al primer pasaje por el pericentro, aunque es allí donde se produce la pérdida de gas y
consecuentemente el cese de la formación estelar (tercera fila), y rh,? sigue aumentando con un
ritmo lento hasta el presente. Esta galaxia no muestra casi ningún desprendimiento de material
por fuerzas de marea y sugiere que el lento aumento de tamaño podría ser una combinación de
calentamiento por fuerzas de marea y un envejecimiento de la población estelar en las regiones
centrales, aunque esto justificaría un estudio más detallado por sí mismo, dada la complejidad
de desentrañar estos dos mecanismos entrelazados.

Es poco probable que un efecto global de resolución numérica sea el responsable de la
evolución secular del tamaño que se observa en el ejemplo del panel izquierdo de la Fig. 4.13,
ya que las galaxias enanas no-UDGs de la misma masa/tamaño son, en promedio, consis-
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tentes con ningún cambio en rh,?, lo que sugiere que la resolución de la simulación es capaz
de manejar adecuadamente los tamaños de estos objetos de masas similares. Como referen-
cia, el incremento final del radio de la galaxia para esta UDG particular que se muestra en el
panel izquierdo de la Fig. 4.13 es rz0

h,? = 1.5rzinf
h,? , que está significativamente por encima de la

mediana ∼ 1.1rzinf
h,? de toda la muestra de UDGs satélites. Solo alrededor del 5% de las UDGs

satélite muestran un aumento de tamaño de ≥ 50% con una evolución temporal igualmente
lenta, siendo en gran medida subdominante para toda la población de UDGs satélites.

Por otro lado, la columna derecha de la Fig. 4.13 ilustra el ejemplo opuesto: una UDG
satélite en el que el tamaño sufre un evento de “expansión rápida”. El aumento del tamaño es-
telar (segunda fila) se produce en el primer pericentro alrededor del halo anfitrión, coincidiendo
con el tiempo de la remoción del gas y (consecuentemente) el apagado en la formación estelar
de esta galaxia. Este tipo de objetos (alrededor de∼ 5% de las UDGs satélites) son consistentes
con ser galaxias enanas normales “expandidas” por efectos impulsados por fuerzas de marea
como la remoción no adiabática de gas (Safarzadeh & Scannapieco, 2017) o el calentamiento
por fuerzas de marea (Jiang et al., 2019a), ambos son mecanismos propuestos por modelos
teóricos previos para la formación de UDGs.

Esta galaxia en particular, presentada en la columna de la derecha de la Fig. 4.13, también
ha experimentado una disrupción de marea sustancial tanto en la componente estelar como en
materia oscura (fracciones retenidas f? = 0.58 y fDM = 0.09, respectivamente), pero la coinci-
dencia temporal del aumento de tamaño y su pasaje por el pericentro sugieren que el despojo de
material por fuerzas de de marea no impulsó el aumento de tamaño neto en este tipo de objetos.

La población de UDGs satélites predicha se compone, por tanto, de dos tipos de objetos:
los que nacen como UDGs en el campo y posteriormente con acretados por halos anfitriones
(∼ 90%) y una minoría (∼ 10%) en la que los efectos de las fuerzas de mareas provocan una
expansión apreciable de la distribución estelar. El despojo de material por fuerzas de mareas
afecta sustancialmente a la materia oscura y (en menor medida) al contenido estelar de todas las
UDGs satélites, habiendo perdido en promedio ∼ 80% de materia oscura y ∼ 10% de estrellas
respectivamente.

Nuestros resultados sugieren un escenario en el que los tamaños extendidos de las UDGs se
fijan en su mayoría debido a procesos internos antes de la caída, pero los mecanismos externos
impulsados por el entorno juegan un papel no despreciable en la transformación de algunas
enanas normales en UDGs. Estos resultados concuerdan bien con trabajos anteriores que pro-
pusieron una combinación de efectos internos y externos para explicar la población de UDGs
satélites (Jiang et al., 2019a; Sales et al., 2020), en la medida en que destacamos que sólo
alrededor del 10% de las UDGs satélites deben su tamaño extendido a la influencia del am-
biente. Más concretamente, ∼ 10% experimentan un aumento de tamaño mayor que 50% de
su valor al momento de la caída, mientras que el promedio para toda la población de UDGs
satélites es un aumento de sólo un ∼ 16% y, por lo tanto, ya eran galaxias extendidas antes de
la caída en sus respectivos halos anfitriones.
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4.5 Discusión general sobre la formación de UDGs
Algunos de los resultados presentados en esta parte del trabajo pueden estar en desacuerdo con
hallazgos reportados previamente usando otras simulaciones numéricas. Por ejemplo, en los
mecanismos de formación asociados a potentes flujos salientes no se necesitan altos espines
del halo (Di Cintio et al., 2017; Chan et al., 2018), mientras que otros trabajos han informado
de que no hay sesgos en la distribución de espines de los objetos ya sean UDGs o no-UDGs (por
ejemplo, Jiang et al., 2019a; Wright et al., 2021). Estas diferencias no son sorprendentes, ya
que se ha demostrado que las propiedades y morfologías de las galaxias simuladas dependen en
gran medida de la prescripción de realimentación particular implementada (Sales et al., 2010;
Scannapieco et al., 2012). Para el tratamiento de la física bariónica de TNG50, el alto espín del
halo parece desempeñar un papel importante en el establecimiento del tamaño de las galaxias,
al menos en el régimen de las galaxias enanas explorado aquí. Un camino constructivo para
comparar diferentes modelos teóricos es identificar un conjunto de predicciones que podrían
utilizarse en un futuro próximo para validar este mecanismo particular de formación de UDGs
propuesta en este trabajo. Aquí discutimos brevemente tres de ellas: la cinemática, el número
de UDGs y las características producto de las fuerzas de marea.

Comenzamos con consideraciones sobre la cinemática de los UDGs, un tema estudiamos
detalladamente en un próximo trabajo (Doppel et al., in-prep). Los estudios observacionales
han encontrado un amplio rango de contenido de materia oscura en las UDGs (Toloba et al.,
2018; Doppel et al., 2021; Gannon et al., 2022) con muchos sugiriendo halos de tamaño de
enanas (por ejemplo, Papastergis et al., 2017; Jones et al., 2018), lo que estaría en acuerdo
con nuestros resultados. Sin embargo, hay objetos individuales con cinemáticas peculiares que
son difíciles de reconciliar con la mayoría de los escenarios de formación de las UDG, como el
caso de las galaxias con déficit de materia oscura como DF2 y DF4 (van Dokkum et al., 2018;
Wasserman et al., 2018; Danieli et al., 2019; van Dokkum et al., 2019a), o la sugerencia de
que las UDGs de campos ricas en gas tienen una masa de materia oscura mucho menor de lo
esperado (Mancera Piña et al., 2019b, 2022b).

El escenario de formación propuesto aquí, junto con la implementación bariónica en TNG50
que resulta en la no formación de núcleos de materia oscura, sugiere que tales objetos pobres
en materia oscura serán difíciles de reproducir en nuestra muestra o incluso estarán comple-
tamente ausentes (ver Kong et al., 2022, para una discusión cuantitativa). Sin embargo, aún
estamos en los primeros pasos en los estudios observacionales de la cinemática de las UDGs y
la división entre las tendencias de la población general de UDGs frente a la existencia de galax-
ias atípicas o raras no es actualmente clara. Además, la desalineación entre el gas y las estrellas
puede complicar las correcciones de la inclinación de las curvas de rotación de las UDGs de
campo ricas en gas (Gault et al., 2021). Una vez que se disponga de más datos observacionales
para restringir las masas dinámicas de las UDGs de campo y satélites, la cinemática interna
de estas galaxias representará una sólida herramienta de validación para los modelos teóricos.
Hay que tener en cuenta que el potencial de estudios como el presentado aquí usando datos de
TNG50 se basa en la reproducción de tendencias poblacionales, y no de objetos individuales,
hecho que podría requerir condiciones iniciales o de contorno específicas para reproducir ras-
gos concretos.

La abundancia de UDGs en función del entorno, en particular en el campo, es una vía prom-
etedora para restringir los modelos de formación de UDGs. La abundancia de UDGs satélites
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también es importante, pero su interpretación se complica por la asignación de la membresía
y la distancia al anfitrión, entre otras consideraciones. En el campo, por ejemplo, Jones et al.
(2018) midieron la abundancia de UDGs con HI en el estudio ALFALFA y determinó una
densidad numérica cósmica de (1.5±0.6)×10−3 Mpc−3, un valor que resultó ser demasiado
pequeño en comparación con las predicciones de los modelos semianalíticos de Rong et al.
(2017), en los que los espines grandes estaban directamente relacionados con la formación de
UDGs. En nuestro caso, hemos comprobado que la abundancia de UDGs centrales en nues-
tra muestra es∼ 1.41×10−3 Mpc−3, en razonable acuerdo con las estimaciones de ALFALFA.

