
L O S T I E M P O S D E E N SA M B L A J E D E H A L O S D E

M AT E R I A O S C U R A : U N A NÁ L I S I S D E S U

R E L AC I Ó N C O N L A S GA L A X I A S Y L A R E D

C Ó S M I CA C O N DAT O S D E L A S I M U L AC I Ó N

I L LU ST R I S -T NG 3 0 0

Yeimy Dallana Camargo Camargo

Universidad Nacional de Colombia

Facultad de Ciencias

Departamento de Física

Bogotá-Colombia

2026



L O S T I E M P O S D E E N SA M B L A J E D E H A L O S D E

M AT E R I A O S C U R A : U N A NÁ L I S I S D E S U

R E L AC I Ó N C O N L A S GA L A X I A S Y L A R E D

C Ó S M I CA C O N DAT O S D E L A S I M U L AC I Ó N

I L LU ST R I S -T NG 3 0 0

Yeimy Dallana Camargo Camargo

Tesis presentada como requisito parcial para optar al título de:

Doctora en Ciencias-Física

Director: Dr. Rigoberto A. Casas M.

Departamento de Física

Facultad de Ciencias

Universidad Nacional de Colombia

Bogotá-Colombia

2026



director:

Yeimy Dallana Camargo Camargo Dr. Rigoberto A. Casas M.

Tesis Doctoral

© 2026



P U B L I CAC I O N E S

Durante el desarrollo de este trabajo se realizaron dos publicaciones y una tercera

que se encuentra en preparación. A continuación se listan en orden cronológico:

1. John F. Suárez-Pérez, Yeimy Camargo, Xiao-Dong Li, Jaime E. Forero-

Romero. The four cosmic tidal web elements from the β-skeleton. The As-

trophysical Journal (APJ), 922, 204. Basado en datos derivados de este tra-

bajo.

2. Camargo, Y. D., & Casas-Miranda, R. A. (2025). Exploring the link between

galaxy assembly and dark matter halo assembly in IllustrisTNG: Insights from

the Mutual Information. MNRAS, 538, 312–326. Basado en el Capítulo 2.

3. Camargo, Y. D., & Casas-Miranda, R. A. (manuscrito en preparación para

sometimiento). Tidal Fields, Cosmic Web Morphology and Halo Assembly in

TNG300. Basado en el Capítulo 3.

iv

https://iopscience.iop.org/article/10.3847/1538-4357/ac1fed
https://iopscience.iop.org/article/10.3847/1538-4357/ac1fed
https://academic.oup.com/mnras/article/538/1/312/8011543


AG R A D E C I M I E N T O S

A Gustavo Cabrales, gracias por tu acompañamiento y tu apoyo incondicional a lo

largo de este proceso. Esta tesis también es tuya: está hecha con tu paciencia y tu fé

inquebrantable en mí. Gracias por acompañarme en cada caída y por celebrar cada

pequeño avance; por sostenerme cuando las dudas se apoderaban de mí. Cuando

quise parar, tú fuiste el impulso que me ayudó a seguir adelante más de una vez.

Sin ti, esta tesis no habría sido posible, te doy gracias por convertir lo imposible en

cotidiano.

Al profesor Rigoberto A. Casas Miranda, por su paciencia, su amable disposición

y la confianza sostenida a lo largo de este trabajo.

Al consorcio IllustrisTNG por el acceso público a las simulaciones, y a la comunidad

que desarrolla y mantiene el software libre que sustenta este trabajo (Python, NumPy,

SciPy, Matplotlib, h5py, Numba), así como a LATEX y a la plantilla classicthesis.

A mi familia y a mis amigos, por su apoyo incondicional, su paciencia y por re-

cordarme, cuando hizo falta, que también hay vida fuera de los ajustes finos y los

procesos largos.

v



R E S U M E N

Esta tesis cuantifica cómo la red cósmica y el entorno local de los halos mo-

dulan la coevolución entre galaxias y halos de materia oscura en el marco del

modelo ΛCDM, utilizando la simulación hidrodinámica IllustrisTNG300-1 en

z = 0. El análisis se centra en galaxias centrales y satélites con masa estelar

en el rango 109 ⩽ M⋆ [ h−1M⊙ ] ⩽ 1011.5, para las cuales se reconstruyen his-

torias de ensamblaje de galaxias y sus halos anfitriones, cuyo rango de masa es

1011 ⩽ Mh[ h−1M⊙ ] ⩽ 1014.1.

Los resultados muestran que, para galaxias centrales de baja masa, la eficiencia de

formación estelar F⋆ y el tiempo de ensamblaje de las galaxias centrales zG contie-

nen una señal robusta de zH, mientras que en satélites esta conexión se diluye por

procesos ambientales posteriores a la caída en el halo. Además, se encontró que al

fijar la masa del halo, en el régimen de baja masa Mh ≲ 1012.1 h−1M⊙ , la corre-

lación entre zH y zG se hace más robusta y para F⋆ aún es significativa. En términos

de entorno local, se observó que estadísticamente αR discrimina de forma eficiente

halos de ensamblaje temprano/tardío, mostrando que, especialmente en el régimen

de baja masa, halos que se ensamblan temprano tienden a habitar entornos de alta

anisotropía, mientras que aquellos que han ensamblado más tarde tienden a habitar

entornos más isotrópicos. Adicionalmente, los resultados indican que a masa de

halo fija,αR actúa como modulador del acoplamiento efectivo halo–galaxia a través

de zH, revelando una jerarquía donde zH es el factor dominante en los parámetros

observacionales zG y F⋆, mientras que αR actúa como modulador estructural aso-

ciado al tidal assembly bias. En términos de la red cósmica, encontramos que la
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clasificación morfológica por sí sola es insuficiente para aislar las diferencias en los

tiempos de ensamblaje de los halos y tampoco tiene efectos sobre la relación zH–F⋆

y zH–zG, por lo que αR captura las variaciones locales del entorno, sirviendo como

puente físico entre el entorno local y zH. Finalmente, estos resultados sugieren que

el ensamblaje del halo deja una huella medible en las galaxias, modulada por el

entorno local, pero no determinada por la red cósmica. La clasificación morfológica

y αR son descriptores complementarios.

Palabras clave: Análisis de datos, Información Mutua, Formación y evolución de

galaxias, Red cósmica, Anisotropía de marea, Estructura a gran escala, Simulacio-

nes cosmológicas.
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A B ST R AC T

dark matter halo assembly times: an analysis of their relation

to galaxies and the cosmic web using illustris-tng300 simulation

data.

This thesis quantifies how the cosmic web and the local halo environment modula-

te the co-evolution between galaxies and dark matter haloes within the ΛCDM

framework, using the hydrodynamical simulation IllustrisTNG300-1 at z = 0.

The analysis focuses on central and satellite galaxies with stellar masses in the

range 109 ⩽ M⋆ [ h−1M⊙ ] ⩽ 1011.5, for which the assembly histories of gala-

xies and their host haloes are reconstructed, with halo masses spanning 1011 ⩽

Mh[ h−1M⊙ ] ⩽ 1014.1.

The results show that, for low-mass central galaxies, the stellar formation efficiency

F⋆ and the assembly time of central galaxies zG contain a robust signal of zH,

whereas for satellites this connection is diluted by environmental processes after

infall into the host halo. In addition, we find that at fixed halo mass, in the low-mass

regime Mh ≲ 1012.1 h−1M⊙ , the correlation between zH and zG becomes more

robust, and for F⋆ it remains significant. In terms of the local environment, we

observe that statistically αR efficiently discriminates early-/late-assembling haloes,

showing that, especially in the low-mass regime, early-assembling haloes tend to

inhabit highly anisotropic environments, whereas those assembling later tend to

inhabit more isotropic environments. Furthermore, the results indicate that at fixed

halo mass, αR acts as a modulator of the effective halo–galaxy coupling through
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zH, revealing a hierarchy in which zH is the dominant factor in the observational

parameters zG and F⋆, while αR acts as a structural modulator associated with tidal

assembly bias. In terms of the cosmic web, we find that the morphological classifi-

cation alone is insufficient to isolate differences in halo assembly times and also has

no effect on the zH–F⋆ and zH–zG relations; therefore, αR captures local variations

of the environment, serving as a physical bridge between the local environment and

zH. Finally, these results suggest that halo assembly leaves a measurable imprint

on galaxies, modulated by the local environment but not determined by the cosmic

web. Morphological classification and αR are complementary descriptors.

Keywords: Data analysis, Mutual Information, Galaxy formation and evolution,

Cosmic web, Tidal anisotropy, Large-scale structure, Cosmological simulations.
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1
I N T RO D U C C I Ó N

El modelo cosmológico estándar (ΛCDM) constituye el marco teórico cuantitativo

para entender la formación y evolución de las estructuras cósmicas en el universo

(ver Apéndice A), vinculando las fluctuaciones primordiales en la densidad de

materia con el surgimiento jerárquico de los halos de Materia Oscura (DM). De

acuerdo con las observaciones cosmológicas actuales (CMB 1, BAO2 y supernovas

de tipo Ia), el universo es geométricamente plano (κ = 0) y la composición de

materia-energía tiene cuatro componentes [125]:

Componente relativista: Consiste en neutrinos y fotones primordiales. Los

fotones forman la radiación cósmica de fondo (CMB), descubierta en 1965,

y que interactuaron por última vez con la materia bariónica en z ∼ 1100 (ver

definición de redshift en el Apéndice A). Los neutrinos (ν) forman el fondo

cósmico de neutrinos (CνB), que se desacopló mucho antes en la historia del

universo, cuya existencia aún no ha sido detectada de forma directa.

Componente bariónica (materia ordinaria): Son los protones, electrones y

neutrones; en general, la materia visible en forma de gas, estrellas y galaxias.

Su cantidad se puede medir por medio de la densidad de masa de estrellas en

galaxias y a través de la función de luminosidad de las galaxias, obteniéndose

una contribución de ∼ 5% al contenido total de materia del universo.

Componente no-bariónica (materia oscura): Materia “invisible” que no

interactúa electromagnéticamente con la materia ordinaria, por lo que no se

1 Cosmic Microwave Background/radiación cósmica de fondo
2 Barionic Acustic Oscillations/oscilaciones acusticas bariónicas
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introducción 2

ha podido observar directamente. Sin embargo, su existencia ha sido inferida

a través de fenómenos gravitacionales como en las curvas de rotación de

las galaxias espirales [162]. En el contexto del modelo ΛCDM se asume

que esta componente está dominada por materia oscura fría (CDM), es decir,

partículas no relativistas con velocidades térmicas despreciables, de modo que

su libre recorrido medio no borra las perturbaciones de densidad en escalas

galácticas. Se estima que ∼ 27% del contenido total de materia-energía del

universo corresponde a materia oscura.

Componente de energía oscura: Cuya contribución es de ∼ 68% del con-

tenido de materia y energía del espacio-tiempo. Se modela como una fuerza

repulsiva responsable de la expansión acelerada del universo; hasta el momen-

to no se ha observado ninguna interacción directa más allá de las inferencias

basadas en la ley de Hubble.

Esta composición de materia-energía no solo determina la expansión acelerada3

del universo, sino que establece un régimen de crecimiento jerárquico en que la

materia oscura fría sirve como esqueleto gravitacional para la acumulación de gas

y la posterior formación galáctica.

En el modelo ΛCDM, los halos de materia oscura (DM) constituyen las unida-

des fundamentales de estructura cósmica que se originan a partir de fluctuaciones

primordiales de origen inflacionario, posteriormente amplificadas mediante inesta-

bilidad gravitacional durante la era de dominación de materia. Estas perturbaciones

en la densidad de materia (δρ/ρ ∼ 10−5 en la superficie de último scattering)

evolucionan jerárquicamente hasta alcanzar un contraste crítico de densidad lineal

δc ≈ 1.69 (valor teórico que corresponde al modelo de colapso esférico idealizado;

ver Apéndice A) tras lo cual estas regiones se desacoplan de la expansión cósmica,

3 Describimos la expansión mediante el factor de escala a(t) de la métrica de Friedmann, Lemaître

Robertson y Walker (FLRW); véase el Apéndice A para una introducción detallada.



introducción 3

colapsan gravitacionalmente y forman objetos virializados, conformando pozos de

potencial gravitacional que acrecientan materia circundante mediante acreción difu-

sa, incorporando gas del medio intergaláctico y/o fusiones violentas con estructuras

vecinas. Durante este proceso, además de incrementar su masa de DM, los halos

capturan gas bariónico que, además de interactuar gravitacionalmente está someti-

do a procesos físicos como gradientes de presión (principalmente presión térmica

del gas, y cuando es relevante presión de radiación), enfriamiento y calentamiento

radiativo, choques y formación estelar. La termodinámica al interior de esos pozos

de potencial está regulada, entonces, por un balance crítico entre procesos compe-

titivos: gravedad que induce el colapso gravitacional frente a la presión interna del

gas y los mecanismos de retroalimentación asociados a la formación estelar y a la

actividad de núcleos galácticos activos (AGN). Cuando el tiempo de enfriamien-

to (tcool) es menor que el tiempo dinámico del halo (tdyn), el gas experimenta

inestabilidad térmica y colapsa hacia el mínimo del potencial, formando estructu-

ras protogalácticas cuya morfología estará determinada por el momento angular

específico y marcando el inicio de la formación estelar. En este proceso, las prime-

ras supernovas de Población III actúan como agentes clave en el enriquecimiento

químico y la regulación de la eficiencia de la formación estelar mediante retroali-

mentación energética [39], la posterior evolución de estos sistemas está modulada

por su historia de ensamblaje. Halos que experimentan fusiones mayores desarro-

llan esferoides dominados por dispersión de velocidades, mientras que aquellos

que experimentan una acreción suave preservan discos rotacionalmente soportados

por la gravedad. Esta dicotomía se evidencia de manera clara en la secuencia de

Hubble de las galaxias, que abarca desde galaxias espirales azules dominadas por

discos con formación estelar activa (galaxias de tipo tardío) hasta elípticas rojas

caracterizadas por esferoides con formación estelar suprimida (galaxias de tipo

temprano). Sin embargo, investigaciones recientes han revelado poblaciones inter-

medias que muestran galaxias de tipo tardío con colores predominantemente rojos
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y galaxias de tipo temprano con colores predominantemente azules que desafían

este tipo de clasificaciones binarias y añaden un mayor grado de complejidad [195].

Figura 1: Distribución de galaxias observada por el SDSS. Cada punto es una galaxia, y los colores

indican la edad de las estructuras, es decir, las galaxias rojas están conformadas por estrellas más

viejas que las galaxias azules. Fuente: M. Blanton y The Sloan Digital Sky Survey

(www.sdss3.org).

El éxito del modelo ΛCDM en reproducir la homogeneidad e isotropía estadística

del universo a escalas ⩾ 100Mpc contrasta con la complejidad percibida en

muestreos a escalas menores del SDSS4 como se muestra en la Figura 1, revelando

una compleja red filamentaria en la distribución de galaxias llamada la Red Cósmica.

En este contexto, los halos de DM desempeñan un papel central acumulando gas

y dando lugar al proceso de formación de galaxias modulados por dos procesos

principales [160]:

1. Formación in-situ: Proceso dominante durante la fase de formación estelar

temprana, donde el gas frío cae radialmente hacia el centro del potencial

4 Sloan Digital Sky Survey, https://www.sdss.org/

https://www.sdss.org/
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formando estrellas en el mismo sitio donde se condensa. Este mecanismo

genera discos rotacionalmente soportados y predomina en los halos aislados.

2. Formación ex-situ: Estrellas formadas en otras galaxias son acretadas. En

esta fase, la adquisición de estrellas preformadas ocurre mediante fusiones

menores y eventos de disrupción de mareas, los sistemas más masivos crecen

considerablemente en masa y radio por acreción de sistemas estelares saté-

lites más pequeños formados anteriormente. Rodriguez-Gomez et al. [160]

encontraron que galaxias lo suficientemente masivas a z ≲ 1 crecen princi-

palmente por procesos de mezclas (merger). Sin embargo, ellos encontraron

que algunas de las estrellas ex-situ no están del todo asociadas con eventos

de mezclas completos; en su lugar, algunas simplemente han sido arrancadas

de galaxias sobrevivientes, como ocurre en eventos de pasajes cercanos del

sistema satélite o alguna mezcla en proceso.

Estos procesos de formación y su interacción entre la acreción de gas, fusiones y

disrupción de mareas, no solo determinan la evolución de las galaxias, sino que

también generan patrones observacionales en la distribución espacial, los cuales re-

flejan agrupaciones y correlaciones a diferentes escalas que contienen información

fundamental sobre procesos subyacentes. Para extraer y caracterizar esta informa-

ción contenida en la distribución de galaxias se emplea la función de correlación

ξ(r) de dos puntos, que cuantifica el exceso de probabilidad en comparación con

una distribución aleatoria de Poisson (homogénea e isotrópica) de encontrar una

galaxia dentro de una distancia r alrededor de otra galaxia arbitraria [116, 148].

Esta función se ajusta comúnmente a una ley de potencias [50, 116],

ξ(r) =
(
r/r0

)−γ ,

donde γ es la pendiente y r0 es la longitud de correlación. Físicamente, r0 indica la

escala a la cual la correlación entre pares de galaxias a pequeña escala es suficien-
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temente potente como para ser interpretada como una huella de perturbaciones no

lineales [116], es decir, (r0) marca la escala de transición entre el régimen lineal

(δ ≪ 1) donde las perturbaciones crecen de modo proporcional al factor de escala

a(t), y el régimen no lineal (δ ≳ 1), dominado por el colapso gravitacional y la

formación de estructuras virializadas. En muchos casos, se caracteriza esta agru-

pación en el espacio de Fourier a través del espectro de potencias de la población

trazadora Pgal(k), su comparación con el espectro de potencias de materia Pm(k)

pone de manifiesto diferencias sistemáticas en la amplitud del agrupamiento, que

se cuantifican a través del parámetro de bias b (sesgo) y se define como [58]:

b2 =
Pgal(k)
Pm(k)

.

Es importante señalar que, si bien esta definición captura la relación de amplitudes

a primer orden, este bias debe entenderse como un bias efectivo que depende

de múltiples variables, b ≡ b(k, z | S) donde S denota la selección del trazador

(por ejemplo, tipo de galaxia, rango de M⋆, color, centrales/satélites, etc.) [40].

En el régimen lineal y a grandes escalas, es común aproximar b como constante,

mientras que a escalas pequeñas (δ ≳ 1) aparecen dependencias de escala, no-

linealidades, no-localidad y estocasticidad en la relación galaxia–materia, por lo

que la cuantificación del bias requiere precaución [40, 53]. En particular, si la

descripción se limita a estadísticos de dos puntos (como P(k) o ξ(r)), gran parte de

la información queda encapsulada en correlaciones de segundo orden: en el régimen

lineal (consistente con condiciones iniciales aproximadamente gaussianas) esto

suele ser suficiente, pero en el régimen no lineal el colapso gravitacional induce

no-gaussianidad y transfiere información a correlaciones de orden superior (por

ejemplo, biespectro), que un bias lineal constante no puede capturar.

Las diferencias entre la distribución de galaxias y la de la materia se originan pre-

cisamente en esos procesos no lineales de formación de estructuras: la gravedad

provoca el flujo de materia desde regiones de baja densidad hacia áreas de mayor
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densidad, colapsando primero para formar los halos de materia oscura y posterior-

mente, en galaxias y cúmulos de galaxias, mientras se generan vacíos con materia

residual que no es completamente evacuada por la gravedad. La materia visible

en forma de galaxias se concentra con la materia oscura formando filamentos, cú-

mulos y vacíos, dando lugar a la estructura de la red cósmica cuya geometría y

conectividad influyen en la forma en que los halos interactúan con su entorno. Esta

arquitectura implica que los modelos de formación de estructura deben incorporar

no solo las propiedades intrínsecas de los halos de materia oscura, sino también

su posición dentro del campo de densidad, donde factores ambientales (densidad

local, flujos de acreción y las fuerzas de marea) modulan la relación entre materia

oscura y población de galaxias observable.

En consecuencia, el bias no solo resume diferencias de amplitud, sino que también

implica que la correspondencia entre la materia luminosa y la materia oscura no es

trivial: las galaxias no son trazadores pasivos de la distribución de materia subya-

cente, sino que exhiben un bias sistemático que depende tanto de su entorno como

de propiedades intrínsecas. La manifestación de este fenómeno es especialmente

clara en los sistemas más masivos, los cúmulos de galaxias, cuyo estudio desde

la década de 1980 ha mostrado que no se distribuyen de manera aleatoria, sino

que exhiben un agrupamiento significativo [14, 95] con una longitud de correla-

ción mayor que la de las galaxias individuales [50, 172]. Esta diferencia constituye

una de las primeras evidencias de que galaxias y cúmulos de galaxias no actúan

como simples trazadores de la distribución de materia [92]. La escasez de los

cúmulos masivos —seleccionados por su riqueza— sugiere que se formaron en

regiones donde las fluctuaciones de densidad primordiales (cola de la distribución

Gaussiana) excedieron un umbral alto, tal como lo argumentó Kaiser [92]. Esta

selección intrínseca introduce un sesgo pronunciado, amplificando la función de

correlación de los cúmulos (ξcc(r)) en comparación con la función de correlación
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de la densidad de materia subyacente (ξmm(r)). La magnitud de esta amplificación

está determinada por la rareza de las fluctuaciones primordiales en la escala de

masa de los cúmulos, de modo que a gran escala (ξmm ≪ 1) la amplificación es

aproximadamente independiente de la escala r, resultando en ξcc(r) ≃ b2 ξmm(r)

con b aproximadamente constante pero dependiente de la masa. Esto subraya que

la correspondencia entre la distribución de materia oscura y la distribución de las

galaxias es compleja, ya que estas últimas exhiben un bias sistemático que depende

de su entorno.

Estudios recientes han encontrado que en promedio, las galaxias más masivas (pre-

dominantemente rojas) se localizan en entornos densos, mientras que las de baja

masa estelar (principalmente azules) habitan en entornos de baja densidad. Los cú-

mulos de galaxias son densos nudos (clusters) que residen en las intersecciones de

filamentos alargados, que a su vez conectan hojas que delimitan grandes regiones

vacías [117, 144]. Además, Martizzi et al. [117] concluyeron que las dependencias

entre la masa y el entorno afectan más a las galaxias satélites que a las centrales. En

términos de tiempos de formación se ha encontrado que en promedio, las sobreden-

sidades que se desarrollan antes tienden a albergar halos y galaxias formados más

tempranamente, facilitando la migración de subestructuras hacia nudos o filamen-

tos; en contraste, en hojas y vacíos, halos y galaxias se forman más tarde y tendrán

menos tiempo para acumular materia oscura y formar estrellas. Estos resultados

hallados tanto en simulaciones como en observaciones sugieren que las propieda-

des galácticas —como masa y color— están correlacionadas con el entorno de sus

halos. Para cuantificar esta conexión galaxia-halo, se ha desarrollado el Modelo de

Distribución de Ocupación de Halos (HOD) [168, 224], que describe probabilidad

P(N|Mh) de que un halo de masa virial Mh contenga N galaxias de un tipo dado,

bajo el supuesto de que la masa del halo es suficiente para definir la ocupación de ese

halo y, por consiguiente, su agrupamiento. No obstante, desarrollos teóricos y simu-

laciones numéricas de N-Cuerpos han revelado que el bias no depende únicamente
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de la masa del halo Mh, sino que halos de una misma masa pueden exhibir dife-

rentes características de agrupamiento según parámetros secundarios vinculados

con sus propiedades internas, tales como la historia de formación, concentración,

abundancia de subestructuras, forma, dispersión de velocidades, momento angular,

etc. [49, 69, 70, 80, 102, 123, 163, 174, 196, 211]. A estas dependencias adicionales

se les conoce como assembly bias. Este fenómeno se manifiesta, por ejemplo, en

halos de baja masa formados en etapas tempranas tienden a estar más agrupados

(agrupamiento estadístico) y a exhibir una mayor concentración (densidad interna)

en comparación con los halos más jóvenes de la misma masa, con una inversión

de esta tendencia para los halos más masivos; Estos efectos han sido observados

en simulaciones de N-Cuerpos e incluso persisten en simulaciones hidrodinámicas

como EAGLE e IllustrisTNG [36, 126]. Comprender este bias (masa + parámetros

secundarios) es crucial para: (i) Calibrar modelos de la distribución subyacente de

materia con mayor precisión, (ii) revelar cómo parámetros secundarios del halo,

modulan propiedades galácticas observables y (iii) restringir modelos de forma-

ción estelar en diferentes entornos de la red cósmica. No obstante, alcanzar estos

objetivos es desafiante por la complejidad multiescala y no lineal de la relación

galaxia–halo. En particular, porque es completamente claro cómo las propieda-

des galácticas están influenciadas por el entorno en escalas que trascienden las

de los halos individuales. Si las propiedades galácticas están correlacionadas con

las historias de formación de sus halos, el assembly bias podría manifestarse en

la distribución de galaxias [11]; este fenómeno es conocido en la literatura como

galaxy assembly bias [36, 47, 126, 226]. No obstante, tanto la evidencia observa-

cional como la teórica respecto a este efecto sigue siendo objeto de controversia y

debate, ya que, desde una perspectiva observacional, algunos estudios corroboran

la detección de este efecto [99, 192, 216], mientras que otros trabajos indican que es

pequeño o incluso insignificante en relación con las propiedades galácticas [21, 57].
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El origen del assembly bias aún no es claro, pero se ha mostrado que está es-

trechamente ligado a la evolución dinámica del entorno local de los halos. Hahn

et al. [80] mostraron que halos de baja masa que evolucionan en proximidades de

un halo mucho más masivo pueden experimentar intensos campos de marea que

inducen cizalladura en el flujo de materia circundante, suprimiendo su crecimiento

especialmente al interior de los filamentos donde no solo se puede desacelerar el

ensamblaje de halos por acreción y fusiones, sino que en casos extremos puede

provocar pérdida de masa debido a efectos de marea si estos halos atraviesan o se

acercan demasiado a un halo masivo. Ellos encontraron que la tasa de ensamblaje de

los halos está fuertemente correlacionada con el campo de marea en redshifts (z)5

altos de z ∼ 1, lo que sugiere que el assembly bias en halos de baja masa requiere

la consideración de la evolución dinámica de las regiones donde se originan estos

halos, estando estrechamente ligado a la interacción entre la historia de formación

del halo y el campo de marea inducido por la red cósmica [24, 80].

Esta influencia ambiental no es aleatoria sino que se refleja en la distribución

anisotrópica de la materia en la red cósmica, compuesta por cuatro tipos de entornos

morfológicos clasificados según su densidad y características dinámicas:

Vacíos (voids): Son vastas regiones prácticamente despojadas de galaxias, que

ocupan la mayor parte del volumen cósmico. Dinámicamente corresponden a

zonas de expansión en las tres direcciones, lo que las convierte en los entornos

más isotrópicos del universo.

Hojas (sheets/walls): Son estructuras planas que delimitan los bordes de los

vacíos. Su dinámica está dominada por el colapso gravitacional en una sola

dirección.

Filamentos: Corresponden a estructuras alargadas y densas que canalizan el

flujo de materia hacia los clusters (cúmulos/nudos) y constituyen los ejes

5 Ver definición en Apéncice A
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estructurales de la red cósmica. Su formación está asociada al colapso en dos

direcciones, lo que genera entornos altamente anisotrópicos y dinámicamente

muy activos.

Clusters (Nudos): Son las regiones más densas y compactas de la red cósmica

donde convergen los filamentos. Son zonas de colapso en las tres direcciones,

lo que las convierte en estructuras altamente virializadas y corresponden a

pozos de potencial profundos donde suelen formarse los grandes cúmulos de

galaxias observados. En promedio, estos entornos tienden a ser más isotró-

picos que las hojas y los filamentos, reflejando el estado final del colapso

jerárquico.

Estudios recientes han identificado la anisotropía de marea6 denotada por αR (el

subíndice R hace referencia a la escala de suavizado del campo de marea), como

indicador fundamental del assembly bias [145, 156], ya que αR caracteriza la

dirección preferencial de la compresión gravitacional del entorno a la escala física

de 4R200b, donde R200b se define como el radio donde la densidad media es 200

veces la densidad media de materia del universo (densidad de fondo)7), y se obtiene

a partir de los valores propios del tensor de marea Tαβ. Físicamente, cuantifica

la intensidad y direccionalidad de las fuerzas de marea en el entorno del halo.

Paranjape, Hahn y Sheth [145] y Ramakrishnan et al. [156] mostraron que αR

permite una clara distinción entre entornos isotropicos y anisotropicos de acuerdo

al valor de αR, valores bajos de esta cantidad (αR ≲ 0.2–0.5) caracterizan entornos

más isotrópicos, como clusters y vacíos donde las fuerzas de marea ejercidas por el

entorno son más suaves y simétricas en todas las direcciones, mientras que valores

altos (αR ≳ 0.5) indican regiones marcadamente anisotrópicas, típicas de entornos

6 Tidal Anisotropy.
7 En la literatura también es común la convención R200c, definida como el radio donde la densidad

media es 200 veces la densidad crítica; en este trabajo seguimos la definición respecto a la densidad

de fondo, consistente con Paranjape, Hahn y Sheth [145].
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filamentarios y hojas, donde las fuerzas de marea comprimen la materia de forma

direccional, favoreciendo el ensamblaje temprano. Ellos encontraron que a una

masa de halo fija, la anisotropía de marea explica en gran medida las tendencias del

assembly bias observadas para múltiples propiedades internas de los halos como,

el tiempo de formación (medido a través de la concentración), forma (esfericidad

del elipsoide de masa), estructura de la dispersión de velocidades (esfericidad del

elipsoide de velocidad y anisotropía cinemática β), y momento angular (espín).

En general, halos inmersos en entornos más anisotrópicos (mayor αR) tienden a

agruparse más fuertemente, son más concentrados, más esféricos (tanto en forma

de masa como en su elipsoide de velocidades), presentan mayor espín y muestran

distribuciones de velocidad más dominadas por el componente tangencial (es decir,

con β > 0). Los análisis estadísticos de Ramakrishnan et al. [156] revelan que la

correlación entre las propiedades internas de los halos y el bias a gran escala (b1)

puede explicarse en gran medida a través de αR. Este parámetro no solo muestra

la correlación más fuerte con b1 entre todas las propiedades evaluadas, sino que

además está fuertemente correlacionado con las propiedades internas del halo, lo

cual sugiere que αR —explorado en este trabajo doctoral— permite cuantificar la

manifestación del assembly bias en la red cósmica. Este rol fundamental de αR

permite cuantificar la influencia de la red cósmica en el ensamblaje de halos.

En general, αR es una manifestación directa de la arquitectura de la red cósmica,

que es el resultado de la evolución no lineal de las perturbaciones primordiales,

donde las regiones más ricas en densidad (clusters/nodos) crecen en masa mientras

se reducen en tamaño, al mismo tiempo que los vacíos se expanden y dominan

el volumen, mientras que las fuerzas de marea en algunas regiones dan lugar a

estructuras elongadas (filamentos) y laminares (paredes) que canalizan flujos de

materia hacia nodos [22] y regulan los campos que condicionan la dirección y la

tasa de crecimiento de los halos (historias de ensamblaje), impactando sus propieda-

des internas debido a su posición dentro de esta red. Simulaciones hidrodinámicas
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han mostrado cómo los filamentos proveen de gas frío a las galaxias en formación

(particularmente en z altos ) y simultáneamente, generan gradientes de marea que

pueden suprimir el crecimiento de halos vecinos [63, 79, 104, 153].

La compleja geometría multi-escala, conectividad jerárquica y amplio rango de den-

sidades de la red cósmica convierten su caracterización en un desafío fundamental.

En particular, cuantificar sus efectos sobre la formación de estructuras requiere he-

rramientas capaces de caracterizar con precisión sus cuatro elementos constitutivos.

Este reto ha motivado extensos estudios en simulaciones cosmológicas [3, 22, 24,

34, 35, 63, 66, 104, 117, 128, 156, 166, 184, 196, 203, 213, 218], dando lugar

al desarrollo de diversos métodos de clasificación que, según su enfoque, pueden

agruparse en 6 categorías principales [104]:

1. Técnicas de grafos y percolación [5, 6, 15, 41, 169, 171, 221]: Analizan la

conectividad de estructuras elongadas mediante percolación y árboles de ex-

pansión mínima (MST), identificando filamentos y regiones de vacío usando

centroides de grupos como nodos y criterios de ramificación.

2. Métodos Estocásticos [37, 71-73, 100, 101, 165, 181-183, 189, 190, 199]:

Modelan la red cósmica como configuraciones de objetos geométricos alea-

torios, ajustando directamente las posiciones de galaxias sin requerir campos

de densidad continuos.

3. Métodos Geométricos basados en el Hessiano: Estos métodos exploran

la información morfológica y geométrica local incluida en el Hessiano del

campo de densidad, marea o cizalladura de velocidad, basándose en que la

evolución dinámica de la red cósmica está ligada al campo de fuerzas de

marea. Se destacan dos enfoques:

a) Escala Única [13, 23, 38, 66, 79, 87, 103, 207, 220]: Utilizan el tensor

de marea (T-Web) o campo de cizalladura de velocidad (V-Web).
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i) T-Web: Clasifica las estructuras mediante la evaluación del tensor

de marea Tαβ definido por el Hessiano del potencial gravitacional

ϕ:

Tαβ =
∂2ϕ

∂rα∂rβ
,

donde ϕ es obtenido mediante la ecuación de Poisson ∇2ϕ =

4πGρ̄δ, con ρ̄ la densidad media del universo y δ el campo de

sobredensidad suavizado mediante un filtro gaussiano a una escala

fija. Dados los tres valores propios reales de Tαβ, la clasificación de

la red cósmica se realiza de acuerdo al número de valores propios

λi que superan un valor umbral λth [66, 79]:

Nudos (cúmulos/clusters): puntos con los tres valores propios

positivos (3 valores propios > umbral).

Filamentos: lugares con dos valores propios positivos y uno

negativo (2 valores propios > umbral).

Hojas: puntos con un valor propio positivo y dos negativos (1

auto propio > umbral).

Vacíos: regiones del espacio donde Tij no tiene valores propios

positivos (0 valores propios> umbral).

Este umbral puede ser calibrado empíricamente y define el colapso

direccional en una, dos o tres dimensiones [66].

ii) V-Web: Similar al método T-Web, pero utiliza el tensor de cizalla-

miento de la velocidad peculiar (la parte simétrica del gradiente) en

lugar del tensor de marea del potencial gravitacional. En coordena-

das comóviles, se define como:
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Σαβ ≡ −
1

2 aH(z)

(
∂vα

∂rβ
+

∂vβ

∂rα

)
.

El análisis de valores propios sigue un criterio análogo al mencio-

nado en el caso de la T-Web, comparando cuántos λi > λth. Este

método captura mejor flujos dinámicos en regiones no virializadas,

pero es más sensible a ruido numérico.

b) Métodos Multiescala [8, 10, 34]: Se consideran la evolución de los

métodos T-Web y V-Web debido a que usa el Hessiano de distintos campos

físicos. Identifican las estructuras de la red cósmica en el espacio de

escalas (de filtros gaussianos variables) que aseguran la detección de

estructuras en todas las escalas, ya que reconoce que las estructuras

presentes no tienen un tamaño único, sino que se encuentran en un

rango amplio de escalas. Dentro de esta clase el algoritmo NEXUS y sus

variantes que se destacan por [34]:

NEXUS: Es una extensión multiescala del enfoque Multiscale Morpho-

logy Filter (MMF; Aragón-Calvo et al. [8]), que caracteriza la morfología

del campo de densidad, potencial gravitacional o campo de marea en un

conjunto de escalas de suavizado. El algoritmo general de NEXUS se

desarrolla en las siguientes etapas:

1) Se elige el campo sobre el cual se aplicará el análisis:

Densidad δ, NEXUS_den.

Tensor de marea Tαβ, NEXUS_Tidal (usado en este trabajo).

Esta elección permite una clasificación estructural físicamente

motivada, ya que refleja directamente la configuración del campo

de fuerzas gravitacionales que regula el colapso anisotrópico de

la materia.
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Logaritmo de la densidad log10(1+ δ), NEXUS_denlog.

Divergencia del campo de velocidad θ, NEXUS_veldiv.

Cizalladura del campo de velocidad σ, NEXUS_velshear.

2) Filtrado multiescala: Se aplica un filtro gaussiano al campo selec-

cionado, de ancho:

Rn = (
√
2)nR0, (1)

donde R0 es la escala más pequeña donde se espera encontrar estruc-

turas. En la práctica, R0 es la longitud de una unidad de celda.

3) Cálculo del Hessiano: Para cada campo suavizado, se calculan los

valores propios de la matriz Hessiana del campo seleccionado (donde

λ1 ⩽ λ2 ⩽ λ3).

4) Extracción de signaturas (firmas) morfológicas: Se usan los valores

propios para construir el espacio de signaturas (respuestas o firmas

morfológicas) S(x) que cuantifican la presencia de hojas, filamentos

o clusters a cada punto del volumen.

5) Espacio de escalas: Se repiten los pasos del b al d para las diferentes

escalas de suavizado Rn, construyendo la representación del espacio

de escalas en cada punto del volumen.

6) Fusión multiescala: Para cada punto del volumen se combinan las

signaturas a lo largo de todas las escalas y se selecciona la de mayor

intensidad:

S(x) = máx
n

SRn(x) (2)

Esto asegura que cada estructura sea detectada en la escala en la que

es más prominente.

7) Aplicación de umbrales físicos: Se aplican criterios físicos para

un umbral de detección. Para los clusters, el umbral se basa en la
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viralización (∆ > ∆vir), mientras que para filamentos y paredes, se

usa la dependencia de la masa con la signatura (pico de ∆M2).

NEXUS+: Mejora el algoritmo original aplicando el análisis no sobre el

campo de densidad directamente, sino que usa un filtro log-gaussiano que

le permite manejar mejor las diferencias de órdenes de magnitud en el

campo de densidad, mejorando el contraste y reduciendo la sensibilidad

al ruido numérico en zonas subdensas, que permite una detección más

robusta de paredes y filamentos.

4. Métodos topológicos [7, 9, 10, 42, 128, 129, 136, 139, 152, 175, 178, 179]:

Caracterizan la conectividad global y propiedades topológicas del campo de

densidad mediante la teoría de Morse (DisPerSE), SpineWeb (identificación

de filamentos/paredes como bordes entre cuencas), Watershed (delimitación

de vacíos). La ventaja de estos métodos es que capturan la conectividad

intrínseca de la red cósmica mediante propiedades topológicas sin asumir

geometrías locales.

5. Métodos en el espacio de fases [61, 62, 77, 85, 86, 155, 170]: Estos métodos

analizan la estructura dinámica de la red cósmica mediante el estudio del

espacio de fase (posición + velocidad) de la distribución de materia. Se

basa en la evolución de la “hoja de fase”, una superficie tridimensional que

se pliega en el espacio de fase, donde las estructuras no lineales emergen

en los puntos donde las trayectorias de flujo se cruzan, permitiendo una

identificación morfológica directamente ligada a la dinámica gravitacional.

6. Análisis β-Skeleton y aprendizaje automático [184]: El trabajo de Suárez-

Pérez et al. [184] propone un procedimiento para inferir los elementos de

la red cósmica a partir del grafo β-Skeleton, entrenando un clasificador de

Random Forest para predecir la clasificación T-Web utilizando características
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derivadas del grafo. Usando catálogos de galaxias de la simulación Illustris-

TNG, ellos encontraron que con β = 1 y la T-Web del campo de materia

oscura suavizada 2Mpc, el clasificador Random Forest aprovecha mejor las

características del grafo para clasificar a una galaxia como perteneciente a

nudo, filamento u hoja.

Elβ-Skeleton es un algoritmo que construye un grafo de proximidad a partir de

una distribución de nodos (en este caso, galaxias) y depende de un parámetro

continuo β que define una región de exclusión entre cada par de nodos. Dos

nodos p y q se conectan si no existe un tercer nodo dentro de esa región de

exclusión (definición tipo “luna”). Para β = 1 el criterio coincide con el grafo

de Gabriel (se une p y q si la esfera con diámetro pq está vacía), mientras que

para β = 2 se obtiene el Relative Neighbor Graph (RNG). Este grafo captura

de manera no paramétrica la geometría filamentaria sin requerir suavizados

adicionales. A partir del grafo se extraen descriptores locales del entorno (por

ejemplo, densidad de conexiones, longitudes de aristas, grado y medidas de

centralidad) que sirven como características de entrada para el clasificador.

Estos métodos reconstruyen y clasifican el entorno cosmológico a partir de ca-

tálogos, ofreciendo una caracterización geométrica y dinámica del universo. Sin

embargo, debido a la no linealidad de la fuerza gravitacional y el gran número

de procesos físicos involucrados que permiten el crecimiento de las fluctuaciones

en el campo de densidad y la formación de las galaxias, los métodos analíticos

resultan insuficientes para abarcar todo el rango de escalas, por lo que se requiere

el uso de metodologías que evolucionen las condiciones iniciales cosmológicas. En

consecuencia, se han desarrollado dos enfoques principales [176]:

1. Simulaciones numéricas: Resuelven numéricamente de forma explicita las

ecuaciones dinámicas y las ecuaciones básicas de la gravedad e hidrodinámica

(cuando aplica) en un amplio rango de escalas, se clasifican en dos categorías:
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a) Simulaciones de Materia Oscura (Simulaciones de N-Cuerpos “puras”):

Modelan únicamente materia oscura; en este caso, la distribución de ma-

sa es representada por un conjunto de partículas no colisionales bajo la

interacción gravitacional. Los algoritmos más destacados son: el algo-

ritmo Particle-Particle (PP) y el tipo árbol (Tree). Otros son el Particle

Mesh (PM), que usa un método basado en integrales (Integral-Based);

el Particle-Particle-Particle Mesh (P3M), un método híbrido; y el Tree-

Particle (TPM), que es un método adaptativo [125, 205].

b) Simulaciones hidrodinámicas: Modelan la formación y evolución de las

galaxias resolviendo las ecuaciones gravitacionales y las hidrodinámicas

en el contexto cosmológico incorporando procesos de enfriamiento del

gas, retroalimentación estelar de agujeros negros y supernovas, y en al-

gunos casos, campos magnéticos y rayos cósmicos. Ademas, simulan las

propiedades de la materia oscura, sin hacer simplificaciones a los mode-

los físicos, logrando modelar galaxias individuales en las simulaciones

de mejor resolución. Existen varios métodos para resolver las ecuacio-

nes hidrodinámicas, entre ellos: métodos eulerianos (Grid-Based), méto-

dos lagrangianos (Particle-Based), especialmente los SPH8, y el método

lagrangiano-euleriano, que es una mezcla de los anteriores. El código

más destacado es AREPO [180], cuya aplicación más detallada acerca de

la formación y evolución de las galaxias corresponde a las simulaciones

Illustris[134] e Illustris-TNG [135].

2. Modelos semianalíticos (SAM): Combinan aproximaciones analíticas con

calibraciones de las simulaciones numéricas de N-cuerpos más detalladas.

Utilizan los halos de materia oscura de simulaciones de N-cuerpos y me-

diante un modelo analítico (receta), asignan las propiedades galácticas (masa

estelar, luminosidad, metalicidad). La principal ventaja de los SAM es que

8 Smoothed Particle Hydrodynamics
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no son computacionalmente costosos en comparación con las simulaciones

hidrodinámicas, lo que permite abordar diferentes procesos físicos evaluando

rápidamente sus efectos. Las propiedades típicas calculadas en estos modelos

son la masa de las estrellas y el gas de las galaxias, propiedades estructurales,

y cantidades observables tales como la luminosidad y la composición quími-

ca, entre otras cantidades. La principal desventaja de este método es el grado

de aproximación, debido a que la mayoría de los procesos físicos son intro-

ducidos “a mano”, lo cual hace que los códigos se vuelvan muy complejos e

incluyen una gran cantidad de parámetros no cosmológicos que generan gran

incertidumbre [18, 176].

Figura 2: Métodos computacionales para el estudio de la formación y evolución de estructuras

[176][125][205]

Dada la imposibilidad de observar directamente los halos de materia oscura, la

utilización de estas herramientas computacionales se ha vuelto indispensable para

entender la conexión entre galaxias y sus halos. A pesar de los avances del mode-

lo ΛCDM, persisten incógnitas fundamentales sobre los procesos que regulan la

formación estelar, el apagamiento de formación estelar en galaxias y el papel de la

red cósmica a gran escala en estas dinámicas. Abordar estos problemas requiere el

uso de simulaciones cosmológicas que incorporen de manera consistente la física

bariónica y el entorno a gran escala. En este trabajo empleamos la simulación hidro-
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dinámica IllustrisTNG300 parte del proyecto The Next Generation9 (IllustrisTNG)

[135], que resuelve de manera conjunta la evolución de la materia oscura, el gas, las

estrellas y los campos magnéticos mediante el código AREPO [180], y reproduce

propiedades observacionales clave de galaxias a lo largo de escalas cósmicas. Espe-

cíficamente usamos los datos de la simulación etiquetada como IllustrisTNG300-1,

que corresponde a la corrida de mayor resolución de la familia TNG300, esta simu-

lación cubre un volumen cúbico de 205 h−1Mpc de lado, con una resolución de

25003 partículas de materia oscura (DM), donde cada partícula de materia oscura

tiene una masa de 3.98× 107 h−1M⊙ y las celdas de gas una masa media de

7.43× 106 h−1M⊙ . La simulación adopta parámetros cosmológicos consistentes

con las observaciones del satélite Planck [151]: Ωm = 0.3089, Ωb = 0.0486,

ΩΛ = 0.6911 y h = 0.6774 10.

Los halos de materia oscura en Illustris TNG300 son identificados mediante el

algoritmo Friends-of-Friends (FoF) con una longitud de vínculo de 0.2 veces la

separación media entre partículas, y los subhalos mediante SUBFIND [159]. La

masa del halo (Mh) se definió como la masa total contenida en una esfera cuya

densidad media es 200 veces la densidad crítica del universo a z = 0. La muestra

de galaxias seleccionadas en este trabajo incluye todas aquellas con masa estelar

M⋆ ⩾ 109 h−1M⊙ en z = 0, medida dentro de dos veces el radio de masa media

estelar de cada subhalo. Este umbral asegura que cada galaxia esté resuelta con al

menos 150 partículas estelares y garantiza historias de formación suficientemente

detalladas. No obstante, para garantizar la robustez estadística en el análisis, se

requiere un mínimo de 1 000 galaxias por bin de masa estelar, lo que establece un

límite superior de M⋆ = 1011.5 h−1M⊙ . Como resultado de ese filtro, la muestra

final de galaxias consta de NCentral,gal = 127 907 y NSat,gal = 89 699 distribuidos

9 https://www.tng-project.org/
10 h ≡ H0/(100 km s−1 Mpc−1) es el parámetro de Hubble adimensional; las unidades h−1 Mpc y

h−1M⊙ indican cantidades escaladas con este valor.

https://www.tng-project.org/
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en 10 bins de masa estelar (con un ancho de bin de 0.25 dex11). La Figura 3 presen-

ta la función de masa estelar para la muestra total, así como las subdivisiones de

galaxias centrales y satélites.
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Figura 3: F

unción de masa estelar para las galaxias de la simulación divididas en todas las

galaxias (azul), galaxias centrales (naranja) y galaxias satélite (verde).

Para cuantificar la historia de formación, se utilizaron los árboles de fusión de la

simulación, siguiendo el progenitor más masivo a través de snapshots12. El tiempo

de ensamblaje de una galaxia (zG) se definió como el redshift en el cual alcanzó la

11 Es importante señalar que con el fin de mantener la completitud de nuestra muestra, se han incluido

en el estudio algunos bins de masa estelar que no alcanzan este umbral mínimo, específicamente se

incluyo el último bin para las galaxias centrales (que contiene solo 540 objetos) y los dos últimos

bins para las galaxias satélite.
12 En el contexto de las simulaciones cosmologicas, un snapshot es una “fotografía” del estado

completo del volumen simulado en un instante de tiempo/redshift dado. Illustris TNG300 sigue la

evolución de los objetos a través de 100 snapshots que cubren 2.2× 10−16 ⩽ z ⩽ 127.0
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mitad de su masa estelar final en z = 0. De forma análoga, el tiempo de ensamblaje

del halo (zH) se definió como el redshift en el cual el halo alcanzó la mitad de

su masa actual. Esta definición ha sido ampliamente adoptada por su utilidad para

vincular propiedades internas de los halos con observables galácticos [89, 192,

208]. Aunque zG no es directamente observable, se han desarrollado enfoques para

inferir esta cantidad mediante el ajuste de la distribución de energía espectral (SED

por sus siglas en inglés) de las galaxias [89]. Al obtener los tiempos de formación

de las galaxias seleccionadas de la simulación, la Figura 4 muestra el valor medio

de zG en función de la masa estelar para galaxias centrales, satélites y la muestra

total.
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Figura 4: Media del zG para las galaxias de la simulación en función de la masa estelar. Los

símbolos y colores corresponden todas las galaxias (azul), galaxias centrales (naranja) y galaxias

satélite (verde) con masa estelar en el rango de 109.0 ⩽ M⋆[ h−1M⊙ ] ⩽ 1011.5

.

En la Figura 4, se observa que las galaxias menos masivas tienden a ensamblarse

más recientemente (menor zG), mientras que las galaxias más masivas muestran
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tiempos de ensamblaje más tempranos (mayor zG), con un cambio de comporta-

miento alrededor de M⋆ ∼ 1010.5 h−1M⊙ . Además, las galaxias satélite tienden

a ensamblarse más temprano que las centrales de masa similar, debido a efectos

ambientales como el tidal stripping y la supresión de la formación estelar tras su

incorporación al halo anfitrión [138]. En contraste, las galaxias centrales más masi-

vas, que habitan en halos también más masivos, suelen experimentar apagamiento

temprano debido a mecanismos como retroalimentación de AGN o agotamiento del

gas frío, lo que es coherente con sus colores rojos y su mayor grado de agrupamiento

[161]. Finalmente, para galaxias con M⋆ ≳ 1010.5 h−1M⊙ , se observa un ligero

retraso en zG, posiblemente vinculado a eventos de fusión tardíos o al reciclaje efi-

ciente de gas previamente expulsado [89]. Aunque estas galaxias pueden mantener

una formación estelar residual, sus poblaciones estelares dominantes siguen siendo

antiguas y enrojecidas.

Sobre esta base conceptual, esta tesis busca establecer cómo la red cósmica influye

en la formación de halos y en la evolución de sus galaxias. En particular, se analiza

cómo la red cósmica modula la coevolución entre galaxias y halos de materia

oscura en el marco del modelo ΛCDM, utilizando la simulación hidrodinámica

IllustrisTNG300-1 a z = 0. El análisis se centra en galaxias centrales y satélites en el

rango de masa estelar 109 ⩽ M⋆ [ h−1M⊙ ] ⩽ 1011.5, reconstruyendo sus historias

de ensamblaje para responder qué propiedades galácticas contienen información

más robusta sobre el tiempo de ensamblaje del halo zH y en qué medida esa

conexión es modulada por el entorno, tanto en términos de anisotropía de marea

(αR) como de morfología (NEXUS_tidal).

La investigación se desarrolla en dos etapas: en el Capítulo 2 se emplea la Infor-

mación Mutua (MI) como herramienta estadística para identificar dependencias no

lineales y señales de assembly bias entre zH y las propiedades galácticas obser-

vables. Posteriormente, en el Capítulo 3 se reinterpreta dicha conexión desde una
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perspectiva física y ambiental, caracterizando el entorno local mediante la aniso-

tropía del campo de marea (αR) y la morfología de la red cósmica (NEXUS_tidal).

A través de este enfoque dual, el trabajo busca establecer una jerarquía causal entre

la masa del halo, su historia de formación y su ubicación en la red cósmica.



2
H I ST O R I A S D E F O R M AC I Ó N D E GA L A X I A S Y S U S

H A L O S D E M AT E R I A O S C U R A

Las galaxias observadas proporcionan información fundamental para comprender

la estructura a gran escala del universo. De acuerdo con el modelo cosmológico

estándar (ΛCDM), estas galaxias se forman y evolucionan en el interior de halos

de materia oscura (DM) que emergen del colapso gravitacional no lineal de las

perturbaciones en la densidad de materia, estableciendo una estrecha relación entre

la historia de ensamblaje de las galaxias y la de sus halos anfitriones.

El análisis de esta conexión galaxia-halo constituye un área de investigación suma-

mente activa dentro de la cosmología, abordada mediante diversas metodologías,

como el análisis del agrupamiento (clustering) de galaxias y el modelamiento de

la formación de estructuras a través de simulaciones numéricas. Estos enfoques

complementarios buscan comprender cómo las propiedades observacionales de

las galaxias —como su distribución espacial o sus características físicas— están

influenciadas por las propiedades y la evolución de sus halos anfitriones. En el

modelado de esta conexión, pueden distinguirse dos metodologías [210]:

Modelado físico [98, 132, 177]: Simula o parametriza los procesos físicos

involucrados en la formación y evolución de galaxias, como el enfriamiento

del gas, la formación estelar, la retroalimentación y, en algunos casos, los

campos magnéticos. Este enfoque se implementa mediante simulaciones hi-

drodinámicas cosmológicas que resuelven las ecuaciones gravitacionales e

hidrodinámicas, aunque a un alto costo computacional. Como alternativa, los

26



historias de formación de galaxias y sus halos de materia oscura 27

modelos semi-analíticos (SAM) [76, 93, 212] ofrecen una aproximación más

eficiente, utilizando prescripciones analíticas para describir los procesos físi-

cos a lo largo de los árboles de fusión extraídos de simulaciones de N-cuerpos.

Aunque los SAM requieren calibración continua frente a simulaciones hidro-

dinámicas y datos observacionales, su principal ventaja radica en su bajo

costo computacional.

Modelos empíricos: Utilizan datos observacionales para restringir un con-

junto específico de parámetros que describen la conexión galaxia–halo en

una época determinada o a lo largo del tiempo. Al requerir menos supuestos

físicos, estos modelos ofrecen mayor flexibilidad para explorar aspectos poco

comprendidos de dicha conexión. Basados en las propiedades de los halos

predichas por simulaciones cosmológicas, los modelos empíricos establecen

vínculos directos entre observaciones de galaxias y estructuras de materia

oscura. Su base conceptual es el modelo de halos (Halo Model, HM), un

marco analítico que describe la distribución de materia oscura a partir de

halos individuales como unidades fundamentales [46, 113, 147, 198]. Dentro

de este enfoque, destacan varios métodos:

• Modelo de Ocupación de Halos (HOD) [97, 147, 210]: Especifica la

distribución de probabilidad P(NG|MH) para el número de galaxias NG

dado un halo de masaMH. Este modelo permite estimar cuántas galaxias

y de qué tipo se encuentran en halos de diferentes masas, así como su

distribución espacial interna1.