Aunque se justifica una comparación más cuidadosa con las determinaciones observa-
cionales de la abundancia cósmica de las UDGs, en particular teniendo en cuenta los efectos
de las diferentes definiciones (Van Nest et al., 2022), no parece haber pruebas directas que
indiquen que la frecuencia de formación de las UDGs centrales (ricas en gas) en TNG50 sea
demasiado grande, a pesar de su relación con los valores de espín grandes. Como destacamos
en la sección 4.3.2, los halos con grandes valores λ en TNG50 formarán preferentemente
galaxias extendidas que podrían calificarse como UDGs, pero no todos los halos de alto espín
albergan una UDG central en nuestras simulaciones, y la masa del halo y la fracción de mo-
mento angular retenida también tienen su influencia. La frecuencia prevista de formación de
UDGs de campo podría ser completamente diferente en los modelos en los que hay fusiones o
flujos salientes, lo que hace que los estudios observacionales destinados a limitar la abundancia
de UDGs de campo (y satélites) sean una herramienta prometedora para ayudar a limitar los
modelos teóricos.

Por último, argumentamos aquí que la determinación de la frecuencia de las corrientes de
marea asociadas a las UDGs es de extrema importancia. En nuestro modelo, mientras que las
mareas son responsables de la transformación de una baja fracción de galaxias enanas nor-
males en UDGs, la gran mayoría de las UDGs en TNG50 deben sus tamaños extendidos a las
propiedades internas del halo. Por lo tanto, esperamos una incidencia relativamente baja de
corrientes estelares alrededor de las UDGs observadas en entornos de alta densidad y ninguna
para las UDGs en el campo. Las observaciones de las UDGs en entornos de densidad baja e in-
termedia parecen coincidir con esta idea (Marleau et al., 2021), pero se necesitan más estudios.
Esta puede ser una de las predicciones más importantes que se confirme en un futuro próximo
sobre la formación de este tipo de galaxias, a medida que más campañas de observación sean
cada vez más capaces de estudiar el universo de brillo superficial extremadamente bajo.

En el siguiente capítulo nos enfocaremos en la formación de una población muy particu-
lar de UDGs, con baja o nula formación estelar que en la última década han ido agregando
observaciones en el campo, donde se espera que las galaxias sean típicamente formadoras de
estrellas.

4.6 Conclusiones
El gran volumen simulado en TNG50 permite realizar uno de los primeros estudios autocon-
sistentes de la formación de UDGs en diferentes entornos, abarcando desde el campo hasta
cúmulos de galaxias con masa virial M200 ∼ 1014 M�. Definimos las UDGs como valores
atípicos en la relación masa-tamaño, seleccionando para una masa estelar dada, el extremo 5%
de objetos con los tamaños estelares (rh,?) más extendidos. Dicha selección recupera una mues-
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tra de galaxias de bajo brillo superficial (µ ∼ [24.5-28] mag arcsec−2 y rh,? ≥ 2 kpc) que están
en buen acuerdo con los criterios de selección usuales de UDGs en las observaciones. Nuestra
muestra consiste en 176 UDGs centrales (o de campo) y 260 UDGs satélites que habitan en
halos anfitriones con masas viriales M200 ∼ 1012−14.3 M�.

El principal resultado de este capítulo es que la gran mayoría de las UDG (tanto los cen-
trales como los satélites) se forman en TNG50 debido a procesos internos, en particular, debido
a halos de materia oscura con un espín elevado, respecto de galaxias enanas típicas con masa
estelar similares. La mediana de la distribución del espín de los halos para la muestra de UDGs
centrales es < λ >= 0.059 en comparación con < λ >= 0.035 para la muestra de galaxias no-
UDGs. Los satélites también muestran un exceso de espín cuando se mide previo al momento
de la caída (< λ >= 0.047). Este resultado está de acuerdo con una de las primeras expli-
caciones teóricas para los tamaños extendidos de las UDGs usando modelos semi-analíticos
(Amorisco & Loeb, 2016), siendo ahora confirmado usando simulaciones hidrodinámicas.

Nuestra muestra de UDGs habita en halos de masa típicos de galaxias enanas como otras
no-UDGs en el mismo rango de masa estelar, con M200 = 1010−11 M�. Dentro de este rango,
las UDGs simuladas tienen un sesgo alto en M200, teniendo masas de halo entre ∼ 40% - 70%
más altas que las no-UDG a una M? fija.

Un tercer factor parece determinar los grandes tamaños estelares en las UDGs simuladas
(centrales): además de vivir en halos con grandes espines, sus componentes estelares consiguen
capturar una fracción de momento angular específico del halo ∼ 3 veces mayor que las enanas
no-UDGs.

Estos tres factores (alto espín, masa o radio virial sesgado y gran retención de momento
angular) son ingredientes comunes en los modelos analíticos de formación de discos, como Mo
et al. (1998), y parecen explicar bien la formación de UDGs como enanas en el extremo de los
tamaños estelares extendidos.

En buena concordancia con las observaciones, las UDGs simuladas en TNG50 son azules,
jóvenes y con formación estelar para el caso de galaxias centrales, en contraste con las UDGs
satélites que son rojas, viejas y apagadas. Hay excepciones a estas características principales:
las UDGs rojas y apagadas pueden encontrarse en el campo en cantidades significativas debido
a las órbitas backsplash (analizadas en detalle en Benavides et al., 2021) y una pequeña frac-
ción de UDG satélites azules en las afueras de grupos y cúmulos que podrían ser explicadas
considerando tiempos de caída recientes.

Los efectos ambientales actúan rápidamente para detener la formación estelar en las UDGs
satélites, con UDGs satélites apagadas que tienen edades estelares promedio típicas t?,age ∼ 10
Gyr, un valor que estaría relacionado a los tiempos de caída de estas galaxias a sus halos an-
fitriones.

Además, los efectos de las fuerzas de marea son importantes para el contenido de materia
de las UDGs satélites, que pierden en promedio ∼ 80% de materia oscura y ∼ 10% de sus
estrellas, respecto de sus valores máximos medidos a lo largo del tiempo.

Encontramos que los tamaños extendidos de la mayoría de las UDGs satélites no son el re-
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sultado de la evolución por fuerzas de marea en los grupos y cúmulos, sino que ya eran galaxias
extendidas antes de la caída. Sin embargo, un 10% de las UDGs satélites muestran un aumento
de ≥ 50% en rh,? en comparación al valor medido previo a la caída. Por lo tanto, la mayoría de
las UDGs satélites ya eran UDGs (galaxias extendidas) en el campo antes de la acreción, y el
entorno es responsable del apagado de su formación estelar y por tanto del envejecimiento de
su población estelar, pero no juega un papel dominante en establecer sus tamaños extendidos.
Una pequeña pero significativa fracción de UDGs satélites se forma debido a procesos externos
o impulsados por el medio ambiente.

Para el ∼ 10% de las UDGs que muestran un de aumento de tamaño desde la caída ≥ 50%,
encontramos que los efectos de las mareas, como la eliminación repentina de gas y el calen-
tamiento por fuerzas de marea tras los pasajes pericéntricos, son responsables de desencadenar
el aumento de tamaño, que puede ser rápido (aproximadamente la mitad de los casos) o secular
(para la mitad restante).

Así entonces parece necesaria una combinación de factores internos (dominantes) y exter-
nos para explicar la población completa de UDGs satélites en TNG50, de acuerdo con resulta-
dos teóricos anteriores (Jiang et al., 2019a; Sales et al., 2020).
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Capítulo 5

El origen de galaxias ultra difusas
apagadas en el campo

Como se presentó en el capítulo anterior, las galaxias ultra difusas (UDG) son las galaxias de
menor brillo superficial conocidas, con masas estelares típicas de las galaxias enanas pero con
tamaños similares a los de galaxias más masivas como la Vía Láctea. La razón de su gran
tamaño es objeto de debate, y (como se mostró anteriormente) se han sugerido procesos inter-
nos como el momento angular, la realimentación o las fusiones, frente a mecanismos externos
o una combinación de ambos. Desde el punto de vista observacional, sabemos que las UDGs
son rojas y apagadas en grupos y cúmulos mientras que sus contrapartes en el campo son azules
y con una tasa importante de formación estelar. Esta dicotomía sugiere que los efectos ambien-
tales son los principales responsables. Sin embargo, este escenario ha sido puesto en duda por
las observaciones recientes de UDGs apagadas y aisladas en el campo. Nuevamente usamos
los datos de la simulación cosmológica hidrodinámica TNG50 para mostrar que las UDGs apa-
gadas de campo se forman como galaxias backsplash que una vez fueron satélites de otro halo
galáctico, de grupo o de cúmulo, pero que actualmente están a algunos Mpc de distancia de
estos halos anfitriones. Estas interacciones, aunque breves, eliminan el gas y despojan parte del
material las regiones externas de sus halos de materia oscura, por lo que estas galaxias nacen
como UDGs de campo con formación estelar y que ocupan halos de materia oscura típicos de
masa de galaxias enanas. Por tanto, las UDGs apagadas y aisladas pueden encontrarse en can-
tidades no despreciables localizadas en filamentos y vacíos, llevando la huella de interacciones
pasadas como halos despojados de materia oscura y gas en comparación a galaxias enanas de
masa estelar similar. Este último capítulo que está basado en Benavides et al. (2021).