• Función de Luminosidad Condicional (CLF) [197, 215]: Especifica la

distribución P(LG|MH), es decir, la probabilidad de encontrar una gala-

xia de luminosidad LG en un halo de masa MH. Este modelo describe

1 La ocupación de galaxias es una medida estadística del número esperado de galaxias en halos de

una determinada masa, y cómo están distribuidas espacialmente dentro de dichos halos (función de

ocupación).
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cómo la luminosidad de las galaxias varía con la masa del halo que las

aloja.

• Modelo de Concordancia de Abundancia (Abundance Matching, AM)

[43, 82, 96, 97, 118, 124, 197, 198, 200]: Establece una correspondencia

monótona entre una propiedad del halo (como la masa o la velocidad

circular máxima) y una propiedad galáctica (como la masa estelar o la

luminosidad). En su forma más simple, asigna a cada galaxia simulada

un halo según el orden de abundancia: la galaxia más masiva se asocia

al halo más masivo, y así sucesivamente. Esta técnica no paramétrica co-

necta directamente la función de masa estelar (o de luminosidad) de las

galaxias con la función de masa de halos en simulaciones, de modo que

las distribuciones simuladas coincidan exactamente con las observadas.

Existen diversas extensiones del modelo AM que permiten incorporar depen-

dencias adicionales entre las propiedades de las galaxias y las de sus halos

anfitriones, más allá de la masa o la velocidad circular máxima. Ejemplos de

estas extensiones incluyen el Halo Abundance Matching (HAM) y el Subhalo

Abundance Matching (SHAM), que consideran explícitamente la jerarquía en-

tre halos y subhalos. Además, las variantes conocidas como Emparejamiento

de Abundancia Condicional (Conditional Abundance Matching, CAM) intro-

ducen correlaciones secundarias, como el sesgo galáctico (galaxy bias) [19,

210, 223] al considerar correlaciones entre propiedades secundarias (como

color o edad estelar) de las galaxias y propiedades estructurales de sus halos,

manteniendo fija una propiedad principal. Esta técnica representa una forma

simple y eficiente de conectar las observaciones de galaxias con la estructura

de materia oscura en simulaciones de N-cuerpos.

Un ejemplo representativo de los modelos CAM es el modelo de Emparejamiento de

Distribución de Edades (Age Distribution Matching, ADM) [82, 83]. Este modelo
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relaciona el color de una galaxia (o alguna propiedad observable) con un indicador

de la edad del halo anfitrión. Su principio fundamental establece que las galaxias

más antiguas habitan en halos más antiguos. En términos prácticos, las galaxias

más masivas se asignan a los halos más masivos mediante AM. Luego, dentro de

intervalos de masa estelar, las galaxias se ordenan según el tiempo de formación

del halo, asignando colores o tasas específicas de formación estelar (SFR) según

su posición en dicha jerarquía. Como resultado, los halos de ensamblaje temprano

alojan galaxias más rojas, mientras que los halos de ensamblaje tardío contienen

galaxias más azules. Este enfoque se emplea con frecuencia para establecer correla-

ciones entre propiedades observacionales (como el color) y la edad de los halos de

materia oscura, especialmente en estudios de catálogos de galaxias simuladas. En

particular, Hearin y Watson [82] introducen el concepto de zstarve, definido como

el redshift a partir del cual se interrumpe el suministro de gas frío en una galaxia,

deteniendo así su formación estelar. Para una luminosidad fija, se supone que el

color está en correspondencia con zstarve, asignando colores más rojos a valores

más altos de este último. Este parámetro se determina a partir del primer evento

que ocurra entre los siguientes tres hitos en la historia de ensamblaje del halo:

1. zchar: El redshift en el que el halo alcanza por primera vez una masa superior

a 1012 h−1M⊙. Si el halo nunca alcanza esta masa, se fija zchar = 0.

2. zacc: El redshift en el que el halo se convierte en un subhalo, es decir, cuando

es incorporado a un halo más masivo. Para halos centrales, zacc = 0.

3. zform: El redshift que marca la transición entre la fase de acreción rápida y la

fase de acreción lenta del halo.

Para validar el modelo Age Distribution Matching, Hearin et al. [83] utilizaron

datos del SDSS2 DR7 para obtener la distribución observada de colores de las

2 Sloan Digital Sky Survey

https://www.sdss.org/
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galaxias. Posteriormente, aplicaron la técnica de lente gravitacional galaxia–galaxia

para estimar la distribución de masa de los halos asociados a dichas galaxias. El

catálogo simulado fue construido utilizando árboles de fusión y catálogos de halos

del proyecto Bolshoi [17], y aplicaron la técnica de Abundance Matching utilizando

como propiedad del halo la velocidad circular máxima alcanzada a lo largo de su

historia de ensamblaje, Vpeak. Esta magnitud se considera particularmente útil para

predecir la fracción de galaxias satélite, ya que refleja tanto la profundidad del

potencial gravitacional como el historial de interacción del halo. Se asumió una

relación monótona entre Vpeak y la masa estelar, asignando galaxias más masivas

a halos con mayor Vpeak. Para estimar las masas estelares se utilizó la magnitud

absoluta en la banda r. La asignación del color a las galaxias simuladas se realizó

en dos etapas:

i. Se definió la función de probabilidad empírica PSDSS(g− r | M⋆) a partir

de los datos observacionales del SDSS, la cual representa la probabilidad de

que una galaxia con masa estelar M⋆ tenga un color g− r determinado. Para

ello, tanto las galaxias observadas como las simuladas fueron agrupadas en

intervalos de masa estelar.

ii. Dentro de cada intervalo de masa, las galaxias simuladas fueron ordenadas

por zstarve (a través de Vpeak), mientras que las galaxias observadas fueron

ordenadas por color g− r, de tal forma que las más rojas aparecen primero.

Luego, se emparejaron aleatoriamente ambas listas en número, seleccionando

los colores simulados según la distribución PSDSS(g− r | M⋆). Este proce-

dimiento garantiza que la distribución de colores de las galaxias simuladas

coincida exactamente con la observada.

Los resultados obtenidos muestran que el modelo Age Distribution Matching repro-

duce correctamente la distribución de colores g− r de galaxias centrales y satélites,

así como la dependencia de dichos colores con la masa de su halo anfitrión. Además
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reproduce la función de correlación proyectada de dos puntos (projected 2PCF) en

función de la masa estelar a partir de datos del SDSS DR7.

En términos generales, el modelo parte de la suposición de que el color o la sSFR

de una galaxia pueden actuar como indicadores de la edad del halo. No obstante,

estudios posteriores han cuestionado esta hipótesis. Por ejemplo, Lin et al. [107]

examinaron el fenómeno del sesgo de ensamblaje de halos (halo assembly bias),

explorando la relación entre la edad del halo y la sSFR bajo una correspondencia

monótona, no obstante, no encontraron evidencia concluyente de dicha correlación,

lo que sugiere que la sSFR no refleja directamente la historia de formación del halo.

Por otro lado, Lim et al. [105], utilizando grupos de galaxias del SDSS, propusieron

la fracción de masa estelar de las galaxias centrales respecto a la masa de sus halos

anfitriones fc = M⋆,c/Mh, como indicador observacional del tiempo de ensambla-

je del halo. Hallaron que halos con altos valores de fc tienden a haber ensamblado la

mitad de su masa en épocas más tempranas, y que sus galaxias centrales son más ro-

jas y con formación estelar apagada (quenched). De forma complementaria, Tinker

et al. [192] emplearon datos del catálogo NYU Value-Added Galaxy para investigar

la relación entre la edad del halo y las propiedades galácticas, usando Mpeak (masa

máxima que ha alcanzado un halo) como proxy robusto para evitar sesgos de halos

splashback3. Descubrieron que, para galaxias centrales con M⋆ > 1010M⊙/h−2,

la fracción de galaxias apagadas (fq) aumenta ∼ 5% desde entornos de baja a alta

densidad. Esto sugiere una correlación positiva entre fq y la densidad ambiental

(ρ), coherente con modelos donde la edad del halo está correlacionada con la edad

estelar. Sin embargo, esta correlación se debilita para galaxias menos masivas, lo

que podría indicar una inconsistencia con el modelo Age Distribution Matching

en dicho régimen. En línea con esto, estudios más recientes han utilizado datos

3 El término splashback haloes se usa para referirse a un subconjunto de galaxias centrales que residen

en halos que, a pesar de estar clasificados como centrales, han sufrido previamente un encuentro

cercano o incluso han atravesado un halo grande y masivo. Estos halos se han visto influenciados

por fuerzas de marea y el entorno gravitacional de una estructura mayor.
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del proyecto DESI4 un mapeo espectroscópico de nueva generación que extiende y

mejora las muestras de galaxias respecto al SDSS, tanto en volumen como en rango

de z. En particular, mientras que las muestras espectroscópicas clásicas de SDSS

están dominadas por el Universo local (z ∼ 0.1), DESI construye catálogos mucho

más grandes y homogéneos a 0.4 ≲ z ≲ 1.0 para trazadores masivos y pasivos

como las Luminous Red Galaxies (LRGs5) [1, 114, 188, 225]. En este contexto,

Berti, Dawson y Dominguez [19] encuentran que, en el régimen de las LRGs, el

color no está correlacionado con la edad del halo. Utilizando técnicas de SHAM y

usando el modelo Age Distribution Matching, construyeron catálogos de galaxias

limitados en magnitud a z ∼ 0.43, 0.52 y 0.63, aplicando criterios de selección de

LRGs del proyecto DESI. La muestra de halos proviene de la simulación MDPL2,

y las edades de los halos se calcularon siguiendo a Hearin y Watson [82]. Sus

resultados indican que el modelo infrarrojo basado en SHAM reproduce mejor las

observaciones, mientras que el modelo Age Distribution Matching sobreestima la

agrupación, reforzando la conclusión de que no hay una correlación directa entre

el color y la edad del halo en LRGs.

Uno de los avances más importantes en el estudio de la conexión entre halos y

galaxias ha sido posible gracias a los desarrollos teóricos y tecnológicos en simu-

laciones cosmológicas de N-cuerpos y en el análisis estadístico de sus propiedades.

Estos estudios han permitido comprender con gran detalle los procesos de forma-

ción y evolución del universo a gran escala. En particular, han revelado que, a masa

fija, los halos que se ensamblaron en épocas tempranas (halos más viejos) tienden

a encontrarse en entornos con mayor clustering que aquellos que se ensamblaron

más recientemente (halos más jóvenes). Este fenómeno es conocido como sesgo de

4 Dark Energy Spectroscopic Instrument.
5 Los criterios de selección de LRGs en DESI se basan en cortes en el espacio color–magnitud: se

emplean cortes en r− z y magnitud z (para la selección óptica), y en r−W1 y magnitud W1 (para la

selección infrarroja), optimizados para aislar galaxias masivas y pasivas en el rango 0.4 < z < 1.0.

https://www.desi.lbl.gov/


historias de formación de galaxias y sus halos de materia oscura 33

ensamblaje de halos (halo assembly bias) [69], y ha sido ampliamente investigado,

encontrándose que el clustering a masa fija depende no solo de la masa del halo,

sino también de su historia de formación y de su estructura interna [49, 69, 70, 211].

En este contexto, se esperaría que el sesgo de ensamblaje también se manifestara

en las propiedades observadas del clustering de galaxias. Este fenómeno, conocido

como sesgo de ensamblaje de galaxias (galaxy assembly bias), ha sido cuantificado

tanto en modelos semi-analíticos [45, 47, 90] como en simulaciones hidrodinámi-

cas [12, 126, 127, 214].

Detectar observacionalmente el sesgo de ensamblaje de halos representa un gran

desafío, ya que requiere estimar tanto la masa de los halos de materia oscura como

su historia de formación a partir de propiedades observables de las galaxias. Este

proceso implica, por un lado, aplicar un algoritmo de agrupamiento para estimar la

masa de los halos, y por otro, identificar propiedades galácticas que reflejen la his-

toria de ensamblaje de sus halos anfitriones. Este problema ha sido abordado desde

diversos enfoques con resultados contradictorios [29, 57, 99, 107, 137, 216, 227].

Por ejemplo, Lacerna, Padilla y Stasyszyn [99] utilizaron un catálogo de grupos del

SDSS DR4 para estudiar halos con masas del orden de 1012 h−1M⊙ , encontraron

que el clustering de galaxias centrales más antiguas (según la edad estelar media)

era débil pero significativamente mayor que el de galaxias más jóvenes, lo que in-

terpretaron como evidencia del sesgo de ensamblaje de los halos. En contraste, Lin

et al. [107] analizaron halos de masa similar (halos con masas de ∼ 1012 h−1M⊙ )

utilizando lentes gravitacionales y clasificaron las galaxias centrales del catálogo de

grupos del SDSS DR7, como de tipo temprano o tardío en función de sus historias

de formación estelar (SFH), sin encontrar evidencia significativa del sesgo. Otro

estudio destacado es el de Miyatake et al. [123], quienes emplearon el catálogo

de cúmulos redMaPPer6 (ópticamente seleccionado) y dividieron los cúmulos en

6 red-sequence Matched filter Probabilistic Percolation cluster finder algorithm
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dos submuestras según la separación media proyectada de sus galaxias miembro

respecto al centro del cúmulo, asumiendo que dicha separación es un trazador del

ensamblaje. Estimaron masas de los halos por weak lensing (eligiendo halos con

masas similares) y reportaron una señal de sesgo de ensamblaje para cúmulos con

M ∼ 2× 1014 h−1M⊙ con una amplitud de clustering 60 % mayor que lo predi-

cho por simulaciones [187]. Sin embargo, estudios posteriores sugirieron que esta

señal podría deberse a efectos de proyección, es decir, a la inclusión de galaxias

no pertenecientes al cúmulo a lo largo de la línea de visión [186, 187, 227]. Este

último trabajo además investigó la posible correlación entre propiedades de las

galaxias centrales y la historia de ensamblaje de sus halos, utilizando solo cúmulos

con redshifts espectroscópicos y técnicas de weak lensing junto con correlaciones

cruzadas cúmulo-galaxia. Sus resultados sugieren que las características de las

galaxias centrales no están significativamente correlacionadas con la historia de

ensamblaje de los halos a masa fija. En un enfoque complementario, Tinker et al.

[194] utilizaron catálogos de grupos del SDSS y simulaciones N-body para evaluar

el grado de correlación entre el ensamblaje de galaxias y el de halos. Se encon-

tró que estas correlaciones solo son detectables para galaxias centrales con masas

estelares mayores a 1010 h−1M⊙ . Finalmente, Zentner et al. [222] utilizaron un

modelo HOD ajustado a observaciones del SDSS DR7. Aunque no realizaron una

detección directa del sesgo de ensamblaje, su modelo incluyó explícitamente este

efecto, mejorando así el ajuste al clustering observado.

Una característica común de los estudios anteriores es que buscan detectar el sesgo

de ensamblaje a masa de halo fija, para evitar este paso Wang et al. [209] pro-

pusieron una detección basada en masa estelar, utilizando grupos del SDSS DR7

y separando la muestra entre galaxias centrales y satélites. Además emplearon la

tasa de formación estelar específica (sSFR) como trazador del ensamblaje de las

galaxias, midiendo las diferencias en la función de correlación proyectada. Encon-
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traron que para galaxias centrales con masas estelares entre 109.77 y 1011.27 M⊙ ,

el clustering de aquellas con baja sSFR (ensamblaje temprano) era entre un 20 % y

30 % mayor que en galaxias con alta sSFR (ensamblaje tardío), superando sistemá-

ticamente en 10–30 puntos porcentuales a lo predicho por modelos semi-analíticos.

Por su parte, Tinker et al. [192] adoptaron el supuesto de que los halos con mayor

Mpeak han tenido más tiempo para crecer, y por tanto son más antiguos. Esto mitiga

efectos como los halos splashback7, haciendo de Mpeak un mejor indicador de la

edad del halo. Para determinar si la edad de galaxias y sus halos anfitriones está

correlacionada utilizaron el catálogo NYU Value-Added Galaxy Catalog basado

en SDSS DR7, identificaron galaxias centrales y midieron su fracción apagada (fq)

en función de la densidad a gran escala (ρ). Los halos fueron clasificados según

su crecimiento fraccional en simulaciones de N-Cuerpos de la serie Chinchilla8,

usando el algoritmo Rockstar9, un buscador de halos (halo finder) que opera en el

espacio de fase completo (6D), lo que permite una detección robusta de subestruc-

turas[17] y árboles de ensamblaje para trazar sus historias. Aplicaron el modelo de

coincidencia de edad (age matching) siguiendo a Hearin y Watson [82], asignando

colores o SFR a galaxias en bins de masa estelar ordenadas por la edad de sus

halos. En su análisis, observaron que para galaxias con M⋆ > 1010 h−2M⊙, la

fracción fq aumentaba aproximadamente un 5 % al pasar de regiones de baja a

alta densidad. Esto sugiere una correlación positiva entre fq y ρ cuando la edad

del halo se correlaciona con la de la galaxia. Sin embargo, para masas estelares

menores, no hallaron dicha correlación, lo que indica que el ensamblaje del halo

tiene un impacto pequeño pero estadísticamente significativo en el apagamiento de

7 Son halos actualmente centrales, que han sido subhalos de un halo más masivo tras haber atravesado

su pericentro, y ahora reside fuera del radio virial del anfitrión; frontera asociada al splashback

radius (apocentro de su primera órbita tras el infall).
8 La serie de simulaciones Chichilla (Chichilla Suite) es conjunto de simulaciones cosmológicas de

materia oscura diseñadas para producir catálogos estadísticos de halos en distintos volúmenes y

resoluciones
9 Robust Overdensity Calculation using K-Space Topologically Adaptive Refinement
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la formación estelar en galaxias masivas, pero no en galaxias de baja masa.

Otros trabajos han explorado ésta correlación usando simulaciones cosmológicas

con mayor complejidad física. Por ejemplo, Montero-Dorta et al. [126] utilizaron

la simulación magnetohidrodinámica IllustrisTNG300-1 para estudiar cómo varía

el clustering de galaxias centrales en función de la historia de formación de sus

halos anfitriones a masa fija. Definieron el tiempo de formación del halo (z1/2)

como el redshift en el que se acumuló la mitad de la masa final del halo en un único

subhalo. Luego, analizaron el comportamiento de distintas propiedades galácticas

—como la masa estelar, la dispersión de velocidades (σ), el color g− i, la SFR, la

sSFR, el radio de masa media R∗
1/2

y la densidad superficial—, encontrando que el

sesgo de ensamblaje de galaxias está presente en distintos grados hasta masas de

halo de Mvir ∼ 1013 h−1M⊙, lo que refuerza su carácter no trivial y dependiente

de propiedad. De forma complementaria, Montero-Dorta et al. [127] estudiaron en

la misma simulación el impacto del historial de acreción de masa del halo sobre

diversas propiedades galácticas. Sus resultados mostraron que existe una conexión

sistemática entre el ensamblaje del halo y propiedades como la sSFR, el color o el

apagamiento de la formación estelar, aunque dicha correlación varía en intensidad

según el régimen de masa y la propiedad considerada. Ambos estudios apuntan a

que la relación entre el ensamblaje galáctico y el del halo es compleja, dependiente

del contexto y aún no completamente comprendida, lo que convierte al assembly

bias en un fenómeno activo y abierto de investigación tanto teórica como observa-

cional.

A pesar de los avances y las metodologías empleadas en los estudios menciona-

dos, las limitaciones identificadas en los métodos actuales que intentan vincular

las propiedades observacionales de las galaxias con las propiedades simuladas de

los halos persisten. Por ello, alcanzar una comprensión más profunda de la com-
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pleja relación entre estas entidades sigue siendo un desafío en cosmología. En este

sentido, el campo de la teoría de la información nos proporciona herramientas

poderosas, entre las cuales se destaca la Información Mutua (MI), originalmente

propuesta por Shannon [173] la MI permite cuantificar la dependencia estadística

entre dos variables aleatorias sin asumir linealidad. A diferencia del coeficiente de

correlación de Pearson rx,y, que sólo permite evaluar la relación lineal entre dos

variables, esta característica convierte a la MI en una herramienta ideal para detec-

tar relaciones no triviales y complejas entre galaxias y halos. Su capacidad para

identificar todo tipo de dependencia estadística ha favorecido su adopción en áreas

como machine learning y deep learning, donde se utiliza en tareas como selección

de características, clasificación y reducción de dimensionalidad. En cosmología,

su utilidad ha sido demostrada en trabajos recientes como los de Bhattacharjee,

Pandey y Sarkar [20], Lucie-Smith et al. [111], Pandey [143], Sarkar y Pandey

[164] y Sui et al. [185], revelando patrones que no son fácilmente identificables con

métodos clásicos. Por lo tanto, el análisis mediante MI abre una vía prometedora

para estudiar la conexión galaxia-halos desde una perspectiva novedosa, no paramé-

trica y cuantitativamente robusta, facilitando la detección de dependencias ocultas

y proporcionando un marco más general para avanzar en esta línea de investigación.

Con el fin de arroja luz sobre la conexión entre la formación de galaxias y la evolu-

ción de las estructuras a gran escala, este capítulo tiene como objetivo cuantificar

la dependencia estadística entre diversas propiedades galácticas y el tiempo de en-

samblaje de sus halos anfitriones (zH) utilizando datos de la simulación TNG300-1

[135]10. Se analizan cuatro observables clave:

Tiempo de ensamblaje de las galaxias (zG): Definido como el z en el cual

una galaxia ha adquirido la mitad de su masa estelar actual.

10 https://www.tng-project.org/

https://www.tng-project.org/
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Color(g− i): Obtenido a partir de las magnitudes en bandas g e i proporcio-

nadas por la simulación, calculadas como la suma de las luminosidades de

todas las partículas estelares que conforman cada subhalo [126].

Tasa específica de Formación Estelar (sSFR): Definida como la tasa de

formación estelar por unidad de masa estelar (M⋆),

sSFR =
SFR

M⋆
,

donde SFR representa la suma de las tasas individuales de formación estelar

de todas las celdas de gas asociadas al subhalo.

Eficiencia de Formación Estelar: definida como:

F⋆ = log10

(
M⋆

Mh

)
,

Para ello se emplea la Información Mutua (MI), una métrica sensible a correlaciones

no lineales que busca determinar hasta qué punto estas propiedades galácticas actúan

como un predictor robusto de zH a masa estelar fija M⋆.

2.1 conexión entre de galaxias y sus halos anfitriones

Una piedra angular en la teoría de formación de galaxias es la relación entre la masa

estelar de una galaxia y la masa de su halo anfitrión, conocida como relación masa

estelar–masa del halo (SMHM, por sus siglas en inglés). Esta relación cuantifica

la eficiencia con la que el gas frío disponible en los halos se convierte en estrellas,

y refleja la influencia de procesos de retroalimentación (feedback) tanto estelar

como de núcleos galácticos activos (AGN, por sus siglas en inglés) —tales como

la presión de radiación de estrellas jóvenes, los vientos estelares o las explosiones
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de supernovas—, cuya intensidad depende de la masa y la estructura interna de sus

halos anfitriones [118] en función de la masa de sus halos anfitriones.

La relación SMHM ha sido extensamente estudiada mediante simulaciones hidrodi-

námicas y modelos semianalíticos (SAM), y constituye una herramienta clave para

comprender el crecimiento conjunto de galaxias y halos en el contexto jerárquico

del modelo ΛCDM (por ejemplo, Artale et al. [12], Behroozi et al. [16], Bose et al.

[26], Cui et al. [48], Gu, Conroy y Behroozi [74], Matthee et al. [118], Vogelsberger

et al. [204], Xu et al. [213] y Zehavi et al. [219]). Aunque se asume con frecuencia

que la masa del halo es el principal regulador de las propiedades galácticas, tanto

las observaciones como técnicas como Abundance Matching revelan una dispersión

significativa (scatter) en esta relación. Este scatter sugiere que la masa del halo

es una condición necesaria pero no suficiente para predecir la masa estelar y otras

propiedades galácticas [118]. En particular, en el caso de las galaxias centrales, la

dispersión puede atribuirse a una combinación de factores que incluyen la historia

de formación del halo, la cual puede influir en el crecimiento de la masa estelar de

las galaxias centrales, ya sea por procesos internos relacionados con la formación

estelar o por eventos de fusión galáctica (mergers) [16, 74, 127, 193, 214, 219].

Así, la relación SMHM no solo encapsula la eficiencia media de formación estelar,

sino también la huella de procesos físicos internos y ambientales que modulan la

evolución galáctica más allá de la simple masa del halo.

Para examinar las tendencias en los tiempos de ensamblaje de las galaxias y sus halos

anfitriones, la Figura 5 muestra la relación masa estelar–masa del halo (SMHM)

para galaxias centrales (panel superior) y satélites (panel inferior) en la simulación

IllustrisTNG300-1. El código de color indica el rango de tiempos de ensamblaje de

las galaxias (zG, paneles derecho) y de sus halos anfitriones (zH, paneles izquierdo),

destacando la relevancia de estas variables en la evolución conjunta de galaxias y

halos. En el caso de las galaxias centrales, se observa una clara tendencia: las
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galaxias más masivas tienden a residir en los halos más masivos, evidenciando una

relación relativamente estrecha entre la masa estelar de estas galaxias y la masa del

halo anfitrión, que conecta sus historias de ensamblaje, tal como ha sido mostrado

por diversos estudios, como por ejemplo, Behroozi et al. [16], Montero-Dorta et

al. [126] y Zehavi et al. [219], entre otros. Adicionalmente, se puede observar

en esta figura que la relación SMHM exhibe una pendiente pronunciada hasta

aproximadamente Mh ∼ 1.44× 1012 h−1M⊙ (línea verde discontinua), a partir de

la cual se vuelve más plana debido a la creciente influencia de la retroalimentación

por AGN y los procesos de fusión galáctica, que disminuyen la eficiencia en la

formación estelar y promueven el apagamiento en las galaxias centrales [12, 118,

122, 210]. Las líneas negras punteadas en cada panel marcan el rango que contiene al

68 % de las galaxias (1σ) a masa de halo fija. Este scatter se mantiene casi constante

para halos con Mh ≲ 1012 h−1M⊙ , pero se amplía en halos más masivos, lo que

refleja la creciente complejidad física en estos entornos. De manera complementaria,

en el recuadro del panel izquierdo de la Figura 5, también se observa esta tendencia,

donde el color representa los cuartiles de eficiencia de formación estelar (F⋆). Los

halos con masas Mh ≲ 1.44× 1012 h−1M⊙ presentan valores promedio más

altos de F⋆ (regiones rojas), indicando una eficiencia máxima en la conversión

de gas en estrellas. En este régimen, sus pozos de potencial gravitacional más

profundos retienen y acumulan gas de forma más eficiente, superando los efectos

de retroalimentación. Adicionalmente, en este recuadro se puede observar que a

M⋆ fija, la eficiencia de formación estelar F⋆ decrece con el aumento de Mh, lo

que implica que los halos menos masivos11 son más eficientes en formar estrellas.

En halos con masas en el rango 1011.5 ≲ Mh ≲ 1012 h−1M⊙ , que típicamente

11 Aunque la tendencia central de F⋆ aumenta hacia Mh ∼ 1012 h−1M⊙ en el régimen de halos

menos masivos, en el intervalo 1011.5 ≲ Mh ≲ 1012 h−1M⊙ se identifica una subpoblación en

el extremo de baja eficiencia (regiones azules), consistente con halos más jóvenes y con la dispersión

intrínseca de la relación SMHM; además, dado que F⋆ = log10(M⋆/Mh), a M⋆ fija se espera un

decrecimiento de F⋆ al aumentar Mh.
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albergan galaxias centrales con M⋆ < 1010 h−1M⊙ , se observa una marcada

disminución en F⋆ (regiones azules), atribuida a la retroalimentación por supernovas

que expulsan el gas e inhiben la formación estelar. En cambio, en halos con Mh ≳

1.44 × 1012 h−1M⊙ , la eficiencia también permanece baja, pero en este caso

debido al impacto de la retroalimentación por AGN (ver Apéndice B), que regula

fuertemente la actividad de formación estelar en halos masivos.