5.1 UDGs apagadas en el campo: un tipo de galaxias ex-
trañas inmersas en un entorno que no les corresponde

Las UDGs en grupos y cúmulos se caracterizan por un desconcertante amplio rango de con-
tenido de materia oscura y cúmulos globulares Lim et al. (2018); van Dokkum et al. (2018);
Doppel et al. (2021), forma similar a un disco grueso Koda et al. (2015); Mancera Piña et al.
(2019a), poblaciones estelares viejas Ferré-Mateu et al. (2018) y falta de una componente
gaseosa sustancial. Su inactividad de formación estelar no es sorprendente dados los entornos
de alta densidad que habitan. Por otro lado, para las pocas UDGs apagadas que se han de-
scubierto en el campo, el mecanismo responsable de eliminar el gas y detener la formación
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estelar no ha sido identificado aún. En cuanto a la teoría, el progreso requiere simulaciones
cosmológicas de alta resolución que sean capaces de resolver una variedad de medioambientes
y la física implicada en este problema; desde la formación de enanas aisladas en sus halos,
hasta sus interacciones con filamentos, grupos y cúmulos. Este tipo de simulaciones son posi-
bles desde hace poco tiempo, y la simulación TNG50 -utilizada aquí- se encuentra entre las de
mayor resolución disponible Nelson et al. (2019a); Pillepich et al. (2019).

5.1.1 Muestra de UDGs en el campo
De la muestra de galaxias presentadas en la sección 4.2.1 del capítulo anterior nuevamente uti-
lizamos la población del 5% de galaxias más extendidas en la relación masa-tamaño (puntos
grises de la Fig. 5.1). En ese caso centramos nuestra atención en las galaxias centrales (estrellas
magenta), que se compone por un total de 176 galaxias simuladas. Con esta definición, nuestra
muestra de UDGs simuladas se corresponde bastante bien con las muestras observacionales
(Martín-Navarro et al., 2019; Román et al., 2019; Rong et al., 2020b; Lim et al., 2020), en
términos de su ubicación en est diagrama (y abundancia, que se discute más adelante). Como
se presentó en el capítulo anterior, estudiamos el origen de los tamaños extendidos de estas
galaxias en los diferentes entornos (Benavides et al., 2023b). Las Figuras 4.4 y 4.5 pueden
considerarse un breve resumen de los resultados, referentes a la relación de su tamaño con la
dinámica del halo y su exceso de momento angular, respecto de la población de galaxias enanas
normales.

5.1.2 UDGs azules y rojas en el campo
Los colores de las galaxias (g-r) de nuestras UDGs centrales simuladas en la Fig. 5.2 muestran
una clara bimodalidad: la mayoría de las UDGs centrales se encuentran en la “nube azul”, lo
que sugiere poblaciones estelares jóvenes como se espera para las enanas del campo, mientras
que el 23.7% de nuestras UDGs simuladas se encuentran en la secuencia roja.

La distribución de masas no es uniforme, siendo las UDGs rojas más comunes hacia las
masas más bajas, donde también, a la misma masa, las UDGs del campo tienen una fracción
mayor de objetos rojos que las enanas normales del campo (ver panel superior de la Fig. 4.4).
El panel del recuadro muestra que sus colores correlacionan con sus tasas de formación estelar,
con las UDGs azules ocupando la “secuencia principal” de galaxias con formación estelar y las
UDGs rojas mostrando una formación estelar despreciable en la actualidad.

5.1.3 Interacción de UDGs con halos masivos en el pasado
Una inspección minuciosa de las historias de nuestras UDGs rojas apagadas revela un factor en
común: todas han sido satélites de otro sistema en el pasado, pero hoy son galaxias centrales
en el campo. El panel superior de la Fig. 5.3 muestra un ejemplo de la órbita de una de nuestras
UDGs rojas. Esta galaxia enana interactuó hace ∼ 4 mil millones de años con un grupo que
tiene una masa virial M200(z = 0) ≈ 6.46×1013 M� pero se encuentra hoy en día a ∼ 1.5 Mpc
de distancia, es decir a más del doble del radio virial del grupo anfitrión. El código de colores
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Figura 5.1: Relación masa estelar versus tamaño (M? vs rh?) para todas las galaxias simuladas
en el rango de masa log(M?/M�) = [7.4,9.1] en la simulación TNG50 (puntos grises). Las
curvas discontinuas azules delgadas indican las líneas de brillo superficial constante suponiendo
una relación masa-luminosidad igual a 1. La línea negra sólida indica la mediana de tamaño una
M? fija para las galaxias simuladas. Las curvas amarillas discontinuas muestran los percentiles
5% y 95%, y la región amarilla sombreada entre ambos destaca la muestra de galaxias enanas
“normales” (no-UDGs). Nuestra muestra de UDGs de campo (estrellas magenta) se define
como galaxias centrales con log(M?/Modot) = [7.5,9] y un tamaño estelar superior al percentil
95% (región sombreada en rosa). En los símbolos con bordes negros se muestran varios datos
observacionales, para los cuales transformamos los tamaños 2D a 3D mediante la relación
rh? = 4/3Reff. Los diamantes azules claros indican UDGs que forman estrellas en entornos de
baja densidad Rong et al. (2020b); el círculo azul oscuro es el DGSAT I relativamente aislado
Martín-Navarro et al. (2019); el pentágono rojo es el UDG S82-DG-1, una UDG apagada
y aislada Román et al. (2019). Para comparar, también mostramos UDGs observadas en el
cúmulo de Virgo del trabajo de Lim et al. (2020) (cruces verdes) y en el cúmulo de Coma van
Dokkum et al. (2015a) (símbolos X rosa). Nuestra definición de UDGs está en buen acuerdo
con las observaciones.
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Figura 5.2: Dicotomía entre el color y la tasa de formación estelar de las UDGs de campo. El
panel a, muestra el color (g - r) en función de la masa estelar para todas las galaxias simuladas
en este rango de masa (puntos grises) y las UDGs de campo (símbolos de estrella). La may-
oría de las UDGs de campo son azules, pero aproximadamente una cuarta parte de la muestra
puebla la “secuencia roja”. Estos colores se correlacionan con las tasas de formación estelar
(SFR, pequeño recuadro, panel b), donde las UDGs azules presentan formación estelar y las
rojas están apagadas (la SFR es cero en estos objetos pero se ha desplazado artificialmente
a 10−5 M�yr−1 para poder representarlas). Los símbolos coloreados corresponden a algunos
datos observacionales disponibles: las UDGs aisladas con formación estelar de Rong et al.
(2020b) con diamantes azul claro y la UDG apagada S82-DG-1 Román et al. (2019) con el
pentágono rojo.
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de la órbita que indica el color (g− r) de la galaxia en cada momento, muestra que el enrojec-
imiento comienza al caer en el halo y se acelera tras el paso por el pericentro.

Las imágenes de la UDGs simuladas (fila central de la Fig. 5.3) muestran claramente que
su gas es removido a medida que se acerca al pericentro, lo que explica su apagado y enrojec-
imiento actual en el campo. Similar a como se mostró para las satélites en el capítulo anterior,
el tamaño estelar de esta población de galaxias no se ve afectado en gran medida por la inter-
acción, nuestras UDGs rojas ya eran todas objetos extendidos antes de la caída (ver Fig. 5.5).

Los objetos en estas órbitas externas, que se encuentran mucho más allá del radio virial
de sus anfitriones, se conocen como galaxias backsplash Balogh et al. (2000b), y son una
consecuencia natural del ensamblaje jerárquico en el modelo cosmológico ΛCDM. Nuestras
UDGs rojas son objetos backsplash de sistemas en un amplio rango de masas viriales, in-
cluyendo halos del tamaño de una galaxia con M200 ≈ 2×1012 M� hasta cúmulos de galax-
ias (M200 & 1014 M�), y se encuentran actualmente en promedio a 2.1r200 de esos sistemas, o
1.7±0.7 Mpc (en promedio), pero pueden llegar hasta 3.35 Mpc en algunos casos (ver Fig. 5.7).
En la mayoría de los casos (64.3%) el sistema responsable del apagado y de la eyección más
allá del radio virial es el mismo, mientras que en los casos restantes el apagado de las galaxias
es producto del “pre-procesamiento” en el interior de un grupo (halo) menos masivo (Mihos,
2003; Vijayaraghavan & Ricker, 2013; Roberts & Parker, 2017; Sarron et al., 2019; Gu et al.,
2020), lo que significa que la UDG se apagó siendo huésped de un halo de masa moderada que
posteriormente cayó en un sistema más masivo responsable de este tipo de órbita peculiarmente
energética.