En el mismo panel (código de color según zH), se aprecia una correlación negativa

entre zH y la masa del halo: los halos menos masivos tienden a ensamblarse más

temprano, en concordancia con el modelo jerárquico de formación de estructuras.

Además, a masa de halo fija (Mh constante), las galaxias centrales más masivas

tienden a residir típicamente en halos con tiempos de ensamblaje más tempranos.

Este comportamiento es consistente con los resultados de Artale et al. [12] en simu-

laciones hidrodinámicas y Zehavi et al. [219] en modelos semianalíticos, quienes

demostraron que a una masa de halo fija (por debajo de 1012 h−1M⊙ ), las galaxias

centrales más masivas, en halos de formación temprana y entornos más densos,

tienden a estar más agrupadas, reflejando el fenómeno del halo assembly bias.

Si nos centramos en zG (panel superior derecho de la Figura 5), se observa que las

galaxias centrales en halos de baja masa (Mh ≲ 1, 44× 1012 h−1M⊙ ; línea verde

discontinua) tienden a ensamblarse más temprano a medida que aumentan sus ma-

sas estelares. En particular, las galaxias centrales con masas estelares por debajo de

∼ 1010.2 h−1M⊙ , alojadas en halos de Mh ≲ 1011.5 h−1M⊙ , presentan tiempos

de ensamblaje estelar tempranos. Dado que estos halos se forman más pronto y se

encuentran típicamente en entornos más agrupados, el efecto neto es una mayor

agrupación de las galaxias, fenómeno conocido como galaxy assembly bias. Por el

contrario, las galaxias centrales más masivas (M⋆ ≳ 1010.2 h−1M⊙ ) tienden a ha-

bitar en halos que se ensamblaron más recientemente que sus galaxias. Esto indica

que, mientras estos halos siguen creciendo jerárquicamente mediante fusiones, la
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Figura 5: Relación masa Estelar - Masa de halos (SMHM) para galaxias centrales (panel superior)

y galaxias satélite (panel inferior). La línea negra discontinua en las galaxias centrales representa

la región dentro de 1σ de la masa estelar media a masa de halo fija. Las galaxias centrales

muestran una estrecha relación entre la masa estelar de las galaxias y la masa de sus halos

anfitriones, en particular para halos con Mh ≲ 1.43× 1012 h−1M⊙ (línea verde discontinua).

Las líneas negras discontinuas muestran la región 1σ a Mh fija. La escala de colores indica los

tiempos de ensamblaje de los halos anfitriones (zH a la izquierda y zG a la derecha) [31].

formación estelar en sus galaxias centrales cesa más temprano. Esta tendencia que-

da confirmada en el recuadro derecho de la Figura 5, donde se muestra la relación
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SMHM codificada por cuartiles de zG. Este comportamiento es coherente con el

fenómeno de downsizing arqueológico [102], según el cual las galaxias más masi-

vas forman la mayor parte de sus estrellas de manera más eficiente y en etapas más

tempranas del universo. En estos casos, el tiempo de formación del halo no coincide

con el de la galaxia, reflejando un desacople entre ambos procesos: aunque el halo

continúa creciendo mediante fusiones, la galaxia ya ha formado la mayor parte de

sus estrellas antes de que los efectos de la retroalimentación por AGN se vuelvan

dominantes y las fusiones galácticas alteren su morfología y entorno inmediato

(véase Apéndice B y [27, 133]). Las tendencias observadas en F⋆ complementan

este análisis, alienándose con las tendencias observadas en zH y zG. Por ejemplo,

las galaxias centrales más masivas en halos con Mh ≲ 1012 h−1M⊙ tienden a

mostrar valores altos de F⋆, lo que indica una formación estelar eficiente y tiempos

de ensamblaje tempranos tanto para la galaxia como para su halo. En cambio, los

halos más masivos (Mh ≳ 1.44× 1012 h−1M⊙ ) presentan valores bajos de F⋆,

mientras que sus galaxias centrales muestran un ensamblaje estelar más temprano

respecto al ensamblaje del halo, en consonancia con el escenario de downsizing

galáctico.

La Figura 6 ofrece una visión más detallada de este fenómeno, comparando los

tiempos de ensamblaje estelar zG de galaxias centrales y satélites con los tiempos

de ensamblaje de sus halos anfitriones zH, distinguiendo entre dos casos: zH <

zG y zH ⩾ zG. Es notable que, para galaxias centrales más masivas (M⋆ >

1010.25 h−1M⊙ ), un porcentaje significativo de esas galaxias (entre el 22 % y el

42 %) se encuentran alojadas en halos de materia oscura que se ensamblaron más

recientemente que la propia galaxia. Estos resultados indican que las galaxias que

presentan un efecto de downsizing marcado suelen habitar en halos con masas

Mh ≳ 1.44 × 1012 h−1M⊙ . Esta observación es coherente con los hallazgos

de Moster, Naab y White [130], quienes encontraron que, en halos masivos, las
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galaxias forman eficientemente sus estrellas a alto redshift, antes de que el halo

alcance masas demasiado grandes que suprimen la formación estelar tardía, lo que

resulta en sSFR más bajas. Para galaxias centrales en halos por debajo de este umbral

(Mh ≲ 1.44× 1012 h−1M⊙ ), el porcentaje de objetos que presenta zH < zG varía

entre el 2 % y el 11 %. En consecuencia, las galaxias que exhiben zH < zG, es decir,

aquellas cuyos halos se ensamblaron más tarde que su componente estelar, tienden

también a mostrar sSFR más bajas y colores más rojos. Esto refuerza el escenario

de downsizing, donde las galaxias más masivas completan su formación estelar

temprano, incluso antes de que sus halos terminen de ensamblarse.

Galaxias satélite

En el caso de las galaxias satélite, la Figura 5 muestra que la relación SMHM se

extiende a lo largo de casi tres órdenes de magnitud en masa de halo, destacando la

diversidad en sus trayectorias evolutivas en comparación con las galaxias centrales.

Mientras que la evolución de las galaxias centrales está principalmente regulada por

la masa de sus halos anfitriones, las galaxias satélite están más influenciadas por

las propiedades de sus subhalos y por procesos ambientales específicos durante su

incorporación a halos más grandes, como el ram pressure stripping, interacciones

de marea (tidal interactions) y la estrangulación (strangulation) [138]. La misma

figura revela que las galaxias satélites con M⋆ ≲ 1010 h−1M⊙ , alojadas en halos

de hasta ∼ 3× 1012 h−1M⊙ , presentan historias de formación estelar extendidas,

coherentes con un ensamblaje galáctico tardío. Esto concuerda con los hallazgos de

Moster, Naab y White [130], quienes mostraron que los halos de baja masa suelen

acretar satélites de baja masa, lo que produce una baja fracción ex situ; mientras

que los halos masivos capturan satélites de masa comparable a la galaxia central,

elevando esa fracción. En satélites de baja masa, domina la formación estelar in
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situ, lo que explica sus historias extendidas.

Respecto a los tiempos de ensamblaje, las galaxias satélite también exhiben una des-

conexión marcada con el ensamblaje de sus halos anfitriones. La Figura 6 muestra

que el fenómeno zH < zG es aún más pronunciado en esta población. Para masas

estelares bajas (M⋆ ≲ 1010.25 h−1M⊙ ), hasta el 69 % de las galaxias satélite cum-

plen zH < zG, mientras que para satélites más masivos esta fracción aumenta hasta

un 83 %. Esta notable diferencia evidencia las trayectorias evolutivas distintas entre

satélites y centrales. Las galaxias satélite suelen formarse en halos más pequeños

en épocas tempranas, que luego son incorporados a halos más grandes. Aunque sus

componentes estelares pueden haberse formado antes, sus halos anfitriones conti-

núan acumulando masa, lo que genera la separación entre zH y zG. Tras su acreción,

estas galaxias experimentan procesos de apagamiento ambiental que suprimen la

formación estelar, generando una población satélite mayoritariamente pasiva [138].

Este camino evolutivo explica la fuerte tendencia observada de zH < zG en satélites.

Además, para ambas poblaciones —centrales y satélites—, la fracción de objetos

que presentan zH < zG aumenta sistemáticamente con la masa estelar.

A partir de estos resultados, surge de forma natural una pregunta clave: ¿existe

una correlación estadística entre los tiempos de ensamblaje de las galaxias, u otros

trazadores observacionales, y los tiempos de ensamblaje de los halos de materia

oscura que las albergan? Con el fin de explorar esta posibilidad, en la siguiente

sección se analiza la relación entre el tiempo de ensamblaje de las galaxias (zG),

el color (g− i), la tasa específica de formación estelar (sSFR) y la eficiencia de

formación estelar (F⋆), con el tiempo de ensamblaje de sus halos anfitriones (zH).

Para ello, se emplea el estadístico de la Información Mutua (MI), una herramienta

no paramétrica que permite capturar dependencias no triviales, con el objetivo de
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Figura 6: Histogramas comparativos de los tiempos de ensamblaje. Para galaxias centrales con

masas estelares por debajo de 1010.25 h−1M⊙ (M⋆ característica), entre un 2 % y un 11 % de las

galaxias muestran tiempos de ensamblaje más tempranos que los de sus halos. La fracción de

galaxias que cumplen la condición zH < zG —es decir, cuyos halos se ensamblaron más tarde que

las propias galaxias— aumenta sistemáticamente con la masa estelar, tanto para galaxias centrales

como para satélites [31].

revelar conexiones subyacentes entre las propiedades observables de las galaxias y

la historia jerárquica de sus halos de materia oscura.
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2.2 análisis de información mutua entre el tiempo de ensambla-

je del halo y propiedades galácticas (zG , color (g − i), sSFR

y F⋆ )

Considerando la compleja conexión entre las galaxias y sus halos anfitriones, en

esta sección se utiliza la estadística de Información Mutua (MI, por sus siglas

en inglés) para obtener una comprensión más exhaustiva de cómo distintas pro-

piedades galácticas son influenciadas por la historia de ensamblaje de sus halos

anfitriones (zH). Específicamente, se estudian el tiempo de ensamblaje estelar de

las galaxias (zG), el color (g− i), la tasa específica de formación estelar (sSFR) y la

eficiencia de formación estelar (F⋆). Este análisis permite evaluar, de manera cuan-

titativa y sin suposiciones de linealidad, hasta qué punto la historia de formación de

los halos condiciona las propiedades observacionales de las galaxias que contienen.

Tradicionalmente, para medir el grado de asociación entre dos variables continuas

(x,y) se emplea el coeficiente de correlación de Pearson rx,y, definido en el in-

tervalo [−1, 1]. Un valor cercano a +1 o −1 indica una correlación lineal positiva

o negativa fuerte, respectivamente, mientras que un valor cercano a 0 sugiere au-

sencia de correlación lineal. Sin embargo, este coeficiente solo captura relaciones

estrictamente lineales: si la relación entre x e y es no lineal (por ejemplo, expo-

nencial o logarítmica), entonces rx,y puede ser nulo incluso cuando las variables

están fuertemente correlacionadas. Por esta razón, el coeficiente de Pearson no

constituye una medida general de dependencia estadística. Frente a esta limitación,

la Información Mutua (MI) emerge como una alternativa más robusta. Esta canti-

dad, originada en el marco de la teoría de la información [173], mide la cantidad

de información compartida entre dos variables aleatorias, sin importar el tipo de

relación funcional que exista entre ellas. Si dos variables son independientes, su

MI es cero. En cambio, si comparten información —ya sea de forma lineal o no
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lineal—, su MI será estrictamente positiva. En el contexto de este trabajo, la MI

permite detectar correlaciones ocultas o no triviales entre zH y las distintas propie-

dades de las galaxias, lo que proporciona una perspectiva más completa y flexible

sobre su evolución conjunta. Sin embargo, estimar la MI entre dos variables conti-

nuas plantea un gran desafío, ya que requiere conocer con precisión la función de

densidad de probabilidad conjunta P(x,y) y existen diversos métodos para abordar

esta tarea, que van desde técnicas simples como la discretización de datos en bins

para aproximar la expresión de la MI mediante sumas finitas, hasta métodos más

sofisticados basados en modelos no paramétricos (véase [150] y las referencias allí

citadas para una discusión más detallada).

En este trabajo utilizamos el módulo para Python GMM-MI12 [150] que combina

modelos de mezclas gaussianas (Gaussian Mixture Models, GMMs) con técni-

cas de remuestreo tipo bootstrap (Véase Apéndice C para detalles adicionales).

Los GMMs son modelos probabilísticos que representan distribuciones complejas

como combinaciones ponderadas de múltiples gaussianas, lo cual resulta particu-

larmente útil cuando los datos presentan estructuras multimodales o provienen de

poblaciones heterogéneas. Esta flexibilidad permite estimar de forma robusta y con-

tinua la función P(x,y), esencial para el cálculo fiable de la MI. Por otro lado, el

método bootstrap se utiliza para evaluar la incertidumbre de la estimación: genera

múltiples réplicas de la muestra original mediante remuestreo aleatorio con reem-

plazo, permitiendo construir intervalos de confianza para los valores obtenidos de

la MI. Al combinar ambas técnicas, GMM-MI constituye una herramienta podero-

sa para modelar relaciones complejas entre variables y cuantificar la información

compartida entre ellas. En la práctica, GMM-MI ajusta modelos gaussianos unidi-

mensionales a cada propiedad (por ejemplo, zG, zH, sSFR, etc.) para identificar sus

componentes, y posteriormente ajusta la distribución conjunta bidimensional de

12 https://github.com/dpiras/GMM-MI

https://github.com/dpiras/GMM-MI
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cada par de variables. Este enfoque permite capturar dependencias no lineales en

los datos y estimar no solo el valor puntual de la MI, sino también su incertidumbre.
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Figura 7: MI entre zH y diversas propiedades galácticas (zG, color (g− i), sSFR y F⋆) para cada

bin de masa estelar. Las variables zG y F⋆ de galaxias centrales muestran la mayor correlación con

zH [31].

La Figura 7 cuantifica las relaciones entre las propiedades galácticas y el tiempo

de ensamblaje de sus halos anfitriones (zH), revelando tendencias relevantes. En

particular, para la población de galaxias centrales, el tiempo de ensamblaje zG y

F⋆ son las variables que exhiben las correlaciones más fuertes con zH, superando

notablemente a la sSFR y al color (g − i). Dentro de este contexto, F⋆ emerge

como la cantidad que muestra la correlación más significativa, especialmente para
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galaxias centrales con masas estelares de hasta M⋆ ∼ 1010.25 h−1M⊙ .

La MI entre el color (g− i) y zH sugiere una correlación débil pero discernible, con

valores de MI ∼ 0.14−0.18 nats13 para galaxias con masas estelares M⋆ ≲ 1010.5

h−1M⊙ . En contraste, la correlación entre la sSFR y zH es aún más tenue, in-

dicando que la sSFR no constituye un buen predictor del tiempo de ensamblaje

del halo. En conjunto, estos resultados sugieren que ni el color (g− i) ni la sSFR

constituyen indicadores observacionales robustos para inferir zH de los halos de

galaxias centrales. Por el contrario, la mayor correlación observada entre F⋆ con

zH refleja probablemente que halos menos masivos que se ensamblan temprano

ofrecen condiciones más favorables para la conversión eficiente de gas en estrellas,

lo que deja una huella clara en F⋆. Aunque esta correlación disminuye para galaxias

centrales más masivas, su presencia en el régimen de baja masa refuerza la idea

de que F⋆ actúa como un indicador más sensible del ensamblaje del halo que otras

propiedades.

En el caso de las galaxias satélite, los valores de MI para todas las variables son

sistemáticamente bajos a lo largo de todos los rangos de masa estelar, reflejando una

desconexión significativa entre sus propiedades y el ensamblaje del halo anfitrión.

Este resultado es coherente con el hecho de que las propiedades de las galaxias

satélite están fuertemente condicionadas por procesos ambientales posteriores a su

integración al halo como el ram pressure stripping, el harassment gravitacional

y/o la estrangulación, más que por la historia de formación de su halo de anfitrión.

No obstante, al examinar intervalos específicos de masa estelar, surgen indicios

de correlaciones atenuadas. En particular, se observa un leve incremento en la MI

13 En teoría de la información, la unidad fundamental es el bit. No obstante, por conveniencia mate-

mática se utilizan los nats, donde 1nat = 1
ln(2)bits. Un evento con probabilidad 1/e contiene

exactamente 1 nat de información.
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del color (g− i) en el rango de 1010.75 a 1011.5 h−1M⊙ , así como un ascenso

similar para la sSFR entre 1011.0 y 1011.25 h−1M⊙ . Si bien estos incrementos son

modestos y se mantienen dentro del margen de incertidumbre, podrían sugerir que,

en ciertos entornos masivos, las propiedades estelares de algunas galaxias satélite

aún conservan un rastro tenue de la historia de ensamblaje del sistema anfitrión.

Aunque F⋆ se posiciona como el mejor trazador de zH en galaxias centrales de

baja masa, estos hallazgos refuerzan la idea de que las variables observacionales

tradicionales como el color y la sSFR son poco sensibles al ensamblaje del halo,

especialmente en sistemas afectados por efectos ambientales como los satélites.

Para examinar en mayor detalle la relación entre el ensamblaje de las galaxias y el

de sus halos anfitriones, la Figura 8 muestra la MI como función de la masa estelar

para galaxias centrales y satélites. En el panel izquierdo se presenta la MI entre zG
y zH, mientras que en el panel derecho se muestra la MI entre F⋆ y zH.
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Figura 8: Panel izquierdo: MI entre el tiempo de formación de las galaxias (zG) y el tiempo de

formación de sus halos anfitriones (zH). Panel derecho: MI entre F⋆ y zH. La MI entre F⋆ y zH de

los halos anfitriones muestra una correlación más fuerte que la MI entre zG y zH. El recuadro

muestra la MI entre Mh y zH, así como la MI entre M⋆ y zH, ambas para galaxias centrales en

función de la masa estelar. Tanto el panel izquierdo como el derecho tienen la misma escala en el

eje y [31].
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Para galaxias centrales, la correlación entre zG y zH crece desde ∼ 0.32 nats en

galaxias poco masivas hasta un máximo de ∼ 0.35 nats en torno a M⋆ ∼ 1010.25

h−1M⊙ , valor que puede considerarse como una masa estelar característica. Sin

embargo, la correlación entre estas variables es aún notable para galaxias de hasta

M⋆ ∼ 1010.5 h−1M⊙ . Esto sugiere que, en este régimen de masas, la historia

de ensamblaje del halo puede desempeñar un papel determinante en regular tan-

to la disponibilidad de gas como el momento en que ocurre la formación estelar.

Por encima de este umbral, la MI decrece progresivamente, alcanzando valores de

∼ 0.2 nats, indicando un debilitamiento de la correlación entre galaxia y halo. En

contraste, para las galaxias satélite, la MI entre zG y zH es consistentemente cerca

de cero en todos los rangos de masa estelar, lo que reafirma que sus propiedades

actuales están básicamente determinadas por procesos ambientales posteriores a su

incorporación al halo anfitrión.

El panel derecho de la Figura 8 muestra que la correlación entre F⋆ y zH es más

fuerte que la encontrada entre zG y zH. En galaxias centrales con M⋆ ≲ 1010.25

h−1M⊙ , la MI crece desde ∼ 0.38 hasta ∼ 0.43 nats, alcanzando su máximo alre-

dedor de M⋆ ∼ 1010.0 h−1M⊙ . Esta tendencia sugiere que F⋆ captura de forma

más directa los efectos integrados de la formación estelar y los procesos de retro-

alimentación, ambos íntimamente ligados al historial de ensamblaje del halo. La

mayor correlación de F⋆ con zH en este régimen apoya la noción de que la eficiencia

de conversión de gas en estrellas conserva una huella más clara del ensamblaje del

halo que otras propiedades galácticas. Sin embargo, a masas estelares superiores

a M⋆ > 1010.25 h−1M⊙ , la MI entre F⋆ y zH empieza a disminuir, reflejando

que procesos internos como la retroalimentación de AGN o las fusiones galácticas

(ver Apéndice B) adquieren un rol predominante, desvinculando gradualmente a

las galaxias masivas de la historia de ensamblaje de sus halos. Esta idea se refuerza

con el panel inserto en la Figura 8, donde se muestra la MI entre Mh y zH, aquí se
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observa una correlación significativa en el rango 109 ⩽ M⋆ ⩽ 1010.10 h−1M⊙ , y

aún discernible hasta 1010.25 h−1M⊙ lo que indica que galaxias centrales de baja

masa tienden a residir en halos que se ensamblaron más temprano. En este régimen,

la correlación entre F⋆ y zH parece estar impulsada, en gran parte, por la correlación

inherente entre Mh y zH. Para masas estelares superiores M⋆ ≳ 1010.5 h−1M⊙ ,

la creciente dispersión en las estimaciones de MI —reflejada en las amplias barras

de error— impide extraer conclusiones robustas tanto para galaxias centrales como

para satélites. No obstante, los resultados generales respaldan la idea de que en el

régimen de baja masa estelar, la conexión entre galaxia-halo está estrechamente

regulada por el ensamblaje de sus halos anfitriones, mientras que en galaxias más

masivas esta conexión es erosionada por la influencia creciente de procesos internos

como la retroalimentación de AGN y las fusiones (véanse las Figuras 40 y 41 del

Apéndice B). En conjunto, estos resultados ponen en evidencia que mientras las

galaxias menos masivas están estrechamente ligadas al ensamblaje de sus halos,

la evolución de las galaxias más masivas está dominada por la acción combinada

de procesos internos como AGN feedback y las fusiones, los cuales erosionan la

conexión directa entre F⋆ y zH. Cabe resaltar que al usar un modelo de mezclas

gaussianas la estimación de la MI es sensible al tamaño de la muestra, razón por

la cual en el extremo de mayor masa estelar, la menor abundancia de objetos incre-

menta la incertidumbre en la estimación de la densidad de probabilidad y esto se ve

reflejado directamente en la Figura 8, donde se observa que la dispersión estadística

aumenta considerablemente en los extremos de M⋆.

Para galaxias satélite, las correlaciones en ambos paneles siguen siendo marginales

en todos los intervalos de masa estelar. Aun así, F⋆ muestra una señal levemente

mayor que zG, lo que sugiere que incluso bajo la acción de procesos ambientales

extremos, la eficiencia de formación estelar podría retener una huella atenuada del
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ensamblaje del halo anfitrión.

Motivados por las tendencias observadas en la Figura 8, en particular la fuerte

correlación entre F⋆ y zH para las galaxias centrales de baja masa, en la Figura 9 se

examina con mayor detalle esta relación. Allí se presenta un diagrama 2D de bins

hexagonales (hexbin) que muestra a zH en función de F⋆ coloreado por cuartiles de

zG para galaxias centrales divididas por bins de masa estelar. La figura revela una

correlación lineal positiva entre F⋆ y zH, con coeficientes de correlación de Pearson

en el rango 0.6 ⩽ rx,y ⩽ 0.8, para galaxias centrales con masas estelares por debajo

de la masa característica (M⋆ ∼ 1010.25 h−1M⊙ ). Este comportamiento indica

que, en este régimen de masa, la eficiencia de formación estelar está estrechamente

relacionada con el momento de ensamblaje del halo: halos que se forman temprano

ofrecen condiciones más favorables para convertir gas frío en estrellas, reflejando

una historia evolutiva más coherente entre galaxia y halo. Sin embargo, a medida

que se incrementa la masa estelar, esta correlación se debilita rápidamente, lo que

sugiere que la eficiencia de formación estelar pasa a estar controlada principalmente

por procesos internos del halo. Este debilitamiento progresivo podría atribuirse

a factores como la retroalimentación de AGN o por la probable influencia del

medio circumgaláctico (CGM, por sus siglas en ingles), que puede actuar como

un reservorio de gas caliente, dificultando la formación de nuevas estrellas. En

concordancia con lo observado en la Figura 5 y la Figura 9 también resalta cómo F⋆

se relaciona tanto con zH como con zG, y cómo estas relaciones evolucionan con la

masa estelar. Por ejemplo, a medida que la masa estelar incrementa, galaxias con

altos valores de zG —aquellas que formaron la mayor parte de sus estrellas a altos

z— se vuelven más predominantes, lo que subraya el papel de la historia estelar en

la eficiencia global de estos sistemas. La Figura 9 también muestra que halos que

se han ensamblado temprano, hospedan galaxias de baja masa y han formado sus

estrellas más temprano, exhiben altos valores de F⋆.
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Figura 9: Hexbin plot de galaxias centrales para zH en función de F⋆, coloreado por cuartiles de

zG. Se observa una correlación lineal fuerte/moderada entre F⋆ y zH para galaxias con masas

estelares hasta 1010.25 h−1M⊙ [31].

El valor máximo de F⋆ se alcanza en torno a masas estelares de M⋆ ≲ 1010.25

h−1M⊙ —correspondiente a halos con Mh ∼ 1012 h−1M⊙ —, consistente con el

régimen de máxima eficiencia en la conversión de gas en estrellas. En el extremo

opuesto, para galaxias centrales con (1011.0 ≲ M⋆ ≲ 1011.5) h−1M⊙ , se observa

una correlación moderada entre F⋆ y zH, la cual puede ser atribuida a eventos de

fusión recientes que inducen estallidos de formación estelar. Sin embargo, estos

estallidos dependen en gran medida del gas reciclado —es decir, gas previamente

expulsado o calentado por procesos de retroalimentación—, el cual tiende a ser

menos eficiente para formar estrellas en comparación con gas primordial, debido a

su alta temperatura o bajo contenido de metales. Esta disminución en la eficiencia
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puede limitar la capacidad del sistema para formar nuevas estrellas, lo que contribui-

ría al debilitamiento de la correlación observada en galaxias masivas. Finalmente,

aunque los resultados de la Figura 9 podrían sugerir una posible influencia del

CGM como modulador de la disponibilidad de gas frío en estos sistemas masivos,

una hipótesis que requiere estudios más detallados.

En conjunto, estos resultados refuerzan la conclusión de que, en el régimen de baja

masa F⋆ actúa como un excelente trazador del ensamblaje del halo, mientras que en

galaxias más masivas, su evolución parece estar gobernada por mecanismos internos

más complejos y menos directamente vinculados al crecimiento jerárquico del halo.

Para poner en contexto estos resultados, comparamos nuestros hallazgos con los de

Lim et al. [105] quienes propusieron el cociente entre la masa estelar de la galaxia

central y la masa de su halo anfitrión (fc = M⋆/Mh) como un proxy del tiempo de

ensamblaje del halo. En dicho estudio, los autores demostraron que fc se correlacio-

na con propiedades galácticas como el color (g− r), la tasa de formación estelar y

el tamaño efectivo, sugiriendo que este parámetro encapsula información relevante

sobre la historia evolutiva del halo. En nuestro trabajo, ampliamos esta aproxima-

ción mediante el uso de la MI para explorar una gama más amplia de propiedades

galácticas, evaluando de forma cuantitativa la fuerza y naturaleza de estas correla-

ciones para obtener una visión más detallada y matizada de la interrelación entre

el tiempo de ensamblaje del halo y las propiedades de las galaxias, discriminando

entre distintos rangos de masa estelar. Nuestros resultados concuerdan con los de

Lim et al. [105] en cuanto a las tendencias generales observadas con fc, incluyendo

el efecto de downsizing para galaxias centrales. No obstante, nuestros hallazgos

van más allá al evidenciar que la correlación entre F⋆ y zH es notablemente más

fuerte que la observada para otras propiedades como el color (g− i) o la sSFR.

Esta tendencia es especialmente clara para galaxias centrales con masas estelares

inferiores a M⋆ ≲ 1010.25 h−1M⊙ , lo que sugiere que F⋆ podría funcionar como
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un indicador más sensible de la historia de ensamblaje del halo que los trazadores

observacionales tradicionales. Estos hallazgos están en consonancia con estudios

previos que han subrayado la dificultad de establecer correlaciones robustas entre

propiedades observacionales de las galaxias y la historia de formación de sus halos.

Por ejemplo, Lin et al. [107] no encontraron evidencia significativa de sesgo de

ensamblaje utilizando la sSFR y el historial de formación estelar como indicadores

de zH, lo cual refuerza la idea de que estos indicadores pueden ser insuficientes para

capturar la complejidad del proceso. En cambio, trabajos como los de Rodríguez

Montero et al. [158] y Thomas et al. [191] han puesto de manifiesto el papel crucial

que desempeñan la retroalimentación de AGN y las fusiones en la configuración de

las propiedades galácticas. Esto sugiere que otros procesos internos y ambientales

—particularmente en el régimen de alta masa— tienen una influencia decisiva, lo

que hace que la identificación de indicadores observacionales robustos del ensam-

blaje del halo continúe siendo un gran desafío.

Estos resultados ponen de manifiesto la complejidad inherente en las relaciones

entre las propiedades galácticas y el tiempo de ensamblaje de los halos de materia

oscura. Si bien indicadores observacionales como el color (g− i) y la sSFR pre-

sentan una capacidad limitada para rastrear el ensamblaje de los halos, la fuerte

correlación observada entre la eficiencia de formación estelar F⋆ y zH en galaxias

centrales sugiere que F⋆ podría funcionar como un trazador más confiable de la his-

toria de formación del halo. Esta conexión, particularmente evidente en el régimen

de baja masa estelar, refuerza la utilidad de F⋆ como una herramienta diagnóstica

clave para estudiar la coevolución entre galaxias y sus halos anfitriones.
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Análisis MI para observables de grupo

Adicionalmente al estudio de las correlaciones de propiedades individuales de las

galaxias centrales y satélites, extendemos este análisis a la estimación de la MI

entre zH y algunas propiedades de grupo que reflejan las características colecti-

vas de los halos que albergan galaxias centrales con masas estelares entre 109

y 1011.5 h−1M⊙ , junto con galaxias satélites con magnitudes absolutas en ban-

da r, Mr < −19. Al incorporar propiedades entre las galaxias centrales y sus

compañeras satélites se busca capturar señales observacionales que puedan estar

correlacionadas con la historia de ensamblaje de los halos, ampliando así nuestra

comprensión de posibles indicadores de edad del halo. Una de estas propiedades es

la brecha de magnitud (magnitude gap), definida como la diferencia en magnitud r

entre la galaxia central y la n-ésima galaxia satélite más brillante del mismo siste-

ma. Este observable ha sido ampliamente utilizado como un posible trazador de la

edad o concentración del halo. En términos dinámicos, halos que se han formado

temprano tienen una probabilidad mayor de que la galaxia central haya incorporado

a los satélites masivos cercanos a lo largo del tiempo, dejando tras de sí remanentes

de satélites más pequeños y menos brillantes, aumentando la brecha de magnitud

entre la galaxia central y sus satélites más brillantes [64]. Este comportamiento

sugiere que una mayor brecha de magnitud podría estar asociada a una historia de

ensamblaje más temprana y concentrada del halo, por lo que su análisis mediante

MI resulta especialmente relevante. Este enfoque ha sido respaldado por trabajos

anteriores. Por ejemplo, Farahi, Ho y Trac [64], utilizando halos con masas mayores

a 1014 h−1M⊙ en la simulación TNG300 del proyecto IllustrisTNG, encontraron

una fuerte correlación entre la brecha de magnitud —definida como la diferencia

en magnitud r entre la galaxia central y la cuarta galaxia satélite más brillante

(con Mr < −19)— y la época de formación del halo anfitrión. De manera similar,

Vitorelli et al. [202] analizaron agrupaciones galácticas en el rango de redshift
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0.2 < z < 0.4, mostrando que sistemas con brechas de magnitud grandes tienden a

ser más concentrados, lo que se asocia con halos que se han formado en épocas más

tempranas. Estos resultados se reforzaron con medidas de concentración vía lente

gravitacional débil y perfiles de masa tipo NFW, derivados a partir de datos del

SDSS Coadd usando el algoritmo redMaPPer. En conjunto, estos estudios respaldan

la validez de la brecha de magnitud como indicador observacional del ensamblaje

temprano del halo.

Para cuantificar la correlación entre zH y diversos observables a nivel de grupo,

se calcula la MI para varias cantidades medibles. En particular, se analiza la MI

entre el tiempo de ensamblaje del halo y: (i) la brecha de magnitud en banda r entre

la galaxia central y sus satélites más brillantes (primero y cuarto más brillantes;

panel superior izquierdo, Figura 10); (ii) la distancia entre la galaxia central y los

satélites más cercanos (primero y cuarto más cercanos; panel superior derecho);

(iii) la distancia entre la galaxia central y los satélites más brillantes (panel inferior

izquierdo); y (iv) la riqueza del sistema, definida como el número total de galaxias

satélite con Mr < −19 dentro del mismo halo (panel inferior derecho). Siguien-

do el criterio de Farahi, Ho y Trac [64], se seleccionan únicamente satélites con

magnitudes absolutas en banda r, Mr < −19. Sin embargo, a diferencia de dicho

estudio, el presente análisis se restringe a halos que contienen galaxias centrales

con masas estelares dentro del rango 109 ⩽ M⋆ ⩽ 1011.5 h−1M⊙ , garantizando

consistencia con las condiciones de la muestra previamente definida. Esta meto-

dología aprovecha el carácter observacionalmente accesible de estos indicadores

frecuentemente utilizados en estudios de cúmulos como trazadores indirectos del

historial de formación del halo.

Los resultados presentados en la Figura 10 revelan patrones distintos en las pro-

piedades de las galaxias satélite y su distribución dentro de los halos. Por ejemplo,
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Figura 10: MI en función de la masa estelar entre observables de agrupaciones y zH. Panel

superior izquierdo: MI entre la brecha de magnitud (definida como la diferencia en magnitud en

banda r) entre la galaxia central del grupo y el satélite más brillante, así como el cuarto satélite

más brillante, y zH. Panel superior derecho: MI entre la distancia desde la galaxia central del

grupo al satélite más cercano, así como al cuarto satélite más cercano, y el zH. Panel inferior

izquierdo: MI entre la distancia desde la galaxia central del grupo al satélite más brillante, así

como al cuarto satélite más brillante y el zH. Panel inferior derecho: MI entre la riqueza (número

de satélites por halo) y el zH [31].
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la MI entre la brecha de magnitud (tanto con el satélite más brillante como con el

cuarto más brillante) y zH muestra una tendencia decreciente con la masa estelar

del sistema. Es interesante notar que los valores de MI son ligeramente mayores

cuando se utiliza la cuarta galaxia satélite más brillante para calcular la brecha,

especialmente en halos de masa intermedia, aunque esta señal se acompaña de

mayores incertidumbres; esto sugiere que el cuarto satélite podría ser un mejor tra-

zador del historial de ensamblaje del halo en ciertos rangos de masa. Sin embargo,

la debilidad general de estas correlaciones indica que, aunque relacionadas con zH,

las brechas de magnitud poseen un poder predictivo limitado como indicadores de

la formación del halo. De forma similar, la MI entre la distancia al satélite más

cercano y zH es relativamente alta en el régimen de baja masa estelar, lo cual

puede reflejar la influencia gravitacional de la cercanía, pero decrece conforme se

incrementa la masa del halo. Para el cuarto satélite más cercano, la MI alcanza un

valor ligeramente superior en el régimen de masa intermedia, aunque nuevamente

acompañado de mayor dispersión estadística. Por el contrario, la distancia al satélite

más brillante muestra valores bajos de MI en todos los bins de masa, lo cual sugiere

una correlación débil con el historial de ensamblaje del halo. Por último, el caso

de la riqueza resulta llamativo: la MI entre el número de satélites y zH aumenta

sistemáticamente con la masa estelar de la galaxia central, lo cual sugiere que este

observable está más estrechamente vinculado al ensamblaje en halos masivos. No

obstante, incluso en este caso, las correlaciones siguen siendo moderadas, desta-

cando la complejidad inherente a la relación entre las propiedades de las galaxias

satélite y el tiempo de formación del halo anfitrión.

La Figura 11 complementa y amplía estas tendencias revelando relaciones distinti-

vas entre la masa estelar de las galaxias centrales, la riqueza del sistema de galaxias

satélite y el tiempo de ensamblaje del halo. Para galaxias centrales con masas este-

lares elevadas (M⋆ ≳ 1010.25 h−1M⊙ ) se observa que aquellas alojadas en halos
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Figura 11: Diagrama hexbin para galaxias centrales mostrando zH en función de F⋆, coloreado por

cuartiles de riqueza (número de satélites con Mr < −19). Se puede observar claramente que

galaxias con M⋆ ≳ 1010.25 h−1M⊙ alojadas en halos con zH bajos, muestran zG altos y

simultáneamente bajos valores de F⋆ y una mayor riqueza [31].

con tiempos de ensamblaje tardíos (zH bajos) presentan valores altos de zG —es

decir, formaron sus estrellas temprano—, al mismo tiempo que exhiben bajos valo-

res de F⋆ y una mayor riqueza. Esta configuración sugiere un crecimiento sostenido

del halo a través de la acreción de galaxias satélite, lo que está en línea con un

escenario evolutivo jerárquico. En contraste, para galaxias centrales de baja masa

(hasta la masa estelar característica), los halos con valores altos de F⋆ —y por ende,

con historias de ensamblaje más tempranas— tienden a presentar menor riqueza,

mientras que aquellos con F⋆ más bajos y ensamblajes más recientes albergan un

mayor número de satélites. Este patrón refuerza la idea de que los halos más masivos

(Mh ≳ 1.44× 1012 h−1M⊙ ) continúan su crecimiento mediante fusiones jerár-
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quicas, lo que se traduce en un mayor número de galaxias satélite (mayor riqueza).

Estas tendencias están en consonancia con los resultados discutidos anteriormente

(Figuras 5 y 8), donde se ha observado que halos con Mh ≲ 1012 h−1M⊙ forman

sus estrellas de manera eficiente más temprano, y respaldan los hallazgos de Moster,

Naab y White [130], quienes argumentan que en halos de baja masa la formación

estelar in situ domina el crecimiento galáctico, mientras que en halos más masivos,

las contribuciones ex situ —vía acreción de satélites— se vuelven cada vez más

importantes. Esto explica la evolución conjunta observada entre F⋆, zH y la riqueza,

particularmente en función de la masa del halo.

Los resultados presentados en las Figuras 9, 10 y 11 ponen de manifiesto la compleja

interrelación entre el ensamblaje de halos, las propiedades de sus poblaciones

satélite y la eficiencia de formación estelar de las galaxias centrales. En halos de

baja masa, las galaxias centrales mantienen una conexión estrecha con la historia de

formación de su halo, lo que se refleja en la fuerte correlación observada entre zG,

zH y F⋆. Esta coherencia sugiere un escenario evolutivo dominado por la formación

estelar in situ y un ensamblaje jerárquico temprano. En contraste, en halos más

masivos, el crecimiento posterior a través de la acreción de galaxias satélite conduce

a sistemas con mayor riqueza, menores valores de F⋆, y una correlación más débil

entre zH y zG para las galaxias centrales. Estos resultados reflejan trayectorias

evolutivas diferenciadas, en las que el ensamblaje jerárquico tardío, los procesos

de fusión y la retroalimentación (particularmente por AGN) modelan de forma

cada vez más dominante las propiedades observadas. En conjunto, los hallazgos

subrayan que la historia evolutiva conjunta de halos y galaxias está profundamente

influenciada por un entramado de procesos físicos, cuyas huellas pueden rastrearse

mediante observables como F⋆, la riqueza o el desfase temporal entre la formación

estelar y el ensamblaje del halo.
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2.3 resumen y conclusiones

En este Capítulo se utilizó el análisis de Información Mutua (MI) para investi-

gar la relación entre las propiedades de las galaxias y la historia de ensamblaje

de sus halos de materia oscura, empleando datos de la simulación hidrodinámica

IllustrisTNG300-1 a través del estudio conjunto de los tiempos de ensamblaje (zG,

zH), tasas específicas de formación estelar (sSFR), color (g− i) y eficiencia de

formación estelar (F⋆). Este enfoque permitió identificar nuevas conexiones entre

galaxias y halos que no pueden ser capturadas por métodos tradicionales de co-

rrelación lineal. Además del análisis centrado en galaxias individuales (centrales

y satélites), también se extendió la metodología a propiedades colectivas observa-

bles de grupos galácticos —como la brecha de magnitud, la riqueza (número de

satélites), y las distancias entre la galaxia central y sus satélites más cercanos o bri-

llantes— para evaluar su valor como trazadores del ensamblaje del halo anfitrión.

Esta combinación de propiedades internas y grupales permitió una caracterización

más completa de los factores que regulan la evolución galáctica en distintos regí-

menes de masa estelar y su entorno. Los hallazgos clave se resumen a continuación:

1. Se encontró una fuerte correlación entre el tiempo de ensamblaje de las ga-

laxias centrales (zG) y el de sus halos anfitriones (zH), especialmente en

sistemas de baja masa estelar. Específicamente, se encontró que la MI al-

canza un máximo de ∼ 0.35nats en torno a una masa estelar característica

de M⋆ ∼ 1010.25 h−1M⊙ . Esto sugiere una relación coevolutiva donde zG

retiene una huella significativa de zH, influenciada por procesos de retro-

alimentación y el entorno. En contraste, las galaxias centrales más masivas

presentan una correlación mucho más débil, donde la MI cae a ∼ 0.2nats,

lo que indica trayectorias evolutivas más complejas, dominadas por procesos

como fusiones mayores y retroalimentación por AGN. Estas galaxias mues-
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tran tiempos de ensamblaje estelar más tempranos en comparación con el de

sus halos anfitriones (zG > zH), acompañadas de colores más rojos (g− i)

y sSFR más bajas, en concordancia con el fenómeno de downsizing y los

resultados de Moster, Naab y White [130], quienes encontraron que en los

halos masivos estas galaxias sólo pueden crecer de manera eficiente a z al-

tos. En este contexto, se destaca la importancia de considerar a F⋆ como un

indicador más robusto del ensamblaje del halo que variables tradicionales

como el color (g− i) o la sSFR. La fuerte correlación entre F⋆ y zH, con

valores de MI entre 0.38− 0.43 nats y coeficientes de Pearson en el rango

0.6− 0.8 para galaxias con M⋆ ≲ 1010.25 h−1M⊙ , refuerza la importancia

de zH en la determinación de algunas propiedades, como F⋆. Esta tendencia

puede atribuirse a una mayor pérdida de gas debido a la retroalimentación de

supernovas, particularmente relevantes en halos de baja masa debido a sus

pozos de potencial poco profundos, que los hacen más vulnerables debido a la

expulsión de gas impulsada por las explosiones de supernovas y la presión de

radiación de estrellas masivas lo que en consecuencia afecta su crecimiento

[52, 110, 141].

2. El análisis de MI reveló una correlación débil pero discernible entre el color

(g− i) y el ensamblaje del halo (zH) en galaxias centrales con masas este-

lares M⋆ ≲ 1010.5 h−1M⊙ , con valores máximos de MI cercanos a 0.18

nats. Para masas mayores, la correlación se vuelve despreciable. De forma

similar, la correlación entre sSFR y zH fue casi nula en todos los rangos de

masa. Estos resultados indican que ni el color ni la sSFR contienen suficiente

información sobre la historia de ensamblaje del halo anfitrión, lo que sugie-

re que estas propiedades están fuertemente moduladas por factores internos

(como disponibilidad de gas frío, fusiones) y efectos ambientales. Estos fac-

tores probablemente contribuyen significativamente más al color (g− i) y a

la sSFR observadas que el ensamblaje del halo en sí. La falta de correlación
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entre estas variables observacionales y el tiempo de ensamblaje de los halos

de DM que las albergan refleja los múltiples mecanismos que influyen en la

evolución de las galaxias más allá de la historia de ensamblaje del halo.

3. Para las galaxias satélite, los valores de MI fueron consistentemente bajos

para todas las propiedades analizadas, lo cual indica una desconexión signifi-

cativa entre sus propiedades y la historia de ensamblaje de su halo anfitrión.

Esta desvinculación es coherente con la influencia dominante de procesos

ambientales tras su infall, como ram pressure stripping, tidal stripping y

harassment, que inhiben la formación estelar al remover gas frío y polvo,

limitando aún más la formación estelar y el crecimiento evolutivo. Además,

el efecto de downsizing se manifiesta fuertemente en la población de satélites,

diferenciándose del comportamiento de las galaxias centrales y sugiriendo

trayectorias evolutivas divergentes para ambas poblaciones. La eficiencia de

formación estelar F⋆ en satélites conserva una débil señal de ensamblaje, pero

podría estar fuertemente amortiguada por efectos ambientales.

4. El análisis de la MI entre observables de grupos (clusters) y el tiempo de

ensamblaje de los halos anfitriones revela que ciertas propiedades colectivas

ofrecen información relevante, aunque limitada, sobre la edad del halo. La

brecha de magnitud, especialmente al considerar el cuarto satélite más bri-

llante, muestra una correlación débil con el tiempo de ensamblaje, pero más

consistente que otras definiciones, lo que sugiere su utilidad limitada. Del

mismo modo, las distancias entre la galaxia central y sus satélites más cerca-

nos también presentan correlaciones modestas en halos de baja masa, pero

se diluyen a mayor masa estelar, lo que pone de manifiesto la influencia de

las interacciones gravitatorias y los procesos ambientales en la conformación

de estas distribuciones. Por otro lado, la riqueza de las poblaciones de gala-

xias satélites (número de satélites con Mr < −19) surge como el observable
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grupal ligeramente más fuerte, con valores de MI que aumentan de manera

consistente con M⋆. Esto sugiere que en halos masivos la acumulación jerár-

quica de satélites está más fuertemente ligada al ensamblaje del halo que otras

métricas, como la brecha de magnitud, la distancia al satélite más cercano

o la distancia al satélite más brillante; reflejando un crecimiento jerárquico

prolongado y la acreción de satélites en estos sistemas. Por el contrario, en

halos de baja masa, altos valores de F⋆ y el ensamblaje temprano se asocian

con baja riqueza, mientras que bajos valores de F⋆ y tiempos de ensamblajes

tardíos conllevan una mayor población de galaxias satélites.

Estos resultados coinciden con las tendencias observadas en las Figuras 10

y 11, que refuerzan la idea de que la historia de ensamblaje modula indirecta-

mente las propiedades grupales, ilustrando la interacción entre las propiedades

de los satélites, el crecimiento del halo y la eficiencia de la formación de ga-

laxias (F⋆). Sin embargo, las débiles correlaciones generales entre la mayoría

de los observables de grupo enfatizan la complejidad de la relación entre la

historia de ensamblaje del halo y sus poblaciones de satélites. Los resultados

sugieren que los procesos ambientales, como las mareas y las fusiones, influ-

yen significativamente en las propiedades de los satélites, disminuyendo la

huella directa del tiempo de formación del halo. Un análisis más profundo

puede requerir la combinación de múltiples observables para desentrañar la

intrincada coevolución de las galaxias centrales y satélites dentro de sus halos

anfitriones.

La fuerte correlación observada entre los tiempos de ensamblaje de las galaxias

centrales, la eficiencia de formación estelar (F⋆), y los tiempos de ensamblaje de

sus halos anfitriones, respalda la existencia de una relación de co-evolución entre

galaxia y halo, impulsada tanto por mecanismos de retroalimentación como por

factores ambientales. Las galaxias menos masivas, al presentar pozos de potencial
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menos profundos y menores fracciones de gas, parecen ser más vulnerables a los

efectos de la retroalimentación por supernovas, lo que refuerza su vínculo evolutivo

con el ensamblaje jerárquico del halo. En contraste, las correlaciones más débiles

encontradas para el color (g− i), la sSFR y la población de galaxias satélite refle-

jan la naturaleza multifacética de los procesos de formación y evolución galáctica.

Estos resultados subrayan la necesidad de considerar simultáneamente mecanismos

internos como la retroalimentación estelar o por AGN y procesos externos como

las interacciones ambientales para comprender de manera integral la evolución de

las galaxias. Estudios futuros podrían profundizar en el papel del CGM y de otras

influencias ambientales para esclarecer con mayor precisión los mecanismos que

dan origen a las tendencias observadas.

En conjunto, los resultados obtenidos a lo largo de este capítulo consolidan la idea de

que las propiedades de las galaxias centrales de baja masa, en particular F⋆, retienen

una huella clara del ensamblaje jerárquico de sus halos de materia oscura. Sin

embargo, a medida que se avanza hacia sistemas más masivos o hacia poblaciones

satélites, esta conexión se diluye, dando paso a procesos internos y ambientales que

modulan la evolución galáctica. El análisis mediante MI ha permitido cuantificar

con precisión estas correlaciones, aportando una visión estadísticamente robusta

del vínculo entre galaxia y halo. No obstante, la formación y evolución galáctica

no ocurre de manera aislada, sino dentro de una estructura cósmica mayor. En este

sentido, resulta fundamental examinar cómo parámetros que cuantifican el entorno

donde estas estructuras habitan condiciona las trayectorias evolutivas de los halos

y las galaxias que contienen, que será abordada en el próximo capítulo.
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I N F LU E N C I A D E L A R E D C Ó S M I CA Y E L E N T O R NO

L O CA L

La conexión entre las propiedades de las galaxias, la historia de ensamblaje de sus

halos anfitriones y el entorno cósmico constituye un aspecto clave para comprender

la evolución de las estructuras en el Universo. Los resultados del Capítulo 2 mos-

traron que para galaxias centrales de baja masa estelar (M⋆ ≲ 1010.25 h−1M⊙ ),

tanto la eficiencia de formación estelar (F⋆) como el tiempo de ensamblaje de las

galaxias (zG) actúan como trazadores sensibles del tiempo de ensamblaje de sus

halos anfitriones (zH), señalando una coevolución galaxia-halo. Sin embargo, esta

correlación se atenúa significativamente en sistemas más masivos y galaxias satéli-

te, donde procesos ambientales —como ram pressure stripping— y mecanismos de

retroalimentación por AGN diluyen dicha conexión. Además, la débil correlación

entre propiedades grupales (como la riqueza de satélites y la brecha de magnitud)

con zH sugiere que el entorno podría modular indirectamente la relación entre las

galaxias y sus halos anfitriones.

La conexión entre las propiedades de las galaxias y la historia de ensamblaje de sus

halos anfitriones observada en el Capítulo 2 no ocurre en el vacío, sino que está in-

mersa en la red cósmica. Los resultados previos evidenciaron una fuerte correlación

zH-F⋆ en galaxias centrales de baja masa, pero un desacople en sistemas masivos

y satélites, sugiriendo una modulación ambiental. A partir de estos hallazgos, en

este capítulo se investiga la física detrás de estas tendencias, analizando cómo el

entorno a gran escala y la anisotropía de marea local condicionan la historia de

69
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ensamblaje (zH) y su vínculo con los observables galácticos. Para ello, se emplea

el algoritmo NEXUS_tidal para clasificar la morfología de la red cósmica (nodos,

filamentos, muros y vacíos) y el parámetro αR para cuantificar el campo de marea

local. Este enfoque permite disectar el assembly bias y determinar si el entorno ac-

túa simplemente seleccionando halos de distintas edades o si modifica activamente

la eficiencia de la coevolución galaxia-halo.

3.1 muestra de datos y trazadores de zH a masa de halo fija.

Muestra de datos y cortes Mh

Con el propósito de aislar de manera robusta los efectos del assembly bias y

minimizar posibles contaminaciones asociadas a la dispersión en la relación SMHM

(Figura 5), repetimos algunos de los análisis del Capítulo 2 para verificar sí la

correlación observada entre zG, F⋆ y zH se mantiene a Mh fija. A partir de nuestro

catálogo general de galaxias centrales descrito en la Introducción, se descartaron

1 753 halos anfitriones cuyo R200,b resultaba menor a ∼ 5.55× 10−2 h−1Mpc ,

de modo que R200b supere la escala de celda de la malla del campo de densidad,

así garantizamos que los objetos estén adecuadamente resueltos para el análisis

estructural posterior1. La muestra final se divide en 10 bins de Mh distribuidos

uniformemente en escala logarítmica entre 1.0× 1011 a 1.24× 1014 h−1M⊙ , con

un ancho de bin de 0.25 dex.2

1 Cabe recordar que la escala física relevante de R200b corresponde al radio dentro del cual la

densidad promedio es 200 veces la densidad media del universo, mientras que Mh hace referencia

a la masa total contenida en una esfera cuya densidad media es 200 veces la densidad critica del

universo.
2 Inicialmente se definieron 13 bines; los cuatro más masivos se agruparon en un único bin final por

baja estadística.
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Figura 12: Función de masa de halos para los halos de la simulación que contienen galaxias

centrales en el rango de masa estelar de 109 ⩽ M⋆[ h−1M⊙ ] ⩽ 1011.5.

En la Figura 12 se muestra la función de masa para los halos de nuestra muestra.

La baja abundancia de halos masivos aquí observada es consecuencia directa de las

condiciones iniciales del modelo ΛCDM y del crecimiento jerárquico de estructu-

ras, donde el campo de densidad primordial se describe como un campo aleatorio

gaussiano de perturbaciones adiabáticas3 generadas durante la fase inflacionaria.

Dado que la varianza del campo de densidad suavizado, σ(M), decrece al aumen-

tar la escala de masa, los halos más masivos corresponden a picos raros de alta

significancia (cola fuertemente suprimida de la distribución). En consecuencia, en

el extremo de alta masa, la función de masa está fuertemente suprimida, mientras

que las fluctuaciones de menor masa son mucho más frecuentes y colapsan primero,

formando estructuras pequeñas que luego crecen por fusiones y acreción (escenario

3 Una perturbación adiabática implica que las fluctuaciones en diferentes componentes (materia

oscura, bariones, fotones) están correlaciondas y mantienen la misma proporción de número, tal

como predicen los modelos inflacionarios estándar.
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bottom-up). Finalmente, la escasez observada se ve acentuada por el volumen finito

de la simulación (efecto de varianza cósmica), lo que limita estadísticamente el

número esperado de estos objetos extremadamente raros en la caja de simulación.

Esta selección permite comparar halos de masas similares conservando únicamente

las dependencias asociadas a las propiedades del ensamblaje. Al fijar Mh como

variable primaria, es posible explorar dependencias secundarias clave, tales como

la relación entre edad del halo (zH), su entorno en la red cósmica y αR. Este análisis

su vez nos permitirá investigar si dicha correlación entre F⋆, zG y zH reportada en

Camargo y Casas-Miranda [31] es en realidad una manifestación del assembly bias

inducido por el entorno, es decir, si la posición de los halos dentro de estructuras

cósmicas como filamentos, clusters u hojas —y su grado de anisotropía local—

condiciona tanto su historia de ensamblaje como F⋆ y zG.