Una sección del volumen simulado mostrando la ubicación de las UDGs rojas y azules se
ilustra en la Fig. 5.3 (panel c), destacando las UDGs rojas que son objetos backsplash de halos
del tamaño galáctico (círculos verdes), localizados principalmente en regiones de baja densidad
del Universo. Las UDGs rojas de campo se agrupan más que las azules, pero todas se encuen-
tran a distancias considerables de sus antiguos halos anfitriones. En promedio, las interacciones
se produjeron hace ∼ 5.5 Gyr y fueron moderadamente rápidas, ya que las UDGs rojas pasan
típicamente 1.5 Gyr (mediana, véase la Fig. 5.8) dentro del radio virial de esos sistemas de los
que son ahora galaxias backsplash.

Llamativamente, existen casos extremos en los que el pasaje pericéntrico de la UDG por el
pericentro provoca su eyección total del sistema, similar a los que se dan en las interacciones
de múltiples cuerpos (ver por ejemplo, Sales et al., 2007a). Nuestra UDG más extrema se
encuentra a 3.35 Mpc de su halo anfitrión y aparece como un objeto extremadamente aislado
en un entorno similar a un vacío (véase el círculo amarillo en el panel inferior de la Fig. 5.3).
Esta UDG cayó como parte de un grupo del tamaño de una galaxia en un halo del tamaño de
un grupo con M200(z = 0) = 3.36×1013 M� y fue eyectada hace más de 6 Gyr después de su
primer pericentro (ver Fig. 5.9).
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Figura 5.3: Formación de UDGs rojas con órbitas backsplash y su ubicación en el Universo. El
panel a muestra el ejemplo de órbita de una de nuestras UDGs apagadas alrededor de su halo
anfitrión temporal, cuyo radio virial está indicado por la línea negra. La órbita está codificada
por colores según el color instantáneo (g-r) de la galaxia (véase la barra de colores en la parte
superior derecha) y muestra que el enrojecimiento comienza justo después del pasaje por el
pericentro. El panel b, muestra una vista instantánea del contenido estelar (rojo) y de gas (azul)
de la UDG en diferentes épocas a lo largo de su órbita (en cada uno de los momentos resaltados
por los cuadrados negros en el panel superior). El gas se elimina por completo al acercarse
al pericentro, lo que provoca un envejecimiento posterior y un enrojecimiento de la población
estelar. El panel c muestra la ubicación de las UDGs azules y rojas (símbolos de estrella) en
una parte del volumen cosmológico de la simulación. La estructura que muestra el mapa gris
es trazado por todas las galaxias de la simulación. Las UDGs rojas están espacialmente más
agrupadas que las UDGs azules, pero algunas de estas UDGs rojas pueden existir incluso en
regiones de muy baja densidad. Por ejemplo, los círculos verdes abiertos corresponden a UDGs
que son galaxias backsplash de halos galácticos con log(M200/M�) ≈ 12.5. El único círculo
amarillo indica el caso más extremo de una UDG expulsada y situada a ∼ 3.35 Mpc de su halo
anfitrión.
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Figura 5.4: Propiedades de las UDGs rojas de campo frente a las UDGs azules. Panel a,
edad media de la población (pesada por la masa) en función de la masa estelar. Las UDG
rojas son más viejas que las UDGs azules (la media para rojas y azules es 5.21±0.99Gyr y
9.40±1.38 Gyr, respectivamente). Las UDGs azules tienen edades consistentes con la mues-
tra general de galaxias enanas normales de campo (no-UDGs) simuladas en el mismo rango
de masa estelar, como se muestra en el símbolo gris con barras de error correspondientes a los
percentiles 5%− 95%. Se muestran datos observacionales disponibles para su comparación:
UDGs formadoras de estrellas de Rong et al. (2020b) con el diamante azul claro, la UDG apa-
gada de campo DGSAT I (Martín-Navarro et al., 2019) con el diamante amarillo y un promedio
de UDGs en el cúmulo de Coma de Ferré-Mateu et al. (2018) con el diamante verde. Panel
b, morfología cuantificada por el parámetro κrot, donde κrot > 0.6 (indicado por la línea dis-
continua fina vertical) destaca los objetos dominados por discos. Las UDGs rojas suelen tener
una morfología más esferoidal (valores κrot más bajos) que la población azul con una masa
similar. La curva negra de trazos gruesos muestra la mediana de κrot para una masa estelar
determinada. Panel c, relación masa virial (M200) - masa estelar. Las UDGs rojas tienen ha-
los exteriores despojados de material y por ende muestran masas viriales más pequeñas para
una masa estelar fija. La curva rosa discontinua corresponde al modelo masa-halo de Moster
et al. (2013). Para facilitar las comparaciones, se incluyen histogramas que muestran números
normalizados (N/Ntot) de UDGs a lo largo de todos los ejes.
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5.2 Implicaciones observacionales de las UDGs apagadas en
el campo

Este escenario para la formación de UDGs apagadas en el campo tiene una serie de impli-
caciones observacionales. En primer lugar, las poblaciones estelares son viejas debido a la
remoción de gas durante la interacción backsplash. Como se muestra en el panel izquierdo de
la Fig. 5.4, las UDGs azules son comparativamente más jóvenes, caracterizadas por una historia
de formación estelar prolongada como se infiere en el caso de las UDGs de campo observadas
de Barbosa et al. (2020), y coherentes con la población general simulada de enanas de campo
(símbolos grises). Obsérvese que las edades inferidas para las UDGs aisladas en las observa-
ciones concuerdan en su mayoría con nuestra población de UDGs azules.

En segundo lugar, la morfología de las UDGs rojas son siempre más esferoidales que las de
sus homólogas azules con masa estelar similar, que podrían mostrar una estructura esferoidal
o de disco (véase el panel central de la Fig. 5.4), de acuerdo con los resultados de Cardona-
Barrero et al. (2020). Aquí, la morfología se cuantifica nuevamente mediante el parámetro κrot
(Sales et al., 2012). Predecimos un desplazamiento hacia morfologías de tipo temprano para las
UDGs rojas (κrot bajo), lo que concuerda con la idea que las galaxias satélite están dominadas
preferentemente por esferoides debido a transformaciones inducidas por el entorno (Joshi et al.,
2020).

En tercer lugar, y más importante, las galaxias backsplash han sido despojadas en cierta
medida de su masa (por fuerzas de marea) durante la interacción con su halo anfitrión ante-
rior. Mientras que las UDGs azules se forman en halos de masa de enanas con una masa virial
en el rango log(M200/M�) = [10.3− 11.2], las UDGs rojas con la misma masa estelar mues-
tran masas viriales menores, con una mediana log(M200/M�) = 9.73 (ver panel derecho de la
Fig. 5.4) debido a esta interacción. Luego, las UDGs rojas del campo deberían tener claros
valores atípicos en comparación con las predicciones de los modelos de coincidencia de abun-
dancia de halos y galaxia de Moster et al. (2013).

El despojo de material se produce sobre todo en el exterior del halo donde el perfil de den-
sidad de materia oscura de las UDGs rojas cae más abruptamente que la población de UDGs
azules no perturbadas (véase la Fig. 5.10). Desafortunadamente, la dispersión de velocidades
estelar interna de las UDGs rojas y azules (un hipotético observable) es estadísticamente indis-
tinguible en nuestra simulación (Benavides et al., 2022). Así pues, las mediciones realizadas en
las dispersión de velocidades de las estrellas muestra una distribución muy similar para ambos
tipos de galaxias (UDGs rojas y azules), lo cual está en buen acuerdo con el trabajo de Zahid
et al. (2018).

Una cuarta implicación en este escenario es que las UDGs rojas están totalmente despro-
vistas de gas en el halo, el cual que fue eliminado en su totalidad mediante presión de barrido
Gunn & Gott (1972); Abadi et al. (1999) junto con el gas interior durante la interacción con
sus halos anfitriones. Hemos comprobado que no se vuelve a acretar gas en estas enanas, en
contraste con la masa de gas Mgas = 108 a 1010M� prevista en los halos de las UDGs azules
del campo (esto incluye gas localizado en distancias de entre 2rh? < r/kpc < r200).