Trazadores de zH a Mh fija.

Con la selección de halos ya definida, se reproduce el análisis de correlación del

Capítulo 2 sustituyendo los bins de M⋆ por bins de Mh. La Figura 13 presenta los

resultados para zG y F⋆, evaluando su efectividad como trazadores de zH a Mh fija.

A diferencia de lo encontrado en el capítulo anterior, la Figura 13 muestra que al

fijar Mh, la correlación entre zH y zG supera a la correlación entre zH y F⋆. En

particular, se observa una clara dependencia con la masa del halo indicando que la

MI entre zH y zG aumenta desde 0.22 nats para halos menos masivos hasta alcanzar

un valor máximo de 0.51 nats para halos con Mh ∼ ×1012.25 h−1M⊙ . Para halos

más masivos, la MI disminuye sistemáticamente, al tiempo que las barras de error

incrementan. En cuanto a la correlación entre zH y F⋆, se observa que la MI alcanza

su valor máximo de 0.36− 0.34 nats para halos con Mh ≲ ×1012 h−1M⊙ . Esta

correlación decrece rápidamente a medida que Mh aumenta, aunque presenta un
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Figura 13: Análogo de la Figura 8 del capítulo 2, pero ahora por bins de Mh. Panel Izquierdo: MI

(Información Mutua) entre zH y zG. Panel Derecho: MI entre zH y F⋆; el recuadro muestra la MI

entre zH y Mh, y entre zH y M⋆. La MI entre zG y zH muestra ahora mayor correlación mayor

fuerte que la correlación entre F⋆ y zH. Tanto el panel derecho como el izquierdo tiene la misma

escala en el eje y [32].

incremento sistemático en el extremo de halos muy masivos, acompañado también

de un aumento en las barras de error. Para el caso de la Figura 13 inserta, confirma

que la correlación entre zH y Mh es prácticamente nula para todos los bins de Mh,

mientras persiste una correlación visible entre M⋆ y zH para el rango de Mh ya

mencionado.

Para verificar esta conexión, se analizaron las propiedades de las galaxias que

residen en el bin de Mh donde la correlación zH − zG es máxima, y encontramos

que estas galaxias tienen una masa estelar promedio deM⋆ ∼ 1010.31 h−1M⊙ . Este

valor es notablemente consistente con los resultados del capítulo anterior, donde

también se encontró que la correlación entre zH y zG alcanzaba su valor máximo

en el bin de masa estelar 1010.0 − 1010.25 h−1M⊙ (ver Figura 8 panel izquierdo).

Esta coincidencia sugiere que existe una conexión física subyacente: halos con

Mh ≲ 1012 h−1M⊙ albergan galaxias centrales cuya historia de ensamblaje (zG)
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está más correlacionada con la de su halo, representando esta escala de masa un

régimen de acoplamiento máximo en la coevolución galaxia-halo.

Las tendencias observadas en el Capítulo 2 y en la Figura 13 para F⋆ sugieren que

esta cantidad refleja tanto la masa estelar como la masa de halo y puede ser inter-

pretada en dos regímenes diferentes: el primero de ellos se da cuando manteniendo

Mh constante, F⋆ actúa como trazador de la masa estelar mostrando que F⋆ refleja

cuán eficiente es el halo para convertir su masa en estrellas y el segundo cuando

M⋆ es constante, F⋆ actúa como trazador inverso de la masa del halo, reflejando

la anticorrelación entre estas cantidades. Sin embargo, la correlación entre F⋆ y

zH es más fuerte en galaxias centrales de baja masa estelar, principalmente porque

en ese régimen existe una correlación inherente entre Mh y zH; al controlar por

masa de halo, esta correlación se atenúa, lo que muestra que el acoplamiento entre

F⋆ y zH es en gran medida, debido a que F⋆ es una manifestación de la conexión

entre la masa de halo y su historia de formación, aunque F⋆ retiene información

útil sobre el historial de ensamblaje a Mh fija. Para validar estas tendencias, la

Figura 14 reproduce la Figura 9 del Capítulo 2, pero esta vez teniendo en cuenta

que la correlación dominante que es la relación entre zH − zG, aquí los colores

muestran cuartiles de F⋆.

La Figura 14 ilustra estas tendencias en el plano zH–zG coloreado por cuartiles de

F⋆. Para Mh≲ 1012.25 h−1M⊙ se observa una correlación moderadamente lineal

entre zH y zG (coeficientes de Pearson 0.6 ⩽ rx,y ⩽ 0.7); para halos más masivos,

ésta correlación cae rápidamente, pues al igual que en el capítulo anterior, a medida

que aumenta Mh (M⋆), las galaxias tienden a presentar valores de zG superiores a

los de zH. En términos de F⋆, el gradiente de color indica que a medida que Mh

aumenta, halos con Mh ≲ 1012.25 h−1M⊙ tienden a presentar valores más eleva-

dos de F⋆. Específicamente, se evidencia que halos que se han formado en etapas

más tempranas presentan valores más altos de F⋆ y sus galaxias exhiben, en general,
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Figura 14: Análogo de la Figura 9 del capítulo 2, pero ahora por bins de Mh y zH como función

de zG coloreado por cuartiles de F⋆. Para halos con Mh ≲ 1012.5 h−1M⊙ se observa una

correlación moderadamente lineal entre zG y zH donde los halos más antiguos tienden a mostrar

valores altos de F⋆ h−1M⊙ [32].

historias de ensamblaje más acopladas en comparación con sus contrapartes más

masivas; en el caso de aquellos que se han ensamblado más tarde, tienden a mostrar

bajos valores de F⋆, así como sus contrapartes más masivos muestran tendencias

acordes a las conclusiones presentadas en el Capítulo 2. Este patrón refuerza la idea

de que, en halos de baja masa, existe un acoplamiento estrecho entre la historia de

ensamblaje del halo y la de su galaxia central, mientras que en halos más masivos,

este vínculo se debilita y otros procesos regulan la evolución estelar.

En conjunto, estos resultados muestran que tanto F⋆ como zG mantienen corre-

laciones robustas con zH, incluso al controlar la masa del halo. La persistencia

observada en las correlaciones entre estas variables indica que la conexión entre

galaxias centrales y sus halos anfitriones está modulada por procesos físicos subya-
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centes adicionales a la masa, donde el entorno desempeña un papel determinante.

En halos de baja masa que se han ensamblado temprano (zH alto) tienden a exhibir

mayores valores de F⋆ y galaxias con historias estelares más antiguas (zG alto), sugi-

riendo que se han formado en entornos más favorables para una evolución eficiente

y acoplada, posiblemente menos densos o con menor influencia de mecanismos de

retroalimentación que favorecen una coevolución más eficiente y acoplada. Por el

contrario, en halos más masivos, estas correlaciones se atenúan, en concordancia

con la creciente relevancia de efectos ambientales como la retroalimentación por

AGN o la influencia del CGM, procesos que también dependen del entorno. Hasta

este punto, el análisis por bins de masa y la segmentación en cuartiles de F⋆ y zG

sugieren que el entorno juega un rol decisivo en la modulación de estas relaciones,

aunque la naturaleza exacta de dicha influencia aún no ha sido caracterizada de

forma sistemática. Por lo tanto, resulta crucial examinar cómo la ubicación de los

halos dentro de la red cósmica —ya sea en filamentos, nodos o láminas— y la

anisotropía de marea local, cuantificada por el parámetro αR, modulan estas corre-

laciones. Estas propiedades del entorno no solo encapsulan la geometría del flujo

de materia circundante, sino que podrían actuar como intermediarios dinámicos

que condicionan la coevolución de galaxias y halos.

3.2 caracterización de la red cósmica y el entorno local

Como se discutió previamente, en escalas menores de ∼ 100 h−1Mpc la distribu-

ción de materia adopta una configuración altamente anisotrópica conocida como

la Red Cósmica que puede describirse como una red filamentaria interconectada

compuesta por los cuatro tipos de entornos morfólogicos. La estructura de la red

cósmica emerge naturalmente del colapso gravitacional anisotrópico de las fluctua-

ciones primordiales del campo de densidad, impulsado por las fuerzas de marea que

inducen deformaciones direccionales, un fenómeno que ha sido abordado princi-
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palmente mediante el estudio del tensor de marea Tαβ, cuya evolución proporciona

las bases estadísticas y dinámicas que permiten comprender cómo estas fluctuacio-

nes iniciales conducen a la formación jerárquica de estructuras cósmicas. Bajo ese

enfoque, Doroshkevich [56] desarrolló un modelo estadístico pionero que muestra

cómo las fluctuaciones iniciales del campo de densidad, lejos de ser esféricas, pre-

sentan una estructura elipsoidal cuya evolución bajo la acción de fuerzas de marea

conduce a la adquisición de momento angular en las protoestructuras, marcando el

origen de la rotación galáctica. De forma complementaria, Zel’dovich [220], uno

de los primeros en predecir la formación de la red cósmica, propuso un modelo que

muestra de manera simple cómo la evolución de las perturbaciones amplifica las

asimetrías iniciales, prediciendo que el colapso gravitacional ocurre primero a lo

largo del eje principal, dando lugar a estructuras aplanadas, llamadas “pancakes"

que son una manifestación directa del tensor de marea y sus cizalladuras que guían

el patrón jerárquico del colapso: primero se forman hojas, luego filamentos y fi-

nalmente los clusters (cúmulos), todo determinado por la magnitud relativa de las

fuerzas de marea en cada dirección. En este sentido, las regiones pueden clasificar-

se según el número de direcciones en las que se produce el colapso gravitacional

(definidas por los signos de los valores propios del tensor de marea): los nudos

colapsan en tres direcciones, los filamentos en dos, las láminas en una, y los vacíos

se expanden en todas. Estos modelos explican cómo el tensor de marea induce

una cizalladura (tidal shear) que cuantifica la diferencia entre los estiramientos y

compresiones en cada dirección espacial, la cual es la manifestación directa de la

anisotropía gravitacional local. El análisis estadístico de estos los valores propios

de Tαβ no solo cuantifican esta anisotropía inicial, sino que también fundamenta

la Tidal Torque Theory (TTT) que explica la diversidad morfológica observada en

la red cósmica. Posteriormente, esta teoría fue formalizada por Heavens y Peacock

[84] quienes la aplicaron a protohalos identificados como máximos locales del cam-

po de densidad y mostraron que el momento angular de halos y galaxias surge de
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manera natural del acoplamiento entre el tensor de inercia (que describe la forma

inicial del protohalo) y el tensor de marea externo asociado a la materia circundan-

te; sus resultados demuestran que a mayor cizalladura (mayor diferencia entre los

estiramientos y compresiones en cada dirección), mayor es el torque neto y, por

ende, la eficiencia de generación de rotación, siendo este efecto más pronunciado

en entornos anisotrópicos como filamentos y hojas; en contraste, configuraciones

cercanas a la simetría favorecen torques débiles y la formación de cúmulos o vacíos.

3.2.1 Cuantificación del Entorno Local

Para cuantificar el entorno local de los halos, Paranjape, Hahn y Sheth [145]

introdujeron la anisotropía de marea αR, un parámetro que mide la magnitud

de la cizalladura de marea en relación con la sobredensidad de materia local

(1+ δR), el cual ha demostrado ser una herramienta robusta tanto en simulacio-

nes de N-Cuerpos como en estudios observacionales [3, 146, 156]. En su trabajo,

dichos autores emplearon este parámetro para analizar halos en el rango de ma-

sas 1011.6 ≲ M200b[ h−1M⊙ ] ≲ 1014.9 en z = 0, clasificaron la morfología del

entorno (cluster, filamento, hoja o vacío) según el número de valores propios posi-

tivos del tensor Tαβ [79], y mostraron que αR evaluada a una escala de suavizado

Gaussiano R = 4R200b
G,eff se correlaciona estrechamente con el sesgo halo-by-halo

b1. Además, mostraron que la relación entre concentración y sesgo cambia de signo

según el grado de anisotropía destacando así, el papel fundamental del entorno de

marea local. Por otro lado, Ramakrishnan et al. [156] confirmaron y extendieron

este resultado empleando un rango de masa similar pero sin clasificar morfológi-

camente los entornos, demostrando que αR es un indicador robusto del assembly

bias independiente de la definición de masa halo. Estos trabajos encontraron co-

rrelaciones claras entre αR, b1 y diversas propiedades internas de los halos como
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concentración, forma, momento angular y la estructura de velocidades, mostrando

que αR resulta ser el factor subyacente que conecta las propiedades internas de los

halos con su grado de agrupamiento o sesgo en el entorno a gran escala. En términos

físicos, regiones con αR ≲ 0.2 suelen corresponder a entornos isotrópicos como

vacíos o cúmulos, valores intermedios a hojas o zonas de transición, y αR ≳ 0.5 a

filamentos altamente anisotrópicos [3, 145].

Desde el punto de vista observacional, Paranjape, Hahn y Sheth [146] estudiaron

la influencia del entorno de marea sobre el agrupamiento de galaxias usando datos

del SDSS-DR7 y el catálogo de grupos de Yang et al. [217]. Calcularon α2 a partir

de los valores propios del tensor de marea estimado en una malla 3D con filtro

Gaussiano de ∼ 2 h−1Mpc y compararon estos datos con catálogos simulados

generados con un modelo HOD sobre simulaciones de materia oscura, que asignan

galaxias únicamente en función de la masa halo; ellos encontraron que la función

de correlación de dos puntos (2PCF, two-point correlation function) aumenta con

la anisotropía del entorno y que existe una transición característica en α2 ∼ 0.4.

Las discrepancias observadas entre simulaciones y datos reales en los extremos

del rango de α2 sugieren que el entorno de marea tiene un rol relevante más allá

del contemplado por modelos basados solo en masa. De manera complementaria,

Alam et al. [3] también utilizaron datos del SDSS, seleccionando galaxias con

M⋆ > 1010h−2M⊙, y caracterizaron la red cósmica a través del número de va-

lores propios positivos del tensor de marea suavizado con filtro Gaussiano de 5

h−1Mpc analizando la dependencia conjunta del agrupamiento galáctico con la

sobredensidad local δ8 y la anisotropía de marea α5 (calculada con n = 0.55) y

encontraron que, si bien ambas variables influyen en el agrupamiento, el apagado

de la formación estelar depende principalmente de δ8, mientras que la dependencia

con α5 es secundaria, compleja y no monótona. Recientemente, Alam, Paranjape

y Peacock [4] cuantificaron el impacto cosmológico de estos efectos utilizando da-

tos del Galaxy and Mass Assembly (GAMA) modelando la función de correlación
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de dos puntos y la función de volumen de Voronoi para demostrar que el sesgo de

ensamblaje asociado al entorno de marea reduce el valor inferido para la tasa de

crecimiento de la estructura (fσ8) en aproximadamente un 7 %, un hallazgo que

no solo refuerza la importancia del entorno de marea, sino que también introduce

una tensión significativa con las predicciones del satélite Planck, subrayando que

ignorar estos efectos puede conducir a sesgos sistemáticos en la determinación de

parámetros cosmológicos.

Dada la robustez mostrada por αR para cuantificar el entorno de marea y su impacto

en las propiedades de los halos, resulta pertinente investigar cómo el entorno influye

en las correlaciones entre zG y F⋆ con zH identificadas anteriormente. Para ello se

estima el valor de αR utilizando una longitud de suavizado Gaussiano R = 4R
R200b
G,eff .

Esta escala sigue la metodología propuesta por Paranjape, Hahn y Sheth [145]

quienes mostraron que presenta una mejor correlación entre αR y las propiedades

internas del halo (ver Apéndice A, donde se demuestra esta relación a partir del

modelo de colapso esférico). La implementación se detalla a continuación:

1. Tamaño de los halos: A partir de la muestra de halos ya definida, se extrajo

de la base de datos de la simulación el R200b de cada halo. Con este valor, se

calculó la escala física relevante de 2R200b para determinar y posteriormente,

se estimó el radio Gaussiano efectivo asociado como:

R
2R200b
G,eff =

2R200b√
5

Esta expresión se basa en la equivalencia de volumen entre un filtro “top-hat”

y uno Gaussiano, tal como se detalla en el Apéndice D.

2. Rango de escalas relevantes: Para definir las escalasRG sobre las que se aplica

el suavizado gaussiano del campo de densidad (δR), se define un conjunto

RG,j = 40 de escalas logarítmicamente espaciadas, delimitado por los dos
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valores extremos del rango de escalas. El límite inferiorRG,min, corresponde a

la resolución mínima de la estructura más pequeña detectable en la simulación.

Este valor se obtiene directamente de la ecuación generalizada de Paranjape,

Hahn y Sheth [145], la cual se detalla en el Apéndice D:

RG,min =
2Lbox√
5Ngrid

(
6

π

)1/3

≈ 0.222 h−1Mpc

donde Lbox = 205 h−1Mpc y Nmesh = 1024. El factor 2 en el numerador

proviene de la relaciónRG,min = 4R
R200b,min

G = 2(2R
2R200b,min

G,eff ) y el término
(
6
π

)1/3 asegura que cada halo esté resuelto en Ncel = 8. dentro de 2R200b.

Este valor4 se utiliza como umbral de resolución, descartando 1 753 halos5

cuyos tamaños físicos eran inferiores a esta escala, garantizando que las

propiedades del entorno local no estén contaminadas por efectos de resolución.

Finalmente, el valor máximo del rango, RG,max, se define como 4R
R200b,max

G,eff ,

donde R200b,max corresponde al halo más masivo de la muestra. De esta

manera, el conjunto de 40 escalas RG,j cubre uniformemente el rango de

estructuras relevantes para todos los halos del catálogo, asegurando tanto

resolución como representatividad.

3. Estimación de αR: Siguiendo la definición de Paranjape, Hahn y Sheth [145]

para estimar la anisotropía de marea (αR), se obtienen los valores propios de

Tαβ para cada una de las escalas de suavizado RG,j y se calcula αR como:

αR ≡

√
q2
R

1+ δR
, donde δR = λ1 + λ2 + λ3 (3)

4 Este valor corresponde al límite de resolución fijado por el tamaño de celda de la malla (Ngrid) y

el criterio de Ncel = 8

5 Este límite inferior RGimpone la resolución mínima y explica el porqué se descartaron 1 753 halos,

mencionado al inicio de este capítulo.
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Aquí δR es la sobredensidad local suavizada en la escala RG y q2 es la

cizalladura de marea que se define como [33, 84, 145, 156]:

q2
R =

1

2
[(λ2− λ1)

2+ (λ3− λ1)
2+ (λ3− λ2)

2] donde λ1 ⩽ λ2 ⩽ λ3

Un valor q2
R = 0 corresponde a un entorno perfectamente isotrópico, mientras

que q2
R > 0 indica anisotropía creciente. Dado que esta cantidad se estima en

escalas comparables al tamaño del halo, se espera que conserve información

relevante sobre la anisotropía del entorno inmediato del halo [145].

Una vez obtenido el valor deαR para cada una de las 40 escalas RG,j, se realiza

una interpolación unidimensional de estos valores en función de log (RG) para

estimar el valor preciso de αR(RG) en la escala RG = 4R
R200b
G,eff de cada halo.

Este enfoque permite capturar de manera eficiente la dependencia de αR con la

escala, adaptando el suavizado al tamaño de cada halo sin necesidad de recalcular

el campo de densidad individualmente para cada uno.

Relación entre αR, zH, zG y F⋆

Anteriormente se mostró que para bajas masas de halo (y galaxias) F⋆ y zG se

correlacionan con la edad del halo zH, ahora evaluaremos si esta coevolución está

modulada por la anisotropía local αR. Si a masa fija αR modula la coevolución

halo–galaxia, deberían aparecer diferencias sistemáticas en las relaciones zH–F⋆ y

zH–zG entre entornos de baja y alta anisotropía; esta estrategia permite aislar, en

cada bin de Mh, la dependencia de las relaciones zH–F⋆ y zH–zG con la anisotropía

de marea del entorno.

La Figura 15 muestra la relación entre zH y F⋆ con el color codificado por cuartiles

de αR para diferentes bins de masa de halo Mh: en ella se observa que halos de
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Figura 15: Diagrama hexbin de zH en función de F⋆ coloreado por cuartiles de αR y por bins de

Mh. Además de correlación moderadamente lineal entre zH y F⋆ para halos de baja masa

(Mh ≲ 1012.0 h−1M⊙ con 0.7 ⩽ rxy ⩽ 0.6) se observa que los halos más antiguos tienden a

localizarse en entornos de mayor anisotropía y con mayores valores de F⋆ [32].

baja masa (Mh ≲ 1012.25 h−1M⊙ ) que se ensamblaron más temprano (zH alto)

tienden a presentar valores altos de F⋆ y de αR. Esto indica que estos halos se lo-

calizan preferiblemente en entornos más anisotrópicos consistentes con filamentos

cuyas trayectorias de acreción son más direccionales y eficientes, favoreciendo que

las galaxias centrales alojadas en estos halos sean más efectivas en convertir gas

en estrellas, mientras que los halos jóvenes muestran valores menores tanto de F⋆

como de αR. En términos de assembly bias, eso implica que halos en entornos an-

isotrópicos tienden a formarse más temprano, mientras que los más jóvenes tienden

a residir en entornos más isotrópicos. Para halos más masivos, se observan valores

bajos de F⋆ y αR, lo que sugiere que el crecimiento posterior de estos halos se da en

entornos más isotrópicos, mientras sus galaxias centrales han ensamblado la mitad

de su masa estelar más temprano, una etapa en la que los procesos de formación este-
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lar (apagamiento) están regulados por retroalimentación de AGN y acreción ex-situ.

0

1

2

3

4

5

6

z H

11.00 < log(Mh) < 11.25 11.25 < log(Mh) < 11.50 11.50 < log(Mh) < 11.75 11.75 < log(Mh) < 12.00 12.00 < log(Mh) < 12.25

0 1 2 3 4 5

zG

0

1

2

3

4

5

6

z H

12.25 < log(Mh) < 12.50

0 1 2 3 4 5

zG

12.50 < log(Mh) < 12.75

0 1 2 3 4 5

zG

12.75 < log(Mh) < 13.00

0 1 2 3 4 5

zG

13.00 < log(Mh) < 13.25

0 1 2 3 4 5

zG

13.25 < log(Mh) < 14.09

Low αR
Mid-low αR
Mid-high αR
High αR

Figura 16: Diagrama hexbin de zH en función de zG coloreado por cuartiles de αR y por bins de

Mh. Se puede observar que halos de baja masa (Mh ≲ 1012.5 h−1M⊙ ), ademas de la

correlación moderadamente lineal entre zH y zG, halos de ensamblaje temprano tienden a habitar

entornos con mayor anisotropía [32].

La Figura 16 presenta una tendencia similar, pero ahora analizando la relación

entre zH y zG también coloreada por cuartiles αR. En este caso, se confirma el

patrón general de αR observado anteriormente: los halos de baja masa se locali-

zan preferiblemente en entornos más anisotrópicos (valores altos de αR), mientras

que a medida que aumenta Mh, tienden a habitar regiones progresivamente más

isotrópicas (bajos valores de αR) donde el halo sigue creciendo pero su galaxia

central ha detenido la formación estelar. Esta transición sugiere que αR actúa como

un mediador: regiones de alta anisotropía de marea preservan la coevolución halo-

galaxia, mientras que entornos de baja anisotropía de marea muestran un desacople
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temporal entre el crecimiento de halos y el de su galaxia central.

En conjunto, los resultados mostrados en las Figuras 15 y 16 revelan que αR no

es solo un descriptor estadístico del entorno, sino que regula de manera efectiva

la conexión entre el ensamblaje de halos y el de sus galaxias centrales. En halos

de baja masa, valores altos de αR indican entornos anisotrópicos donde los halos

y sus galaxias centrales coevolucionan de forma acoplada: los halos se ensamblan

temprano, las galaxias presentan alta F⋆ y ambos siguen trayectorias de crecimiento

conjuntas. En contraste, los halos masivos se localizan preferiblemente en entornos

isotrópicos (clusters), caracterizados por bajos valores deαR, donde el desacople es

evidente: las galaxias centrales se ensamblan tempranamente y apagan su formación

estelar, mientras que sus halos continúan acumulando masa en etapas posteriores,

impulsados por acreción ex-situ y procesos de retroalimentación por AGN.

Cuantificación del impacto del entorno local y de zH sobre F⋆ y zG

Para cuantificar las tendencias observadas anteriormente en las Figuras 15 y 16 y

determinar el impacto de αR sobre la conexión halo-galaxia, se examinó la lineali-

dad de las relaciones zH− F⋆ y zH− zG al dividir en cuartiles de αR dentro de cada

bin de Mh, y se obtuvieron las pendientes dzH
dF⋆

y dzH
dzG

con el fin de medir como

cambia la relación entre zH y las propiedades observacionales de su galaxia central

en entornos anisotropicos e isotropicos. Adicionalmente, se estimaron los efectos

residuales de αR y zH sobre F⋆ y zG haciendo una comparación de halos similares,

denominada “Halos Gemelos”, de manera que los halos emparejados tengan his-

torias de ensamblaje, entornos locales y masas equivalentes, es decir, este método

busca pares de halos que sean prácticamente iguales en masa y en una variable de

control (zH o αR), pero que difieran significativamente en la variable de estudio (αR

o zH, respectivamente). El emparejamiento se realiza sin reemplazo; esto significa
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que una vez un halo en Q1 de la variable de estudio es asignado como gemelo de un

halo del Q4 de la variable de estudio, no puede volver a utilizarse en otro par. Los

halos de Q4 que no encuentran un gemelo compatible bajo estos criterios se des-

cartan del análisis, garantizando así que las comparaciones se realicen únicamente

entre halos análogos. De esta manera, cualquier diferencia observada en F⋆ y zG

será un efecto asociado unicamente al entorno local o al tiempo de ensamblaje de

los halos.

Antes de examinar en detalle los efectos del entorno local sobre las propiedades de

las galaxias, se analizó primero la conexión entreαR y zH aMh fija, al obtener el des-

plazamiento de medianas ∆med = mediana(zH|Q4αR
) −mediana(zH|Q1αR

),

junto con la probabilidad de superioridad P(zH,Q4αR
> zH,Q1αR

), que cuantifica

la probabilidad de que un halo seleccionado al azar de un entorno anisotrópi-

co (Q4αR
) se haya ensamblado más temprano (mayor zH) que uno que habita

en un entorno más isotrópico (Q1αR
) dentro de cada bin de Mh. Por defini-

ción, valores P(zH,Q4αR
> zH,Q1αR

) > 50% indican un desplazamiento siste-

mático hacia ensamblajes más tempranos en Q4αR
. En la Tabla 1, ∆med > 0 y

P(zH,Q4αR
> zH,Q1αR

) > 50% en todos los intervalos de Mh, lo que indica que

los halos ubicados en entornos de alta anisotropía se ensamblan sistemáticamente

más temprano; sin embargo, ambas métricas decrecen con Mh —∆med disminuye

y P(zH,Q4αR
> zH,Q1αR

) cae de ∼ 73% a ∼ 57% hacia los halos más masivos—,

lo que sugiere que el impacto de αR sobre el ensamblaje del halo juega un papel de-

terminante principalmente para los halos de baja masa, perdiendo relevancia hacia

masas altas.