Una forma prometedora de estudiar el medio circumgaláctico de estas galaxias hasta den-
sidades de gas muy bajas es utilizar cuásares de fondo para proporcionar diferentes líneas de
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visión de absorción a través del halo (Tumlinson et al., 2017). Aunque esto sería prohibido para
cada UDG individual, podría lograrse una detección estadística (o la ausencia de ella) una vez
que se encuentre un número suficientemente grande de UDGs rojas de campo. Los estudios de
gas neutro y Hα de las UDGs rojas también deberían confirmar la ausencia de gas en su medio
interestelar.

Existen unas pocas detecciones observacionales de UDGs apagadas en entornos de baja
densidad y parecen coherentes con la imagen que emerge de nuestro análisis. Una de las
primeras UDGs de este tipo que pertenecen a cúmulos, de la que se tiene constancia es DGSAT
I (Martínez-Delgado et al., 2016), que se encuentra en el filamento del supercúmulo Piscis-
Perseo. Esto concuerda perfectamente con nuestras predicciones, según las cuales la mayoría
de las UDGs rojas de campo se encuentran cerca pero fuera de grupos y cúmulos. DGSAT I
carece de gas (medido por Hα ) y tiene una población estelar relativamente vieja (8.1± 0.4 Gyr
de edad pesada por masa, Martín-Navarro et al., 2019)) que también está dentro del rango de
propiedades predichas por nuestras simulaciones.

Otro objeto interesante es S82-DG-1, una UDG apagada extremadamente aislada en un
medioambiente de vacío cercano. Su aislamiento se ha utilizado para inclinarse por efectos in-
ternos como la realimentación para explicar el posible origen de las UDGs, en lugar de deberse
a efectos ambientales de alta densidad. Aquí, argumentamos que S82-DG-1 se ajusta a las car-
acterísticas esperadas para nuestra población simulada de UDGs apagadas que fueron satélites
de un halo anfitrión de tamaño galáctico. S82-DG-1 se encuentra a ∼ 55 kpc en proyección
y a una distancia medida por corrimiento al rojo inferior a ∆v = 145 km/s de NGC 1211, una
galaxia lenticular con masa estelar M? ≈ 1×1010 M�.

Tres de nuestras UDGs rojas simuladas han sido objetos backsplash en halos de masa galác-
tica M200 < 1013 M� y se encuentran hoy a ∼ 650 kpc de sus anfitriones. Además, 12 UDGs
rojas aisladas (28.5%) se apagaron en entornos galácticos (M200 < 1013 M�). Aunque se de-
sconoce la distancia exacta de S82-DG-1 a NGC 1211, nuestro análisis apoya la posible natu-
raleza externa del apagado en S82-DG-1 inducido por NGC 1211. La población estelar antigua
inferida para S82-DG-1, 6 Gyr de edad (Román et al., 2019), está en excelente acuerdo con el
tiempo medio de las interacciones encontradas en nuestra muestra simulada.

5.3 Galaxias backsplash
Las órbitas tipo backsplash pueden situar a las galaxias mucho más allá del radio virial de
su halo anfitrión, en algunos casos lo suficientemente lejos como para que el código identi-
ficador de subhalos utilizado (en este caso SUBFIND) las identifique de nuevo como galaxias
aisladas/centrales. Es necesario que existan galaxias satélite en este tipo órbitas para repro-
ducir la fracción observada de galaxias apagadas en función del radio en grupos y cúmulos de
galaxias hasta al menos el doble del radio virial (Balogh et al., 2000b; Mamon et al., 2004; Gill
et al., 2005; Wetzel et al., 2014). Sales et al. (2007a); Ludlow et al. (2009) (entre otros) han
encontrado que este mecanismo backsplash es más eficiente para los subhalos de masa baja y
por lo tanto en la población de galaxias enanas. Por ejemplo, las enanas apagadas fuera del
radio virial de la Vía Láctea o la galaxia de Andrómeda en el Grupo Local pueden explicarse
como galaxias backsplash Fillingham et al. (2018).
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Figura 5.5: Evolución temporal de las propiedades de las UDGs apagadas (rojo) y con for-
mación estelar (azul). De arriba a abajo tasa de formación estelar (SFR, a), fracción de gas
definida como Mgas/M? (b), tamaño estelar (rh?, c), masa estelar (M?, d) y materia oscura
(MDM, e). Las líneas finas indican galaxias individuales, mientras que las curvas continuas y
discontinuas gruesas corresponden a las medianas de cada muestra de UDGs en un momento
dado. La línea vertical naranja discontinua corresponde al tiempo medio de caída de las UDGs
apagadas, mientras que la región amarilla sombreada indica su desviación estándar (véase la
Fig. 5.8).
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Los trabajos previos que relacionan el apagado de las galaxias con órbitas backsplash
alrededor de grupos y cúmulos han sido realizados usando modelos analíticos, semianalíti-
cos o basados en simulaciones de de N-cuerpos puras. Sólo recientemente, mediante el uso
de la simulación cosmológica magneto-hidrodinámica TNG50 ha sido posible seguir de forma
autoconsistente los procesos físicos que conducen en última instancia a la eliminación de gas
y el apagado de las galaxias backsplash, para lo cual es clave una alta resolución con el fin
de resolver no sólo la estructura interna de las galaxias, sino también la estructura del medio
circumgaláctico que causa la eliminación de gas (Nelson et al., 2020).

Usando datos de TNG50 Joshi et al. (2021) estudiaron el rol de las galaxias backsplash en el
apagado de la población de galaxias enanas, descubriendo que al excluir las backsplash la frac-
ción de enanas apagadas en el campo con M?≥ 108 M� es prácticamente nula, en buena concor-
dancia con las estimaciones observacionales utilizando datos del catálogo SDSS (Geha et al.,
2012) y como mucho ∼ 5% con la masa estelar más baja considerada aquí, M? = 107.5 M�.

Curiosamente, la fracción de UDGs apagadas de campo en nuestra muestra es mayor que
cuando se toma la población enana completa: encontramos que el 25% de las UDGs de campo
están apagadas cuando se promedian en todo nuestro rango de masas, pero hasta el 50% en la
mitad de masa más baja. A modo de comparación, la fracción apagada para la población de
enanas normales en el campo es de 7.8% en todo el rango de masas y de 10.2% en la mitad de
masa más baja.

Restringiendo el análisis sólo a los objetos backsplash, el 100% de las UDGs están apa-
gadas, mientras que esta fracción aumenta de 70% (para el extremo de masa baja) a 100%
(extremo de masa alta explorado aquí) en las galaxias enanas normales. Aunque resulta tenta-
dor interpretar estas cifras como que las UDGs son más susceptibles de apagarse durante sus
trayectorias backsplash en comparación con las enanas normales, sin embargo, descubrimos
que, por el contrario, la diferencia se debe a una distribución diferente de las masas del halo
anfitrión con el que las galaxias normales y las UDGs han interactuado en el pasado.

Por ejemplo, para las galaxias backsplash que interactuaron con M200 ≥ 1013 M�, la frac-
ción de enanas normales apagadas y UDGs es, en ambos casos, > 90%. Las enanas normales
que interactuaron con anfitriones de menor masa (M200 < 1013 M�) son las que muestran una
fracción apagada de 50% y reducen la fracción galaxias inactivas en general de la población
normal.

Sin embargo, sólo tenemos 3 UDGs que interactúan con halos galácticos y, por tanto, las
afirmaciones concluyentes sobre si la estructura extendida de las UDGs puede hacerlas más
susceptibles a la eliminación por presión de barrido y otros efectos ambientales tendrán que
esperar hasta que las simulaciones de mayor volumen proporcionen una estadística más sólida
para dicho estudio.

100



0
200
400
600

N

7.4 7.6 7.8 8.0 8.2 8.4 8.6 8.8 9.0
log(M ) [M ]

0.000

0.025

0.050

0.075

0.100

0.125

0.150 Dwarf in mass range
Isolated Star Forming
Isolated Quenched
Isolated Quenched first infall

0.0 0.1 0.2 0.3
N/NTot

0.0
0.2
0.4
0.6
0.8
1.0

fra
c.

 q
ue

nc
hnormal dwarf

UDGs

Figura 5.6: Espín del halo para galaxias enanas con una masa estelar determinada. Las galaxias
enanas normales del campo se muestran en gris, mientras que las estrellas corresponden a las
UDGs en formación estelar del campo (azul) y a las UDGs apagadas (rojo) medidas a z = 0 y al
tiempo de caída (círculos naranjas). La mediana del espín a M? fijo de la población de enanas
normales se indica mediante la curva negra sólida y, con barras de error que indican los per-
centiles 25%−75%, el valor medio para todos los intervalos de masa es λdwarf = 0.035+0.017

−0.012.
Las UDGs ocupan preferentemente halos de espín más alto. La mediana y la dispersión de las
UDGs son λblue = 0.059± 0.021 y λred, infall = 0.051± 0.024, para la población azul y roja,
respectivamente. Las UDGs rojas se muestran previo a la caída (círculos naranjas) y, a modo
de comparación, en z = 0 tras la interacción con sus anfitriones el cual reduce su momento
angular del halo a λred,z=0 = 0.017±0.011. Los diferentes espines del halo en la población de
galaxias enanas normales frente al de las UDGs se aprecia más claramente en los histogramas
de la derecha, con líneas discontinuas que indican las medianas de las UDGs normales, azules
y rojas (al tiempo de caída). El panel superior muestra, además de la distribución de la masa
estelar de la población de enanas (histograma gris), la fracción de las UDGs apagadas de campo
(línea roja) y de las enanas normales de campo (línea negra).
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5.4 Interacción de las UDGs de campo con halos masivos en
el pasado

Los detalles mencionados anteriormente sobre las galaxias que son eyectadas de sus halos an-
fitriones pone de manifiesto que, cuando se estudia al extremo de los radios más extendidos
de las galaxias enanas, la importancia de las órbitas tipo backsplash y del truncamiento de la
formación estelar asociado aumenta con respecto a la población normal de enanas. Hacemos
hincapié en que, en el caso de nuestras UDGs backsplash, las órbitas de eyección son las re-
sponsables de apagarlas y devolverlas al campo, pero desempeñan un papel no dominante a la
hora de establecer sus tamaños extendidos: las UDGs apagadas en el campo ya eran difusas
y extendidas antes de caer en sus halos anfitriones previos (Benavides et al., 2022, 2023b), tal
como se estudió y mostró para el caso de las UDGs satélites en la Sec. 4.4 del capítulo anterior.

Presentamos esto con más detalle en la Fig. 5.5, donde mostramos varias propiedades de
las galaxias en función del tiempo para nuestra población de UDGs de campo, tanto para las
formadoras de estrellas (azul) y las apagadas (rojo). Las galaxias individuales se muestran con
líneas finas, mientras que las medianas se destacan en curvas gruesas. La región sombreada
en amarillo indica el tiempo medio de caída de la población de UDGs rojas. El panel central
muestra que el tamaño de las UDGs rojas ya había aumentado antes de su caída y que la in-
teracción tuvo poco impacto posteriormente. En promedio nuestra muestra de UDGs apagadas
del campo sólo aumentó su tamaño en un 25% en comparación con su valor previo a la caída
(Benavides et al., 2022).

Las primeras dos filas de la Fig. 5.5 ilustran muy bien que es en el momento de la interac-
ción con los halos anfitriones cuando se produce la eliminación de gas seguida de su apagado
(caída abrupta de la formación estelar). Esto concuerda bien con las transformaciones galác-
ticas experimentadas por los satélites en el conjunto de simulaciones TNG (Yun et al., 2019;
Stevens et al., 2019, 2021). Así, el apagado experimentado en las UDGs rojas en torno a t ∼ 6
Gyr significa que su crecimiento estelar temprano debería ser sistemáticamente más rápido que
el de sus homólogas con formación estelar (véase el panel d de la Fig. 5.5), que continúan for-
mando estrellas hasta la actualidad Mistani et al. (2016).

Esto sigue planteando la pregunta: ¿qué hizo que las UDGs apagadas fueran tan extendi-
das? Tal como se presentó en el capítulo anterior, descubrimos que en las simulaciones TNG50,
la población de UDGs (rojas y azules) en el campo se forma en halos de enanas con espines
sesgados a valores altos y este exceso de momento angular (comparado con la población de
galaxias enanas normales) sería responsable de sus tamaños extendidos (ver símbolos azules
y naranjas de la Fig. 5.6). Nótese que las UDGs apagadas deben ser considerados en la caída
para estudiar el origen de sus tamaños, ya que a consecuencia de sus interacciones con un halo
anfitrión pasado se han eliminado las capas externas del halo, reduciendo su contenido inicial
de momento angular (véanse las estrellas rojas) medido en la actualidad.

Haciendo un test de Kolmogorov-Smirnov para comparar la distribución de espín de las
galaxias normales (puntos grises, curva negra) frente a las UDGs (símbolos naranja/azul) se
obtuvo un valor p = 2.63× 10−7, lo que confirma que los valores λ de ambas muestras no
proceden de la misma distribución inicial. Por ende, los espines altos como origen de los
tamaños extendidos en las UDGs están en excelente acuerdo con uno de los primeros modelos
teóricos de formación de UDGs presentado por Amorisco & Loeb (2016) y con el reciente
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Figura 5.7: .
Distancia al centro para las UDGs pagadas en el campo en función de la masa virial de su
halo anfitrión previo. En el panel a, la distancia actual se muestra en unidades del radio virial
del halo anfitrión, con una media de ∼ 2.1±0.6× r200 para la muestra. Panel b: igual que el
panel izquierdo, pero ahora con la distancia en Mpc, la línea negra discontinua indica el radio
virial medio (r200) para una masa virial dada del halo anfitrión. Encerradas en negro están las
UDGs que fueron “pre-procesadas” y apagadas en halos galácticos, con una masa promedio
de M200 ∼ 9.16×1012M� antes de caer en el último halo anfitrión con el que interactuaron y
que las situó en órbitas backsplash. El código de colores se refiere a la masa estelar de cada
UDG apagada a z = 0 y las regiones sombreadas limitan el tipo de halo del que son galaxias
backsplash (halo galáctico, de grupo o de cúmulo).

modelado cinemático de UDGs observadas en el campo de Mancera Piña et al. (2020).

Llamativamente, en contra de esta predicción teórica, otras simulaciones han mostrado poca
dependencia de sus muestras de UDGs de campo con el espín del halo, considerando en su lu-
gar estallidos (burst) de formación estelar Di Cintio et al. (2017); Chan et al. (2018) y efectos
asociados a fusiones Wright et al. (2021) como el origen de sus tamaños extendidos. Para los
entornos de alta densidad (como grupos y cúmulos) se han propuesto mecanismos adicionales
para alterar el tamaño y el contenido de gas de las UDGs de cúmulos Safarzadeh & Scanna-
pieco (2017); Carleton et al. (2019); Jiang et al. (2019a); Sales et al. (2020). Presentamos un
estudio detallado de la formación de UDGs en TNG50 y su relación con el entorno en el capí-
tulo anterior basado en Benavides et al. (2023b). Aquí, en cambio, nos hemos centramos en los
posibles mecanismos para explicar una subpoblación específica de UDGs apagadas de campo.

En la Fig. 5.7 mostramos la distancia en corrimiento al rojo z = 0 para cada UDG apagada
medida desde el centro del halo del que son eyectadas en función de la masa virial a tiempo pre-
sente de dichos halos. El panel de la izquierda muestra que, en promedio, las UDGs apagadas
se encuentran a r ∼ 2.1r200, en buen acuerdo con otras predicciones usando simulaciones de
N-cuerpos (Mamon et al., 2004), pero pueden alcanzar hasta 4.9r200 (3.35 Mpc). En el panel
derecho, las distancias se muestran en Mpc. Las enanas que interactúan con halos galácticos
(M200 < 1013M�) pueden encontrarse hoy a ∼ 650 kpc de distancia de los mismos.. Para los
grupos y cúmulos, las distancias ≥ 1 Mpc son frecuentes. Además, debido a su origen por
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Figura 5.8: Distribución de los tiempos de caída y salida de las UDGs rojas de campo. Panel
a: los tiempos de caída (naranja) y de salida (azul) se definen como el tiempo en que cada
objeto cruza el radio virial (hacia dentro o hacia fuera, respectivamente) del halo anfitrión
que las colocó en órbitas backsplash. Panel b: distribución del intervalo de tiempo entre la
caída y la salida del halo anfitrión. En promedio, estas UDGs cayeron hace 5.83±1.92 Gyr y
permanecieron sólo ∼ 1.5 Gyr (mediana) dentro de sus halos anfitriones temporales.

104



eyección, las velocidades relativas de las UDGs apagadas con respecto a su entorno pueden ser
significativas.

En promedio, las UDGs apagadas centrales dentro de 1 Mpc de su halo anfitrión previo
(cuyos valores son medidos en la actualidad) tienen una velocidad relativa ∆v∼ 200 km/s con
respecto a cualquier otra galaxia circundante (aquí definimos el centro de velocidad utilizando
todas las galaxias con M? ≥ 1010 M� dentro de 1 Mpc). Sin embargo, la velocidad relativa
aumenta con la distancia a sus anfitriones pasados, alcanzando una media de ∆v ∼ 500 km/s
(e individualmente hasta ∼ 1000 km/s) si una UDG roja se encuentra hoy a más de 1 Mpc de
su anfitrión. Esto es interesante para el caso de la UDG apagada S82-DG-1 observada, que
muestra una velocidad peculiar alta (Román et al., 2019).