Para cuantificar la dependencia del entorno local sobre la conexión halo-galaxia,

La Figura 17 muestra las pendientes de las relaciones zH − F⋆ (panel izquierdo) y

zH − zG (panel derecho) para cada bin de Mh separados por cuartiles de αR; Las
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Bin Mh ∆med P(zH,Q4αR
> zH,Q1αR

)

1 0.464 73.1 %

2 0.309 64.9 %

3 0.289 63.8 %

4 0.208 61.2 %

5 0.166 58.0 %

6 0.151 58.4 %

7 0.267 62.8 %

8 0.151 59.8 %

9 0.184 59.9 %

10 0.094 56.6 %

Tabla 1: Estadísticos por bin de Mh para el parámetro zH en cuartiles de α:

∆med = mediana(zH|Q4αR
) −med(zH|Q1αR) y la probabilidad de superioridad

P(zH,Q4αR
> zH,Q1αR

). Ambas métricas, con ∆med > 0 y P(zH,Q4αR
> zH,Q1αR

) > 50%

confirman que los halos en entornos de alta anisotropia sistemáticamente se han ensamblado más

temprano que habitan entornos mas isotropicos a masa fija.

barras de error indican el error estándar de la pendiente. En el régimen de bajas

masas (Mh ≲ 1012M⊙/h) se observa una clara separación entre Q4αR
(línea roja)

yQ1αR
(línea azul), donde los halos en entornos altamente anisotrópicos, asociados

a filamentos donde la acreción de gas es más direccional, muestran pendientes más

pronunciadas y positivas, lo que indica un acoplamiento más fuerte entre la galaxia

central y su halo anfitrión en ambas relaciones zH − F⋆ y zH − zG. En cambio, en

entornos más isotrópicos la relación se debilita (pendientes menores). Así, en el

régimen de bajo Mh el entorno no solo desplaza la distribución de zH a masa fija,

sino que también modifica la forma en que zH se relaciona con los observables

de las galaxias centrales. Para zH − F⋆, la separación entre entornos isotrópicos y
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anisotrópicos persiste en un rango de masas más amplio, mostrando que F⋆ mantiene

mayor sensibilidad a la influencia del entorno local. En cambio, para zH − zG la

diferencia entre cuartiles decae más rápido, evidenciando un rápido desacople de

zG respecto al entorno.
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Figura 17: Impacto de αR en la relación zH − F⋆ (izquierda) y zH − zG (derecha) separados por

cuartiles de αR, las barras de error muestran el error estandar de la pendiente, las líneas punteadas

en amarillo y cyan, muestran los cuartiles intermedios. Una mayor pendiente muestra una mayor

mayor correlacion entre el tiempo de ensamblaje con F⋆ y zG y una mayor sensibilidad a la

influencia del entorno [32].

En el caso de los halos más masivos (Mh ≳ 1012.5M⊙), a medida que aumenta

Mh, las pendientes para Q4αR
y Q1αR

tienden a converger y los errores estándar

aumentan considerablemente, indicando una disminución real de la correlación

entre zH y las propiedades de la galaxia central. Esta convergencia se alinea con

la disminución de la probabilidad de superioridad mostrada en la Tabla 1 y con el

escenario en el cual, hacia Mh altas el desacople inducido por acreción ex-situ y

retroalimentación de AGN se vuelve dominante, mostrando que estos halos habitan

entornos preferiblemente más isotropicos donde αR pierde la capacidad de modu-

lar la conexión zH–(F⋆, zG), en concordancia con lo mostrado previamente en las

Figuras 13, 15 y 16.
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Estos resultados revelan un efecto de Tidal Assembly Bias donde los halos en entor-

nos anisotrópicos son sistemáticamente más viejos [145] y sus galaxias evolucionan

de forma más acoplada a ellos. Esto sugiere que, a masa fija y en el régimen de baja

masa, zG y F⋆ contienen información robusta sobre el tiempo de ensamblaje de su

halo anfitrión. Sin embargo, dado que esta relación depende (está modulada) del

entorno local, para utilizar zG o F⋆ como proxies precisos de zH, es indispensable

incluir la información del entorno local αR en la calibración, especialmente en el

régimen donde las pendientes divergen.

Finalmente, para desacoplar la dependencia de zH de las propiedades galácti-

cas estudiadas y aislar el efecto físico de αR sobre F⋆ y zG, se realizo la se-

lección de “Halos Gemelos” primero controlando por zH y Mh, es decir, para

cada halo del conjunto Q4αR
se buscó su halo gemelo en Q1αR

, minimizan-

do las diferencias en Mh y zH (con umbrales de tolerancia de dzH ⩽ 0.05 y

dlogMh ⩽ 0.04). El panel izquierdo de la Figura 18 muestra el cambio porcentual

de la eficiencia estelar6 relativo a la mediana mediana(F⋆|Q1αR
). De manera

similar, el panel derecho muestra la diferencia absoluta en el tiempo de ensamblaje

∆zG = mediana(zG|Q4αR
) −mediana(zG|Q1αR

). En ambos casos, las barras

de error muestran el intervalo del percentil 16–84 (P16,P84) de la distribución, es

decir, el rango que contiene el 68% central de los valores de la distribución de ∆zG
y ∆F⋆ en cada bin de Mh.

El análisis cualitativo de “Halos Gemelos” mostrado en la Figura 18 a Mh y zH

fijos revela que las diferencias en zG son insignificantes para todos los bins de Mh

(∆zG ≈ 0). Esto indica que la dependencia observada en el panel derecho de la

6 El cambio porcentual se obtiene a partir de diferencias en F⋆ en escala logarítmica: para cada par se

calcula∆F⋆ = mediana(F⋆|Q4αR
)−mediana(F⋆|Q1αR

) (con F⋆ = log10

(
M⋆
Mh

)
), y se transforma

como %∆F⋆ =
(
10∆F⋆ − 1

)
× 100
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Figura 18: Evaluación de los efectos residuales del entorno mediante el test de Halos Gemelos

(manteniendo fijos Mh y zH). Se muestra la diferencia en las propiedades galácticas ∆F⋆ ( % F⋆,

Panel izquierdo) y ∆zG (Panel derecho) entre halos que residen en entornos de alta anisotropía

(Q4αR
) y baja anisotropía (Q1αR

) . Las barras de error representan el intervalo del percentil

16–84 de la distribución. Se evidencia que ∆F⋆ > 0 mostrando un efecto directo de αR, mientra

que la ausencia de señal significativa en ∆zG ≈ 0 muestra que αR no tiene un impacto directo

sobre zG pero si una dependencia exclusiva de zH. [32].

Figura 17 entre zH− zG y el entorno local es de carácter indirecto, ya que el cuartil

de pendientes más pronunciadas (Q4αR
) se asocia preferiblemente con halos de

ensamblaje más temprano (como se muestra en la Tabla 1) a una masa dada y no a

un efecto residual directo del entorno local sobre zG de la galaxia central una vez

establecido el zH del halo. En otras palabras, zG está principalmente determinado

por zH, mientras que el entorno local influye sobre este último. Las pendientes más

pronunciadas en regiones de alta anisotropía sugieren que en dichos entornos, la

información del halo se transmite con mayor fidelidad a la galaxia. La evidencia

mostrada por el test de halos gemelos apunta a ese mecanismo indirecto en el que

el entorno envejece al halo y el halo envejece a la galaxia (αR → zH → zG), el

cual se confirma mediante la distribución simétrica de la dispersión alrededor de la

diferencia de medianas ∆zG y es compatible con la ausencia de un sesgo temporal

sistemático por parte del entorno, una vez controlada el zH del halo. En contraste,

los resultados para ∆F⋆ presentan medianas sistemáticamente positivas en todos
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los bins de masa, no obstante, en el régimen de baja masa se observa que los halos

en entornos anisotropicos son ∼ 11− 15% más eficientes que aquellos que habitan

en entornos isotropicos, mientras que en el régimen de los halos más masivos su

eficiencia decrece hacia ∼ 4%. Esto sugiere que a Mh y zH fijos en el régimen

de baja Mh, la geometría filamentaria facilita procesos de acreción (posiblemente

flujos fríos) donde las galaxias centrales en entornos de alta anisotropía tienden

a ser ligeramente más eficientes formando estrellas. En este sentido, αR no actúa

únicamente como un selector estadístico de halos más viejos, sino que también

codifica condiciones ambientales que pueden modular a F⋆ en el régimen de baja

masa mientras que hacia masas altas este efecto se atenúa, en línea con el desaco-

ple progresivo dominado por acreción ex-situ y retroalimentación por AGN. Por

otro lado, la asimetría en las barras de dispersión hacia valores positivos (llegando

hasta ∼ +70%) sugiere una distribución con “cola pesada” hacia la alta eficiencia

de formación estelar. Esto implica que la geometría filamentaria no solo despla-

za el promedio/mediana, sino que habilita mecanismos de acreción (posiblemente

flujos fríos) que permiten alcanzar eficiencias extremas inalcanzables en entornos

isotrópicos. Finalmente, para validar la jerarquía causal, dimensionar estos efectos

y complementar este análisis, se realizó la prueba inversa de los halos gemelos,

es decir, comparar halos con Mh y entornos locales similares (con umbrales de

tolerancia de dαR ⩽ 0.05 y dlogMh ⩽ 0.04) pero con historias de formación

extremas (Q4zH vs Q1zH).

Los resultados de esta prueba inversa mostrados en la Figura 19 revelan un cambio

dramático en la escala de los efectos de la edad del halo (zH) sobre las propiedades

galácticas que resultan generalizables a lo largo de todo el rango de Mh. Espe-

cíficamente, se observa que ∆zG (panel derecho) es sistemáticamente positiva en

todos los bins de masa, con medianas del orden de ∆zG ∼ 0.5–1.2 en el régimen

de baja masa (Mh ≲ 1012.5 h−1M⊙ ), lo que indica que las galaxias centrales
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Figura 19: Evaluación de los efectos residuales de zH mediante el test de Halos Gemelos

(manteniendo fijos Mh y αR). Se muestra la diferencia en las propiedades galácticas ∆F⋆ ( % F⋆,

Panel izquierdo) y ∆zG (Panel derecho) entre halos que se han ensamblado temprano (Q4zH) y

halos que se han ensamblado tardíamente (Q1zH). Las barras de error representan el intervalo del

percentil 16–84 de la distribución. Se evidencia que ∆F⋆ > 0 y ∆zG > 0 confirman efecto directo

de zH en estas variables. El efecto residual de αR es secundario sobre F⋆, mientras que zH es el

factor determinante (Driver primario) de las propiedades F⋆ y zH [32].

alojadas en halos de ensamblaje temprano tienden a ensamblar su masa estelar a zG
más altos (más temprano) que sus gemelos en halos de ensamblaje tardío, incluso

cuando ambos residen en entornos locales comparables. Este resultado confirma

que la información contenida en zH no se reduce a una correlación inducida por

αR, sino que se manifiesta como una diferencia residual robusta en el ensamblaje

estelar. Un resultado notable, observado en sus barras de dispersión, es que en el

régimen de halos mas masivos (Mh > 1012.5 h−1M⊙ ), la dispersión muestra una

asimetría hacia valores negativos de ∆zG señalando una distribución de ‘cola pesa-

da” hacia galaxias que se han ensamblado mas temprano que sus halos anfitriones

lo que confirma el fenómeno de downsizing, mientras que en el régimen de bajaMh

la distribución señala que la dispersión es hacia valores positivos de ∆zG donde

existe acoplamiento estrecho entre zH y zG (es decir, halos que se han ensamblado

temprano también alojan galaxias que se han ensamblado temprano con zH ⩾ zG),

ambos regímenes, ya observados en la Figura 6 del Capítulo 2 para las galaxias
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más masivas y menos masivas respectivamente, se manifiestan así en el análisis de

halos gemelos.

De manera consistente, ∆F⋆ (panel izquierdo) también muestra medianas positivas,

indicando que el impacto es aún más profundo a αR y Mh fijos, en particular en

halos de baja masa (1011.25 ⩽ Mh[ h−1M⊙ ] ⩽ 1012.0), donde los incrementos

porcentuales típicos (∆F⋆) alcanzan valores del ∼ 80− 110%. En el régimen de

halos más masivos, aunque la mediana se mantiene positiva (∼ 11–45% ), la señal

presenta una dispersión notablemente mayor, como lo reflejan los amplios inter-

valos percentiles P16–P84 que en muchos casos cruzan el cero sugiriendo que, si

bien el efecto medio es positivo, la respuesta de F⋆ al entorno puede ser positiva o

negativa en casos individuales. Físicamente, esto indica que los halos que se han

ensamblado más temprano, pueden llegan a ser más del doble de eficientes (con in-

crementos que superan el 100%) que sus contrapartes que se han ensamblado más

tarde en el mismo entorno, una consecuencia directa del mayor tiempo disponible

para el enfriamiento del gas y la formación estelar acumulada.

Para establecer una jerarquía clara entre los efectos residuales directos deαR (“halos

gemelos” por cuartiles de αR, controlando Mh y zH) y los de zH (“halos gemelos”

por cuartiles de zH, controlando Mh y αR), la Figura 20 resume de manera explí-

cita el contraste entre ambos experimentos. En el caso del entorno local (barras

rosadas), se observa que a Mh y zH fijas habitar un entorno anisotrópico asociado

a filamentos confiere una amplificación sistemática en la eficiencia estelar: típica-

mente 10∆F⋆ ≃ 1.10–1.15 (panel superior), es decir, un incremento de ∼ 10–15%

en F⋆, sin embargo, este efecto no se traduce en un cambio directo de zG, ya que el

panel inferior muestra que ∆zG ≈ 0 en todos los bins indicando que la influencia

de αR sobre los tiempos es, a lo sumo, indirecta una vez fijado zh. En contraste,

las barras grises muestran que zH desempeña un rol determinante en las propie-

dades de las galaxias centrales incluso en un entorno fijo: el factor 10∆F⋆ alcanza



3.2 caracterización de la red cósmica y el entorno local 94

0.0

0.5

1.0

1.5

2.0

E
ffi

ci
en

cy
F

ac
to

r
(1

0∆
F
?
)

×2.1
Environment Effect (Twins by QαR)

Formation Time Effect (Twins by QzH )

11.18 11.38 11.62 11.87 12.11 12.36 12.61 12.86 13.12 13.47
〈log10 Mh〉/h−1M�

0.0

0.5

1.0

∆
z G

Figura 20: Comparación de la magnitud del impacto de αR vs el impacto de zH sobre las

propiedades de las galaxias. Panel superior: Factor de cambio en F⋆ (10∆F⋆). Panel inferior:

comparación para ∆zG, en ambos casos la línea azul indica ausencia de influencia. Los entornos

anisotropicos generan un aumento sistemático en F⋆ en halos de baja masa, pero es secundario en

comparación con las variaciones inducidas por zH. De manera similar, αR ejerce una influencia

insignificante sobre zG mientras que zH genera una influencia robusta sobre esta cantidad,

establecido a zH como el regulador primario de las propiedades observaciones de estas galaxias

[32].

valores ≳ 2 en el régimen de masa de la Vía Láctea (por ejemplo, 10∆F⋆ ∼ 2.1

para 1011.75 ≲ Mh[ h−1M⊙ ] ≲ 1012.0), mientras que zG se desplaza de forma

marcada (∆zG ≳ 1), evidenciando que, a αR fijo, el tiempo de ensamblaje del halo

deja una huella directa en el ensamblaje estelar de la galaxia central. Adicionalmen-

te, se aprecia una transición con masa: el dominio de zH es máximo en halos de

masa intermedia (Mh ∼ 1011.5−12 h−1M⊙ ), consistente con el régimen donde F⋆
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alcanza su valor máximo (en promedio), mientras que hacia masas altas los efectos

residuales de αR y de zH disminuyen esto en concordancia con la Figura 17 donde

la convergencia de las pendientes y el aumento de sus incertidumbres revelan el des-

acople esperado en un régimen dominado por acreción ex-situ y retroalimentación

por AGN. En el régimen de bajas masas, sin embargo, la separación sistemática de

las pendientes dzH
dF⋆

y dzH
dzG

entre Q4αR
y Q1αR

indica que el entorno anisotrópico

no solo desplaza la distribución de zH a Mh fija, sino que también intensifica el

acoplamiento entre el ensamblaje del halo y las propiedades de su galaxia central.

Esta interpretación encuentra sustento adicional en la dependencia mutua (estadís-

tica) entre zH y αR, donde por un lado, la Tabla 1 mostró que los entornos más

anisotrópicos albergan halos más viejos (P(zH,Q4αR
> zH,Q1αR

) > 50%) y por

otro, el análisis inverso (presentado más adelante en la Tabla 2) confirma que los

halos de ensamblaje temprano residen sistemáticamente en entornos más anisotró-

picos (P(αR,Q4zH
> αR,Q1zH

) > 50%).

En conjunto, estos resultados establecen una interpretación física consistente del

Tidal Assembly Bias: al controlar zH, el efecto residual de αR sobre zG se extingue

y solo persiste un residuo en F⋆; al controlar αR, el efecto de zH domina y se

refleja de forma coherente tanto en ∆zG como en 10∆F⋆ . En consecuencia, αR actúa

principalmente como un modulador del ensamblaje del halo a Mh fija, mientras

que zH es la variable que, a entorno fijo, establece la evolución de zG y la eficiencia

estelar.

Impacto de αR en el agrupamiento a gran escala

Para cuantificar las propiedades de agrupamiento de cada subconjunto de halos

dentro de un bin de Mh, estimamos el bias relativo br definido como [126]:
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br(r, S|Mh,i) =
ξ[S,all](r)

ξ[Mh,i,all](r)
,

donde ξ[S,all](r) es la función de correlación cruzada (de dos puntos) entre los

halos del subconjunto S (en nuestro caso, cuartiles de zH o cuartiles de αR) y todos

los halos de la muestra, mientras que ξ[Mh,i,all](r) corresponde a la función de

correlación cruzada (de dos puntos) entre todos los halos de un bin de masa Mh,i

y la muestra completa. En esencia, br cuantifica cómo una propiedad S modifica

el agrupamiento de halos de una misma masa, un valor de br > 1 indica que

el subconjunto S de halos está más agrupado que el promedio del bin de Mh, si

br < 1 significa agrupamiento más débil, mientras que br = 1 (línea gris punteada)

implica ausencia de assembly bias en ese bin de Mh.
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Figura 21: Bias relativo br en función de Mh. Izquierda: br para bajo αR (azul) y alto αR (rojo)

para cuartiles extremos de α. Derecha: br para halos de ensamblaje tardío (azul) y de ensamblaje

temprano (rojo) para cuartiles extremos de zH. El valor de br corresponde al promedio en el rango

de separaciones de 5 a 12 h−1Mpc en función de Mh, las barras de error indican la desviación

estándar [32].

El panel izquierdo de la Figura 21 muestra una fuerte señal de assembly bias.

Aquí, halos con bajo αR presentan br < 1 (entornos más isotrópicos, asociados

típicamente con clusters), mientras que halos con alto αR exhiben br > 1 (entornos
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fuertemente anisotrópicos, asociados típicamente con filamentos) indicando que

están significativamente más agrupados que el promedio, especialmente para halos

de baja masa. Sin embargo, para halos con Mh ≳ 1012.25 h−1M⊙ , la separación

tiende a debilitarse y sugiere una posible inversión: el br de halos con baja αR

tiende a incrementarse, mientras que el de alta αR disminuye. Estas tendencias

sugieren que halos de baja masa que habitan entornos más anisotrópicos (línea

roja) se encuentran en densos filamentos, a menudo cerca de halos mucho más

masivos. Como resultado, estos pequeños halos pueden experimentar campos de

marea intensos capaces de suprimir o incluso revertir su crecimiento (e.g., [24,

80]). En contraste, el debilitamiento de la señal para halos masivos podría reflejar

que su crecimiento tardío ocurre en entornos más isotrópicos, donde las fusiones

provenientes de múltiples direcciones diluyen la señal inicial de anisotropía. No

obstante, el hecho de que persista una separación clara en br entre los cuartiles

de αR sugiere que incluso entre halos de alta masa existen dos subpoblaciones:

aquellos con valores altos de αR, situados en las inmediaciones de filamentos

que canalizan la acreción de materia de manera preferencial, y aquellos con baja

αR, más característicos del centro de clusters donde el flujo de materia es menos

direccional y más isotrópico. Así, la anisotropía local sigue modulando la manera

en que halos masivos de similar Mh experimentan su ensamblaje, distinguiendo

entre un crecimiento aún alimentado por filamentos y otro más lento y simétrico

en regiones de cúmulo.

Por otro lado, el panel derecho de la Figura 21 muestra br para cuartiles de zH,

donde se observa que se recuperan las tendencias conocidas del assembly bias: a

masa fija, halos de formación temprana (alto zH) muestran br > 1 respecto de sus

contrapartes tardías, y la separación se atenúa al aumentar Mh hasta desaparecer

en el extremo de mayor masa.
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Para profundizar en la relación entre zH y αR se calculó la fracción de halos de

cada cuartil de zH (Qi,zH) que pertenece a cada cuartil de αR (Qj,αR
). Para ello

organizamos esos porcentajes en una matriz de contingencia normalizada por filas7

como se muestra en la Figura 22), en este caso las filas de la matriz representan los

Qi,zH y las columnas los Qj,αR
. Las celdas Aij de la matriz indican la fracción de

halos del cuartil i de zH que está en el cuartil j de αR, mientras que la diagonal Aii

muestra la fracción de halos que comparten el mismo cuartil de ambas variables. Si

zH y αR fueran independientes, cada columna de esa fila tendría un 25 %, porque

con cuatro cuartiles todas las combinaciones serían igual de probables. En cambio,

si hubiera una correspondencia perfecta, toda la masa de cada fila se concentraría

en un solo cuadro de la diagonal (100 %). Para medir hasta qué punto nos alejamos

de ese valor de referencia del 25 %, calculamos el “exceso” en puntos porcentuales

(pp):

Exceso (pp) = (Aij − 0.25)× 100 ,

Un exceso de (pp) positivo indica que encontramos más halos de lo esperado en esa

casilla y uno negativo, menos. En la Figura 22 se presentan estas fracciones y sus

excesos. Los recuadros resaltan las coincidencias extremas de los cuartiles bajos y

altos, revelando que para halos de baja masa (Mh ≲ 1012 h−1M⊙ ), los extremos

diagonales (cuadros resaltados) alcanzan valores de ∼ 34− 45% (∼ +9−+20 pp)

para Q4zH −Q4αR
y ∼ 30− 34% (∼ +5−+9 pp) para Q1zH −Q1αR

, indicando

una correlación moderada, donde los halos que han ensamblado temprano tienden a

asociarse con entornos de alta anisotropía, mientras que halos de ensamblaje tardío

tienden a vincularse a entornos más isotrópicos. Esta tendencia se debilita a medida

que aumenta Mh (por ejemplo, Q4zH −Q4αR
es ∼ 30− 35% (∼ +5−+10 pp)

y para Q1zH −Q1αR
, se sitúan en ∼ 25− 32% (∼ +0.3 −+7 pp) para los ha-

los en el rango de Mh ≳ 1012 h−1M⊙ ), y las celdas cruzadas Q1zH −Q4αR
y

7 Es decir, cada celda de la matriz representa la probabilidad condicional P(Qj,αR
|Qi,zH)
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Q4zH −Q1αR
muestran una anticorrelación (exceso de pp negativos) que persiste

en todos los rangos de Mh. En conjunto, este patrón es consistente con la idea de

que el campo de marea local regula eficazmente el crecimiento de halos de baja

masa: entornos con alta anisotropía favorecen trayectorias de ensamblaje temprano,

mientras que entornos más isotrópicos están asociados a halos con ensamblajes

tardíos; esto permite inferir que αR es un buen trazador del ensamblaje de los halos

de baja masa.

Para contextualizar estas tendencias, en la Figura 23 se muestra la mediana de αR

como función deMh, separando los halos por tiempos de ensamblaje tardío (Q1zH)

y temprano (Q4zH). Los resultados mostrados revelan una tendencia decreciente

de αR con Mh, consistente con que los halos más masivos habitan preferiblemente

entornos más isotrópicos. Por otro lado, a Mh fija se observa que αR es sistemá-

ticamente mayor para halos de ensamblaje temprano (especialmente a baja masa),

lo que consolida una señal clara de assembly bias: a Mh fija, halos más antiguos

habitan entornos localmente más anisotrópicos donde la acreción de materia es más

direccional (guiada por filamentos) y la cizalladura de marea es más fuerte que en

sus contrapartes jóvenes. La separación entre Q4zH y Q1zH es más marcada en

Mh ≳ 1012 h−1M⊙ y se atenúa hacia el extremo de mayor masa.

Si bien, la Desviación Mediana Absoluta (MAD) observada en la Figura 23 para ca-

da bin deMh muestra gran dispersión alrededor deαR, la tendencia observada es es-

tadísticamente significativa. Para demostrarlo, se calcularon dos métricas: el despla-

zamiento de la mediana, ∆med = mediana(αR|Q4zH) −mediana(αR|Q1zH)

por cada bin de Mh y la probabilidad P(αR,Q4zH
> αR,Q1zH

) de que un halo

de ensamblaje temprano tenga mayor anisotropía que uno tardío. Por definición,

P(αR,Q4zH
> αR,Q1zH

) > 50% indica que los halos de ensamblaje temprano son

consistentemente más anisotrópicos.
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Figura 23: Mediana de αR en función de Mh para halos de ensamblaje tardío (Azul, Q1zH) y

ensamblaje temprano (Rojo, Q4zH). Las barras de error muestran el error estándar de la mediana

(SEMed) estimado por bootstrap; áreas sombreadas: Desviación Mediana Absoluta (MAD,

MAD = mediana(|x−mediana(x)|)) [32].

La Tabla 2 muestra que a masa fija la diferencia entre medianas decrece con la

masa. De manera equivalente P(αR,Q4zH
> αR,Q1zH

) cae de ∼73 % al 56 % para

los halos más masivos, esto indica que la probabilidad de que, para cualquier bin

de Mh, es consistentemente más probable que un halo de ensamblaje temprano se

encuentre en un entorno más anisotrópico que su contraparte de ensamblaje tardío.

En conjunto, los resultados mostrados en la Figura 21 y la Figura 23 indican que αR

es un indicador robusto del tiempo de formación de los halos y del assembly bias en

concordancia con los hallazgos de Paranjape, Hahn y Sheth [145] y Ramakrishnan

et al. [156], especialmente para halos con Mh ≲ 1012 h−1M⊙ .



3.2 caracterización de la red cósmica y el entorno local 102

Bin Mh ∆med P(αR,Q4zH
> αR,Q1zH

)

1 0.641 73.4 %

2 0.205 65.0 %

3 0.149 63.9 %

4 0.105 61.2 %

5 0.053 57.6 %

6 0.050 57.7 %

7 0.068 62.1 %

8 0.062 61.3 %

9 0.057 60.3 %

10 0.025 56.0 %

Tabla 2: Estadísticos relevantes por bin de Mh para el parámetro αR en cuartiles de zH. Se

muestra la diferencia de medianas ∆med = mediana(αR|Q4zH) −med(αR|Q1zH)y la

probabilidad de superioridad P(αR,Q4zH > αR,Q1zH
). Ambas métricas, con ∆med > 0 y

P(αR,Q4zH > αR,Q1zH
) > 50% en todos los bins, confirman que los halos de ensamblaje

temprano son sistemáticamente más anisotrópicos que los tardíos a masa fija.