Para la mayoría de las UDGs apagadas del campo, el último sistema con el que interactu-
aron (y que los colocó en órbitas tan excéntricas) es el mismo que el responsable de que su
formación estelar se apagara. Sin embargo, una fracción no despreciable (∼ 36%), se apagan
como resultado de un “pre-procesamiento”, mecanismo cuantificado en las simulaciones TNG
por Donnari et al. (2021). Resaltamos estas UDGs pre-procesadas con un círculo negro en la
Fig. 5.7. La mediana de la masa virial del halo donde se produce el apagado en estas galaxias
es M200 = 9.16×1012 M� (medida en el momento del apagado de cada enana, es decir cuando
su tasa de formación estelar específica sSFR < 10−11 yr−1). Esto confirma que los halos de
masa galáctica también pueden ser capaces de formar y albergar UDGs apagadas (extendiendo
esta posibilidad hacia densidades más bajas) más allá de grupos y cúmulos que es el rango de
entornos donde las UDGs rojas se encuentran en gran número.

Para alcanzar grandes distancias desde sus anfitriones, las interacciones que colocan a las
UDGs en este tipo de órbitas deben haber ocurrido hace algún tiempo. En la Fig. 5.8 mostramos
la distribución de tiempos de caída para todas las UDGs rojas (histograma naranja), donde la
caída se define como la primera vez que cruzaron el radio virial del grupo FoF con el que inter-
actuaron y es responsable sus órbitas extremas. La distribución es amplia, pero en promedio las
UDGs rojas interactuaron con sus halos anfitriones hace ∼ 5.83±1.92 Gyr o desplazamiento
al rojo alrededor de z∼ 0.6. En la mayoría de los casos, la interacción es breve y corresponde
a un único paso pericéntrico.

El histograma azul de la Fig. 5.8 muestra la distribución de los tiempos de eyección del
halo con el que interactuaron las UDGs centrales rojas tout, definido como el último momento
en que cruzan (en sentido saliente) el r200 del halo anfitrión. El subpanel muestra el intervalo
de tiempo ∆t entre la entrada y la salida, donde se observa que la mayoría de las UDGs pasan
menos de 2 Gyr dentro de sus halos anfitriones (con una mediana de 1.5 Gyr).

El objeto más extremo de nuestra muestra se encuentra hoy más allá de 3.35 Mpc (∼ 4.9× r200)
del grupo con el que interactuó hace∼ 6 Gyr. Su órbita inusual, en la que el apocentro es mayor
que el radio de retorno (turn-around), es el resultado de su caída como parte de un grupo cuyo
halo es de masa galáctica (M200 = 1.86×1012 M� a los t = 6 Gyr de tiempo cósmico) que
alberga múltiples satélites propios (17 con M? > 5×106 M�). La Fig. 5.9 muestra la órbita
particular de esta UDG apagada (línea gruesa coloreada) junto con las de todas las galaxias
del halo de masa galáctica (líneas grises para los satélites y magenta para la galaxia central)
que caen juntas finalmente en un halo anfitrión masivo de M200(z = 0) = 3.36×1013 M�. Se
incluye un pequeño panel con una visualización de la UDG roja en la actualidad.
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Figura 5.9: Ejemplo de nuestro objeto más extremo de una UDG backsplash eyectada a 3.35
Mpc de su halo anfitrión. La línea gruesa coloreada muestra la distancia de esta UDG desde su
último anfitrión del que fue expulsada hace t ∼ 6 Gyr. Como se muestra en la Fig. 5.3 del texto
principal, la órbita está coloreada según el color instantáneo (g - r) de la galaxia (véase la barra
de color). La curva negra indica el radio virial del halo anfitrión. La UDG entra en este halo
como parte de una asociación de satélites en un grupo del tamaño de una galaxia similar a la
Vía Láctea con M200 ∼ 1012M� que es responsable de su apagado (“pre-procesamiento”) hace
∼ 9 Gyr. Las líneas grises muestran las órbitas de los otros 17 satélites del grupo que cayó y la
línea magenta muestra la central de este grupo. En el panel pequeño se muestra la componente
estelar de la UDG en la actualidad.

Esta UDG se apaga (se preprocesa) primero en el sistema de masa galáctica para caer pos-
teriormente en el halo masivo y ganar energía a través de las interacciones de múltiples cuerpos
en el momento del primer pericentro (Sales et al., 2007a; Ludlow et al., 2009). Esto da lugar
a una órbita no ligada y a su aislamiento extremo en la actualidad. Aunque la mayoría de las
galaxias backsplash no darán lugar a órbitas no ligadas, algunos casos extremos como el que se
presenta aquí son de esperar dentro del modelo ΛCDM. Además, estas órbitas poco ortodoxas
son cada vez más comunes entre los halos de baja masa (Ludlow et al., 2009), lo que sugiere
que una población de UDGs rojas de baja masa puede estar al acecho en regiones de baja den-
sidad del Universo a la espera de ser descubiertas. Alguna evidencia observacional ya existe de
la presencia de UDGs agrupadas alrededor de grupos y cúmulos Román & Trujillo (2017a,b).

Además de perder todo su gas debido a los efectos ambientales durante las interacciones
con sus antiguos anfitriones, las UDGs rojas también experimentan un despojo de materia os-
cura de sus halos en las regiones exteriores debido a fuerzas de marea durante la interacción.
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Figura 5.10: Perfil de densidad de los halos de materia oscura de las UDGs rojas y azules. Panel
a: como resultado de la interacción con su anfitrión temporal, se predice que las UDGs rojas
han sido despojadas de una parte del halo debido a fuerzas de marea, mostrando hoy perfiles
de densidad exterior más pronunciados en comparación con las UDGs azules de masa similar.
Las líneas finas muestran objetos individuales, mientras que las líneas gruesas, azul y roja,
indican las medianas y las curvas a trazos, verde magenta, los perfiles teóricos (asumiendo un
pefil NFW). Las líneas punteadas sirven de guía para las pendientes: α =−1,−2,−3. Panel b:
el pequeño recuadro muestra las pendientes logarítmicas de los perfiles del panel principal en
función de la distancia. Los símbolos corresponden a objetos individuales y las curvas gruesas
muestran la tendencia media. Los perfiles de materia oscura de las UDGs rojas siguen siendo
similares a los de las UDGs azules de campo en las regiones interiores.
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Esto se muestra en la Fig. 5.10, donde las líneas finas rojas y azules muestran el perfil de den-
sidad de materia oscura de las UDGs apagadas y con formación estelar, respectivamente. Las
curvas gruesas de colores resaltan el perfil medio de cada muestra. Las UDGs rojas de campo
tienen en promedio perfiles de densidad radial de materia oscura que decrecen más rápidamente
con el radio que la población azul, lo que resulta en masas viriales más pequeñas con la misma
masa estelar, como se muestra en el panel derecho de la Fig. 5.4 en el texto principal. Esto
concuerda con los efectos de las interacciones por fuerzas de marea de las galaxias satélite en
TNG Engler et al. (2021).

El subpanel de la Fig. 5.10 muestra las pendientes de los perfiles de densidad (puntos para
curvas individuales, línea gruesa roja/azul para la mediana de UDGs apagadas y formadores de
estrellas). Las diferencias entre la población de UDGs apagadas y formadoras de estrellas son
significativas sólo en las regiones exteriores, donde opera la remoción de material por fuerzas
de marea, mientras que ambas poblaciones son indistinguibles en las regiones interiores Za-
hid et al. (2018). Esto significa que no cabe esperar grandes diferencias en las estimaciones
de masa (o velocidad) de las UDGa formadoras de estrellas y apagadas basadas en trazadores
concentrados centralmente, como estrellas o cúmulos globulares interiores.

5.5 Conclusiones
Utilizamos datos de la simulación TNG50 y encontramos que las UDGs apagadas aisladas se
forman como galaxias backsplash, las cuales en el pasado fueron satélites de otro halo masivo
pero que actualmente están a unos algunos Mpc de distancia de ellos.

Esta población de galaxias enanas rojas y difusas serían el resultado de la caída de UDGs
normales de campo (con formación estelar) en halos galácticos, de grupo o de tamaño de cú-
mulo, responsables de despojarlas de su gas y posteriormente eyectarlas a distancias ∼ 1 Mpc
y más allá. En los casos más extremos, las UDGs pueden incluso ser expulsados a varios Mpc
lejos de estos sistemas.

Estas interacciones aunque breves, además de eliminar el gas, desprenden material de las
partes externas de los halos de materia oscura de las UDGs debido a las fuerzas de marea. Es
decir que nacen como UDGs de campo con formación estelar que ocupan halos de materia
oscura típicos de masa de enanas.

Sobre la abundancia de este tipo de galaxias en el campo, observamos que la fracción pre-
vista de UDGs rojas en nuestra simulación en el rango de masas estudiado es de ∼ 24%. Los
indicios esperados de este tipo de escenario de formación de UDGs rojas con una moderada
agrupación espacial y poblaciones estelares antiguas, junto a halos de materia oscura de menor
masa y la ausencia total de gas en la región galáctica y circumgaláctica.

Luego de detectar, caracterizar y analizar la población de UDGs apagadas en entornos
de baja densidad, cuyas propiedades están en buen acuerdo con datos observacionales, pro-
ponemos las órbitas backsplash como un nuevo mecanismo para explicar la presencia de UDGs
rojas en entornos de baja densidad.
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Se espera que los futuros relevamientos y catálogos de campo amplio en a los alrededores
de grupos y cúmulos pueden ser la forma más prometedora de descubrir esta población esquiva
de galaxias enanas predichas como consecuencia natural del ensamblaje jerárquico de los halos
en el paradigma ΛCDM.
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Capítulo 6

Conclusiones Generales

Utilizando las simulaciones numéricas cosmológicas Illustris/TNG estudiamos el proceso de
formación de cúmulos y galaxias enanas en el modelo ΛCDM. Estas simulaciones son, sin
lugar a dudas, la vanguardia en el área permitiendo estudiar simultáneamente una variedad de
escalas que van desde los objetos virializados más grandes del universo como los cúmulos de
galaxias a los más pequeños como las galaxias enanas.

Analizando la formación y evolución de cúmulos encontramos que los mismos se ensam-
blan a través de la acrección de galaxias individuales (∼ 40%) mientras que el resto lo hace en
grupos de 2 o más miembros (∼ 60%). La abundancia de estos grupos disminuye sistemáti-
camente con la cantidad de miembros del grupo siendo los pares y tripletes muy numerosos
frente a los grupos de decenas o más miembros que son muy escasos. Encontramos que cuando
un grupo cae a un cúmulo las fuerzas de marea del pozo de potencial gravitacional general del
cúmulo disgregan a sus galaxias miembro en tiempos característicos de 1 - 3 Gyrs. A medida
que las galaxias se disgregan se mezclan con las galaxias restantes del cúmulo borrando las
huellas de su identidad original de grupo. Sorprendentemente, encontramos que mientras un
grupo no hayan sido completamente destruido por el cúmulo al que cayó, las fusiones entre sus
galaxias miembro son posibles en tanto la dispersión de velocidades se aun baja (200 km/s)
frente a la del cúmulo (1000 km/s).

La disgregación de los grupos presenta un desafío grande para poder reconstruir la historia
de formación y ensamblaje de un cúmulo desde el punto de vista observacional. Para ello de-
sarrollamos un método de identificación de subestructuras en cúmulos observacionales que fue
testeado con simulaciones numéricas y además aplicado al cúmulo Bala. Encontramos que la
completitud del método es del orden del 80% mientras que la pureza alcanza valores P > 60%.
A pesar que ambas cantidades son menores al 100% mostramos que las propiedades de los gru-
pos reales comparadas con las subestructuras observacionales muestran una correlación bas-
tante significativa aunque con bastante dispersión. Además, mostramos el potencial de este
método aplicándolo al cúmulo Bala y logramos recuperar y caracterizar tanto la subestructura
principal (la Bala) junto a varias subestructuras en la misma línea de colisión.

En el extremo opuesto en tamaño a los cúmulos, es decir en las galaxias enanas, analizamos
la formación y evolución de las galaxias ultra difusas (UDGs). Encontramos que la gran may-
oría de las UDGs (tanto si centrales como satélites) se forman en TNG50 en halos de materia
oscura con un espín sistemáticamente alto respecto de la población de galaxias enanas típicas
con masa estelar similar. La mediana del espín del halo para la muestra de UDGs centrales
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es < λ >= 0.059 en contraste con < λ >= 0.035 para la muestra de galaxias no-UDG. Los
satélites también muestran un exceso de espín (medido en el momento de la caída al cúmulo) de
< λ >= 0.047. Este resultado está de acuerdo con una de las primeras explicaciones teóricas
para los tamaños extendidos de los UDGs usando modelos semi-analíticos (Amorisco & Loeb,
2016). A una masa estelar fija, la masa de los halos de las UDGs son entre un 40%− 70%
más altas que las no UDGs y además retienen un fracción de momento angular del halo 3 ve-
ces mayor que las no UDGs. Finalmente, explicamos el origen de la enigmática presencia de
UDGs rojas y apagadas fuera de regiones de alta densidad como cúmulos donde la interacción
con el mismo explica naturalmente estas dos condiciones debido a la remoción del gas por
efectos de presión de barrido. Mostramos que las mismas son actualmente galaxias que habitan
zonas de baja densidad (campo) pero que fueron eyectadas de un cúmulo en un mecanismo
conocido comúnmente como backsplash. La interacción previa con el cúmulo les remueve el
gas propenso a formar estrellas enrojeciéndolas y truncando su formación estelar a la vez que
la eyecta de distancias considerables (varios Mpc) del cúmulo.

Estos resultados muestran globalmente la habilidad del modelo cosmológico ΛCDM, a
través de simulaciones numéricas de vanguardia, de explicar cómo se forman una variedad
de estructuras en el Universo que barren en un rango muy amplio de escalas que van desde
los cúmulos a las galaxias enanas y reproducir resultados observacionales sin la necesidad de
ajustes ad hoc.
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Apéndice A

Apéndice 1

A.1 Breve descripción del uso del código público MilaDS que
implementa el método DS+

Aquí presentamos una breve descripción del código DS+, en la versión python y pública,
disponible en el repositorio GitHub1. El método DS+ se ha implementado como función princi-
pal en el código MilaDS. Brevemente, las entradas principales del código son las coordenadas
espaciales x,y, en kpc, las velocidades de la línea de visión, el desplazamiento al rojo del
cúmulo, y, como opción, la cantidad de “re-samplings” Nsims (nsims) que utilizan muestras
aleatorias para evaluar la probabilidad de las subestructuras detectadas, y el límite superior de
probabilidad (Plim_P) por debajo del cual las detecciones se consideran significativas.

DSp_groups es la función principal de MilaDS, que recibe información de entrada y procesa
tres etapas principales (secuenciales):

• Probabilidad individual de cada galaxia de pertenecer a algún DS+ grupo de cualquier
multiplicidad.

• Asignación de cada galaxia sólo en un grupo DS+, siguiendo la prioridad Plim. Asignar
a cada grupo DS+ un único número de grupo, de modo que las galaxias fuera de la asig-
nación final del grupo posean el número de grupo GrNr =−1, y cero en sus propiedades
de grupo.

• Resumen de las propiedades de los grupos DS+, como el número de grupo (GrNr), el
número de galaxias en cada grupo (Ngal), la distancia radial centrada en el cúmulo (R en
kpc), el tamaño del grupo (tamaño en kpc), dispersiones de velocidad del grupo (sigma
km/s), velocidad media del grupo (Vmean en km/s), probabilidad mínima del grupo
(Pmin), un promedio de las probabilidades individuales de todas las galaxias en cada
grupo DS+ detectado (Pmin_avr).

Una forma de ejecución rápida del código DS+, para un cúmulo situado en z = 0.296, uti-
lizando 500 re-simulaciones, y un límite superior de probabilidad del 1%, es la siguiente:

# import MilaDS and other packages
>>> import milaDS

1https://github.com/josegit88/MilaDS
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>>> import numpy as np

>>> my_data = np.genfromtxt("cluster_C1.dat")
... # 0:galaxies IDs
... # 1:X in kpc
... # 2:Y in kpc
... # 3:rest-frame Vel (V_los) in km/s

>>> data_DSp, data_grs_alloc, summary_DSp_grs =
... milaDS.DSp_groups(
... Xcoor=my_data[:,1],
... Ycoor=my_data[:,2],
... Vlos=my_data[:,3],
... Zclus=0.296,
... cluster_name="C1",
... nsims=500,
... Plim_P=1 )

A.2 El método DS+ en la historia de ensamblaje de cúmulos
Aquí presentamos la distribución espacial proyectada de las galaxias en el mismo cúmulo sim-
ulado que se muestra en la Fig. 3.1, en diferentes instantáneas temporales, desde z=0 (panel
superior) y separadas ∼ 2 Gyr. Nótese que los colores se reajustan en cada instantánea, por lo
que no sería del todo correcto rastrear los grupos entre cada fila a lo largo del tiempo.
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Figura A.1: La misma agrupación presentada en Fig. 3.1 pero para diferentes salidas de la
simulación, comenzando en z= 0 (panel superior) y en intervalos de∼ 2 Gyr atrás en el tiempo,
hasta z∼ 0.8 (panel inferior). De nuevo, el círculo rojo indica el radio virial del cúmulo en cada
tiempo correspondiente.
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