3.2.2 Caracterización morfológica de la Red Cósmica

Si bien el parámetro αR es útil para caracterizar el ensamblaje y el clustering

de los halos y sus galaxias centrales, su limitación radica en que no describe la

conectividad del entorno cósmico a gran escala. Para superar esta limitación, im-

plementamos el algoritmo NEXUS propuesto por Cautun, van de Weygaert y Jones

[34], que clasifica las estructuras cósmicas (vacíos, hojas, filamentos y nudos) a

partir del campo de densidad. Un aspecto distintivo de este método es su naturaleza

multi-escala, que detecta las estructuras de la red cósmica en la escala donde la

firma morfológica es más prominente, mitigando los sesgos introducidos al usar
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una única escala de suavizado, como ocurre en los métodos tradicionales que utili-

zan el tensor de marea o el campo de cizalladura de velocidad del Hessiano a una

escala de suavizado fija. En este caso, se usa NEXUS_tidal donde el campo sobre

el cual se realiza la clasificación morfológica es el tensor de marea, que refleja la

configuración del campo de fuerzas gravitacionales.

El primer paso de la implementación consiste en construir el campo de densidad

interpolado a partir de la distribución discreta de partículas de materia oscura de

la simulación IllustrisTNG300-1, usando el método de interpolación Cloud-In-Cell

(CIC) sobre una malla de resolución Nmesh = 1024 (equivalente a 10243 celdas),

empleando el módulo de Python Nbodykit8 [81]. Posteriormente aplicamos un

filtrado multiescala gaussiano sobre un conjunto de 10 escalas Rn definidas de

acuerdo a la progresión geométrica de la Ec. (1), con escala mínima R0 = 0.2

h−1Mpc , cubriendo de manera eficiente desde las estructuras más compactas

hasta las más extendidas del volumen simulado. A continuación detallamos los

pasos seguidos en la implementación NEXUS_tidal [34]:

1. Filtrado multiescala y cálculo del Hessiano: Para cada escala Rn, calculamos

el Hessiano del potencial y obtenemos, para cada voxel los tres valores propios

reales λ1, λ2, λ3 del Hessiano. El tensor de marea se define como:

Tαβ(r) =
∂2Φ(r)

∂rα∂rβ
(4)

dondeΦ es el potencial gravitacional, básicamente Tαβ cuantifica la curvatura

local del potencial y por lo tanto, las fuerzas de marea9. Tαβ es una matriz

simétrica de segundo orden que cuantifica cómo una distribución de masa

genera fuerzas de marea sobre partículas cercanas, es decir, el tensor de

marea determina cómo dos partículas cercanas divergen o convergen bajo la

8 https://nbodykit.readthedocs.io/en/latest/index.html
9 Fuerzas diferenciales



3.2 caracterización de la red cósmica y el entorno local 104

influencia del campo gravitacional generado por una distribución de masa y

se relaciona con el campo de densidad a través de la ecuación de Poisson:

∇2Φ(r) = 4πGρ̄δ(r), δ+ 1 ≡ ρ/ρ̄, (5)

donde G es la constante de gravitación de Newton, ρ̄ es la densidad media

de materia y δ+ 1 representa la sobredensidad. La ecuación de Poisson se

resuelve fácilmente en el espacio de Fourier, donde se obtiene:

Φ̂(k) = −
1

k2
4πGρ̄δ̂(k) (6)

De aquí,

T̂αβ(k) =
kαkβ

k2
4πGρ̄δ̂(k) (7)

Para identificar los entornos mediante el algoritmo de NEXUS_tidal el Hes-

siano del potencial dado por la ecuación (6) con suavizado gaussiano multi-

escala, se reduce a:

Ĥαβ,Rn(k) =
kαkβ

k2
(4πGρ̄)δ̂(k)e

−k2R2n
2 con λ1 ⩽ λ2 ⩽ λ3 (8)

2. Extracción de signaturas morfológicas: Siguiendo a Cautun, van de Weygaert

y Jones [34], definimos la signatura como:

S = θ(λa) λa (9)

donde θ es la función de Heaviside10. Para el caso especifico de los cluster

a = 1 para filamentos (a = 2), y para hojas (a = 3).

10 θ(x) = 1 si x ⩾ 0 o θ(x) = 0 en otro caso
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3. Fusión multiescala: Para determinar la morfología final de cada voxel, se

fusiona la información de la signatura de las 10 escalas de suavizado, conser-

vando la signatura máxima para cada morfología, como se indica en en la Ec.

(2).

4. Umbral físico para cluster: Se identifican como cluster aquellos voxels cu-

ya signatura máxima supera un umbral Sc, tal que la mitad de los objetos

identificados presentan densidad media ⟨δ+ 1⟩ mayor que un contraste de

virialización ∆. Siguiendo Bryan y Norman [28] y para Ωm(z) < 1:

∆ =
18π2 + 82x− 39x2

Ωm(z)
, con x = Ωm(z) − 1

Para la cosmología de IllustrisTNG300-1 en z = 0 se obtiene ∆ ≃ 331. A

partir de ese valor se fija Sc como el umbral donde la fracción de objetos con

⟨δ+ 1⟩ > ∆ alcanza 0.5 (Fig. 24).

5. Máscara de cluster: Aplicamos la signatura limite Sc y anulamos (ponemos

cero) los voxels que han sido identificados como cluster. Con el campo en-

mascarado, se repiten los pasos 1-3 para extraer la signatura de filamentos

(a = 2 en la Ec. 9).

6. Umbral físico para filamentos: Para determinar el umbral de signatura Sf

que define la detección de filamentos, implementamos el criterio propuesto

por Cautun, van de Weygaert y Jones [34], que restringe las detecciones a

aquellos voxels cuya signatura máxima es mayor o igual a Sf, este umbral se

determina a partir de la razón de cambio de masa de los filamentos respecto

la signatura:

∆M2
f =

∣∣∣∣∣
dM2

f(Sf)

d log Sf

∣∣∣∣∣ , (10)
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Figura 24: Fracción de cúmulos identificados cuya densidad media supera el valor de virialización

∆ = 330 en función del umbral de la signatura máxima de cluster Sc. La línea vertical indica el

umbral Sc donde la fracción de objetos con ⟨δ+ 1⟩ > ∆ alcanza 0.5 [32].

dondeMf(Sf) representa la masa total acumulada en los voxels cuya signatura

es mayor que Sf. Adoptamos como Sf el valor en el que ∆M2
f es máximo

(Fig. 25).

7. Máscara de Filamentos: Aplicamos el umbral Sf y enmascaramos los voxels

del campo de densidad que han sido identificados como filamentos y cluster.

Con este campo se repiten los pasos 1-3 para extraer la signatura de hojas

(a = 3 en la Ec. 9).
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Figura 25: Dependencia de ∆M2 en función del umbral de signatura para filamentos Sf. El

máximo indica el valor óptimo de Sf usado para la detección robusta de estructuras

filamentarias[32].

8. Umbral físico para hojas: Se repite el criterio del paso reemplazandoSf → Sw

y Mf → Mw para obtener el umbral óptimo de hojas (Fig. 26). Los voxels

restantes se clasifican como vacíos.

Este esquema asegura una identificación jerárquica coherente de los entornos

cósmicos, evitando contaminación cruzada entre estructuras y respetando la

clasificación natural de la red cósmica definida por la dinámica del campo de

marea.
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Figura 26: Dependencia de ∆M2 en función del umbral de signatura para hojas Sw. El máximo

indica el valor óptimo de Sw usado para la detección de hojas [32].

El resultado final se muestra en la Figura 27, donde se distinguen claramente los

cuatro tipos morfológicos que componen la red cósmica: cluster (contornos dora-

dos), filamentos (contornos verdes), hojas (contornos beige) y vacíos (áreas sin

contornos). Esta representación muestra claramente la jerarquía y conectividad na-

tural de la red cósmica, así como la prevalencia de vacíos en el volumen simulado,

en acuerdo con los modelos y observaciones cosmológicas actuales.

La Figura 28 muestra la fracción de volumen (izquierda) y de masa (derecha) de

cada entorno identificado por NEXUS_tidal. Los filamentos contienen la mayor

parte de la masa pero ocupan sólo el 5.4 % del volumen; las hojas ocupan el 13.5 %
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Figura 27: Campo de densidad proyectado (log(δ+ 1)) para la simulación IllustrisTNG300-1 en

z = 0 en una sección de 80× 80 h−1Mpc . El recuadro amarillo muestra una región ampliada de

42× 42 h−1Mpc , donde los contornos delimitan los entornos de la red cósmica clasificados a

partir de nuestra implementación del algoritmo NEXUS_tidal: cluster (dorado), filamentos (verde)

y hojas (beige) [32].

del volumen y concentran el 16.7 % de la masa; los vacíos ocupan el 81.0 % del

volumen pero contienen únicamente el 12.4 % de la masa, mientras que los clusters

concentran el 28.3 % de la masa a pesar de ocupar el mínimo del volumen. Este

patrón es consistente con el ΛCDM, donde la concentración de masa en estructuras

compactas (clusters y filamentos) ocupa una fracción muy pequeña del volumen,

mientras que las regiones de baja densidad y vacíos son los rasgos distintivos de la

estructura a gran escala.
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Figura 28: Distribución porcentual de fracción de masa y volumen para las diferentes componentes

de la red cósmica identificados con NEXUS_tidal [32].

La Figura 29 presenta la distribución porcentual de nuestro conjunto de halos cla-

sificados por entorno morfológico, revelando que la gran mayoría se concentra en

filamentos (78.5 %) y nudos (21.5 %), mientras que las hojas albergan una fracción

despreciable (0.003 %) y los vacíos no contienen alguno de halos, en concordancia

con el escenario jerárquico en el que el colapso ocurre preferiblemente en regio-

nes sobredensas. Esta distribución es consistente con el escenario de formación

de estructuras jerárquico, donde los halos colapsan preferiblemente en regiones

de sobredensidad —filamentos y cúmulos— validando tanto nuestra segmentación

morfológica como su coherencia con modelos de formación de estructura estable-

cidos.

En conjunto, los resultados destacan la efectividad de nuestro pipeline desarrollado

para segmentar y mapear la morfología de la red cósmica. La identificación secuen-

cial y jerárquica muestra que los cluster constituyen la fracción más pequeña del

volumen, representando las regiones de máxima densidad; los filamentos muestran

la conectividad espacial típica de la red cósmica; las hojas delimitan los filamentos

y vacíos, y estos últimos ocupan la mayor fracción del volumen simulado, reflejando
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Figura 29: Distribución porcentual de entornos cósmicos de los halos mediante NEXUS_tidal. Se

consideran halos con masas entre 1.0× 1011 y 1.24× 1014 h−1M⊙ [32].

la distribución de estructura del universo.

Relación entre αR y la Red Cósmica

Una vez caracterizada la morfología del entorno con NEXUS_tidal (nudos/filamen-

tos), que clasifica la conectividad de la red cósmica a gran escala y definida la

anisotropía local mediante αR ≡
√

q2
R/(1+ δR) evaluada a R = 4R

R200b
G,eff , evalua-

mos si ambas descripciones son equivalentes o al menos redundantes. Para ello,

construimos una matriz de contingencia entre el tipo de entorno de la red cósmica y

la clase de anisotropía, separandoαR de acuerdo al umbral propuesto por Paranjape,

Hahn y Sheth [145] donde αR < 0.5 corresponde a entornos con baja isotropía

(αR,Iso) y αR ⩾ 0.5 asociados a entornos con alta anisotropía (αR,Aniso).
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Figura 30: Matriz de contingencia entre entorno morfológico (filas: Clusters, Filamentos) y clase

de anisotropía (columnas: αR,Iso (αR < 0.5), αR,Aniso(αR ⩾ 0.5)), normalizada por fila. Se

anotan porcentajes y se indica el número total de halos por entorno. Aunque los filamentos tienden

a exhibir mayor anisotropía, la correspondencia no es biyectiva [32].

La Figura 30 indica que no existe una correspondencia uno a uno entre αR y la mor-

fología de la red cósmica. Aunque el 83.8 % de los halos en cluster efectivamente

presentan baja anisotropía (αR < 0.5), el 16.2 % está en entornos de alta anisotro-

pía, esta discrepancia es aún más marcada para los halos en filamentos, donde solo

el 40.6 % de estos halos muestran alta anisotropía, mientras que la mayoría (59.4 %)

se clasifica como de baja anisotropía local.

Esta falta de equivalencia observada en la Figura 30, es esperable debido a que

αR ≡
√
q2
R/(1+ δR) es una medida local comparable al tamaño del halo y de-

crece en regiones muy densas por el factor (1+ δR), mientras que NEXUS_tidal
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es multiescala y captura la conectividad de la red cósmica11. Finalmente, exis-

ten diferencias metodológicas respecto a Paranjape, Hahn y Sheth [145]. Debido

a limitaciones computacionales, no fue posible reproducir su método adaptativo

halo–a–halo. En su lugar, calculamos αR(RG,j) en un conjunto de escalas fijas y

luego interpolamos para obtener el valor de αR en la escala 4R200b de cada halo.

Esta elección metodológica, junto con la diferente cobertura de masa entre ambos

trabajos12 contribuye a atenuar el solapamiento entre las clasificaciones. Por estas

razones, αR y la morfología de NEXUS_tidal ofrecen enfoques complementarios

y deben ser analizados de manera independiente. Dejamos para trabajos futuros

una calibración más fina del umbral de anisotropía por bin de masa y/o un cálculo

adaptativo de αR por halo que armonice la escala de αR con la multiescala de

NEXUS_tidal.

Relación entre el entorno morfológico de la red cósmica, zH, zG y F⋆

A partir de la Figura 29 se mostró que para el rango de masa considerado, los halos

residen exclusivamente en filamentos y clusters. Ahora evaluaremos si el entorno

morfológico deja una huella apreciable en la coevolución halo-galaxia, comparando

las distribuciones de zH − F⋆ y zH − zG distinguiendo entre halos en filamentos y

cluster por bins de Mh.

Los resultados presentados en La Figuras 31 y 32, muestran la relación entre

zH − F⋆ y zH − zG respectivamente, diferenciando el color por tipo morfológico

de entorno (cluster/filamentos). A diferencia de lo encontrado para el parámetro

αR, se observa que la morfología de la red cósmica a gran escala tiene un efecto

11 Exploramos umbrales alternativos y observamos que αR ≃ 0.3 aumenta ligeramente la suma

diagonal (mayor coincidencia filamentos–altaαR y nudos–bajaαR), pero la separación sigue siendo

moderada (véase Apéndice E)
12 1011.0≲Mh[ h−1M⊙ ]≲1.24× 1014 frente a 1011.6≲Mh[ h−1M⊙ ]≲1014.9
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Figura 31: Diagrama hexbin de zH en función de F⋆, los colores indican el tipo de entorno de la

red cósmica (cluster/filamento) por bins de Mh. Los entornos morfológicos tienen un efecto débil

en la relación entre zH y F⋆, sin embargo se observa una clara dependencia entre Mh y el cambio

de ocupación de entorno [32].

mucho más débil en estas relaciones, ya que las tendencias varían muy poco al

distinguir entre halos ubicados en filamentos y cluster y la dispersión intra-entorno

es alta. De hecho, el patrón más claro que emerge es un cambio de ocupación

de entorno por Mh, donde halos debajo de Mh ∼ 1011.75 h−1M⊙ dominan las

estructuras filamentarias, mientras que para halos más masivos hay una transición

hacia regiones de alta sobredensidad donde dominan los cluster.

Si bien Paranjape, Hahn y Sheth [145] mostraron que los halos en filamentos pue-

den experimentar truncamiento en su crecimiento debido a fuerzas de marea, la

considerable superposición que observamos sugiere que clasificación filamentos/-

cluster por sí sola no modula eficazmente la conexión halo-galaxia más allá de esta

segregación por masa.
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Figura 32: Diagrama hexbin de zH en función de F⋆, los colores indican el tipo de entorno de la

red cósmica (cluster/filamento) por bins de Mh. Los entornos morfológicos tienen un efecto débil

en la relación entre zH y zG, sin embargo se observa una clara dependencia entre Mh y el cambio

de ocupación de entorno [32].

La Figura 33 refuerza esta conclusión: halos de baja masa habitan preferiblemente

estructuras filamentarias, mientras que los halos más masivos se concentran en los

cluster, con una región de transición entre dominio de entornos morfológicos de

filamentos a cluster de 5.6× 1011.0≲Mh[ h−1M⊙ ]≲3.16× 1012 donde coexisten

halos de ensamblaje temprano y tardío en proporciones similares. Esto confirma

que el etiquetado morfológico de la red cósmica a gran escala por sí solo es in-

suficiente para aislar las diferencias en la historia de formación de halos y galaxias.

Finalmente, la correlación entre zH y br ofrece el argumento clave para la inter-

pretación detallada de estas tendencias. Como se observó en la Figura 21 (panel

derecho), los halos de baja masa que se han ensamblado temprano presentan un

br > 1, mientras que los de ensamblaje tardío exhiben br < 1. A primera vista,
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Figura 33: Diagrama de barras de la distribución de los entornos de la red cósmica para halos que

se han más ensamblado temprano (Early Assembly) y los que se han ensamblado más tarde (Late

Assembly) (Q1zH y Q4zH). Los entornos morfológicos tienen un efecto débil en los tiempos de

ensamblaje de los halos, sin embargo se observa una clara dependencia entre Mh y el cambio de

ocupación de entorno [32].

esto se presenta como una aparente contradicción, ya que las Figuras 31, 32 y 33

muestran que halos de ambos tipos coexisten predominantemente en filamentos

(entornos altamente anisotrópicos). Sin embargo, los ejemplos visuales de la Figu-

ra 34 permiten resolver esta tensión: dentro de un mismo filamento, los halos de

ensamblaje temprano tienden a ubicarse en los segmentos más densos o próximos

a cúmulos, donde el flujo de materia es más direccional y el campo de marea más

intenso (alto αR), lo cual puede incluso suprimir o revertir su crecimiento [80, 145];

mientras que los halos de ensamblaje tardío ocupan regiones filamentarias más



3.2 caracterización de la red cósmica y el entorno local 117

internas o difusas, caracterizadas por campos de marea más suaves e isotrópicos

que permiten un crecimiento sostenido.
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Figura 34: br y su relación con la red cósmica para zH. Halos de baja masa (panel superior) y

halos de alta masa (panel inferior). Halos de ensamblaje tardío a la izquierda y halos de ensamblaje

temprano a la derecha. Los contornos delimitan los entornos de la red cósmica: cluster (dorado),

filamentos (verde) y hojas (beige); la X (púrpura) representa la localización de un halo del bin Mh

y del cuartil particular [32].

De manera análoga, para halos de baja masa la Figura 35, muestra que la separación

en br entre cuartiles de αR responde al mismo patrón: halos con alto αR se concen-
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tran en zonas de filamentos densos o cercanas a clusters, mientras que los de bajo

αR habitan segmentos menos densos y más isotrópicos. Estos mapas confirman

visualmente que la señal de assembly bias no surge de la clasificación morfológica

global (filamento/cluster), sino de variaciones locales en la anisotropía de marea y

en la posición intra-filamento.
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Figura 35: br y su relación con la red cósmica para αR. Halos de baja masa (panel superior) y

halos de alta masa (panel inferior). Halos de con baja αR izquierda y halos con alta αR a la

derecha. los contornos delimitan los entornos de la red cósmica: cluster (dorado), filamentos

(verde) y hojas (beige); la X (purpura) representa la localización de un halo del bin Mh y del

cuartil particular [32].
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En el régimen de alta masa la señal se comporta de forma distinta. Como se aprecia

en la Figura 21, para Mh ≳ 1012.25 h−1M⊙ el br asociado a los cuartiles de zH

tiende a converger hacia br ∼ 1, reflejando la desaparición progresiva de la señal

de assembly bias. Esto concuerda con la Figura 34 (panel inferior), donde halos

tempranos y tardíos se localizan en el centro de cluster densos e isotrópicos, lo que

diluye cualquier diferencia clara entre ellos. En contraste, para los cuartiles deαR la

separación en br se mantiene incluso en el extremo de alta masa (aunque en menor

medida). La Figura 35 (panel inferior) muestra un ejemplo representativo: el halo

de bajo αR (panel izquierdo) reside en el centro de un cluster masivo, en una región

isotrópica, mientras que su contraparte de alto αR (panel derecho) aunque también

está en un cluster, se encuentra en la proximidad inmediata de otra estructura ma-

siva lo que sugiere que su campo de marea local aún es fuertemente anisotrópico

debido a la interacción inter-cúmulo o a la presencia de un filamento masivo que

los conecta, explicando así que aún en alta masa persista su bias diferencial.

El resultado global es que a masa fija, filamentos y cluster contienen halos con

historias de formación diversas, y la anisotropía local αR sigue siendo el descriptor

más eficaz para distinguir entre ensamblajes temprano y tardío en los halos de baja

masa.

3.3 resumen y conclusiones

En este Capítulo analizamos los halos anfitriones de las galaxias centrales en el

rango de masas estelares en el rango 109 ⩽ M⋆[ h−1M⊙ ] ⩽ 1011.5 de la simulación

hidrodinámica IllustrisTNG300-1. A Mh fija, verificamos que zG es el trazador

más fiel de zH con un acoplamiento máximo en Mh ∼ 10
12.25 h−1M⊙ , mientras

que F⋆ conserva una correlación con zH, poco más débil pero aún significativa.

Además, como las correlaciones reportadas en el Capítulo 2 persisten incluso
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al controlar por Mh, confirmamos que la conexión galaxia-halo es un proceso

físico fundamental y no un simple efecto secundario de la masa. En conjunto,

estos resultados indican que la conexión galaxia–halo está modulada por procesos

físicos adicionales a la masa, en los cuales el entorno cósmico desempeña un papel

determinante. Motivados por este resultado, examinamos cómo el entorno —tanto

a gran escala, mediante la morfología de la red cósmica, como a escala local, a

través de la anisotropía de marea— modula estas correlaciones. Los hallazgos clave

se resumen a continuación:

1. La anisotropía de marea, caracterizada a través del parámetroαR =
√

q2
R/(1+

δR) y evaluada a la escala RG = 4R200b, modula la conexión entre galaxias

centrales y halos anfitriones, aunque su impacto presenta una marcada de-

pendencia con la masa del halo y se manifiesta principalmente a través del

ensamblaje del halo (Figuras 15 y 16).

En halos de baja masa (Mh ≲ 1012 h−1M⊙ ), αR actúa como un modulador

que condiciona el zH del halo, donde valores altos de αR (entornos anisotrópi-

cos, típicamente filamentarios) se asocian sistemáticamente con ensamblajes

más tempranos del halo mostrado en la diferencia de medianas ∆med > 0 y

la probabilidad de superioridad P(zH,Q4αR
> zH,Q1αR

) > 50% en la Tabla 1

para todos los bins de Mh, confirmando que los halos en Q4αR
son esta-

dísticamente más viejos que aquellos en entornos más isotrópicos. En estos

casos, el campo de marea anisotrópico puede condicionar de forma fuerte el

ensamblaje del halo, desacelerando su crecimiento e incluso, en escenarios

extremos, provocar pérdida de masa [80, 145]. Por otro lado, en ese mismo

régimen de Mh la separación en las pendientes observada en la Figura 17

muestra que los entornos de alta anisotropía intensifica las relaciones entre

zH − F⋆ y zH − zG, evidenciando un acoplamiento más estrecho en entor-

nos asociados a estructuras filamentarias que actúan como canales de flujo
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direccional que sincronizan la coevolución, reduciendo el ruido inherente al

proceso de formación.

Al aislar los efectos residuales a través del análisis de Halos Gemelos, se ha

establecido una jerarquía clara, en el cual, si bien se observa una segregación

ambiental significativa (Halos viejos prefieren entornos anisotrópicos), zH
domina y es capaz de inducir variaciones extremas (factor > 2) en la eficien-

cia estelar y desplazamientos robustos en zG, mientras que el entorno local

muestra un rol secundario pero crucial (Figura 20), donde el efecto residual de

αR sobre zG es compatible con cero en todos los bins de Mh y su influencia

es heredada a través de zH. En el caso de F⋆ su influencia persiste mediante

una modulación secundaria otorgando un incremento sistemático de hasta

∼ 15% a Mh y zH fijas(Figura 18), sugiriendo que los flujos fríos en entornos

anisotrópicos potencian la conversión de gas en estrellas.

Finalmente, en el régimen de altas masas (Mh ≳ 1012.5 h−1M⊙ ), la in-

fluencia de αR disminuye progresivamente a medida que aumenta Mh y las

correlaciones zH–zG y zH–F⋆ se vuelven más difusas. Esto se ve reflejado

tanto en la convergencia de pendientes como en el aumento de sus incerti-

dumbres (Figura 17). Este comportamiento es consistente con un régimen

donde el halo continúa acumulando masa en etapas tardías principalmente

vía acreción ex–situ, mientras que la galaxia central formó la mayor parte de

sus estrellas en épocas tempranas (observado en las tendencias de la barra

de dispersión en la Figura 19 para los objetos más masivos) y su evolución

queda regulada por procesos internos, como la retroalimentación de AGN y

probablemente por la interacción con el medio circungaláctico (CGM), redu-

ciendo así la capacidad de αR para modular la coevolución galaxia–halo en

estos halos masivos.
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2. El sesgo relativobr que es una medida del clustering (agrupamiento) relativo a

la media de cada bin deMh, ofrece un contexto a gran escala que es consistente

con el rol modulador de αR en el ensamblaje de los halos, reforzando la

interpretación del assembly bias. Halos de baja masa que se han ensamblado

más temprano (Q4zH) muestran br > 1 indicando que se encuentran en

regiones más densas y con mayor agrupamiento a gran escala, estos halos

tienden a ocupar segmentos de filamentos más densos o zonas próximas

a cúmulos, donde los flujos de materia son más direccionales y el campo

de marea es más intenso. Por otro lado, los halos que se han ensamblado

mas tarde exhiben br < 1, sugiriendo que residen en regiones filamentarias

menos densas y con campos de marea más isotrópicos, en concordancia con un

crecimiento más sostenido y tardío. De esta forma, br conecta el ensamblaje

de halos y las propiedades del entorno.

Aunque la magnitud del assembly bias es apreciable al separar por cuartiles de

zH, la magnitud de este fenómeno resulta mucho más marcado al segmentar

por cuartiles de αR (Figura 21 panel izquierdo). Sin embargo, la asociación

estadística observada en la Figura 22 y la Tabla 2, junto con la tendencia

sistemática de αR con Mh (Fig. 23, muestran que los halos más antiguos tien-

den a residir en de regiones de alta anisotropía, mientras que los más jóvenes

muestran preferencia por entornos más isotrópicos. Así, αR proporciona un

enlace coherente entre el entorno —tanto local como a gran escala— y la

historia de ensamblaje de los halos.

3. En contraste, la clasificación morfológica de la red cósmica mediante la

implementación del algortimo NEXUS_tidal (filamentos y cúmulos) muestra

un poder predictivo mucho más débil respecto al ensamblaje de halos. Las

Figuras 31, 32 y 33 evidencian que a masa fija, coexisten halos tempranos

y tardíos dentro de un mismo entorno, con una amplia superposición en

sus distribuciones. El único patrón robusto es la transición dominada por la
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masa: halos de baja masa se localizan preferiblemente en filamentos, mientras

que halos más masivos habitan en clusters. Sin embargo, esta segmentación

morfológica no permite aislar de manera efectiva diferencias en los tiempos de

ensamblaje. En términos de br, los halos jóvenes (zH bajo) tienden a mostrar

br < 1 y los viejos (zH alto)br > 1, lo que sugiere diferencias intra–filamento

ligadas a la densidad local más que al tipo de entorno morfológico. En este

sentido, αR resulta ser un descriptor más sensible de la dinámica del flujo de

materia y de las trayectorias de ensamblaje que la clasificación morfológica a

gran escala.

Los resultados encontrados en este Capítulo muestran que αR es un trazador físico

robusto y sensible que captura de manera efectiva la información del campo de ma-

rea local, el tiempo de ensamblaje de los halos y es un trazador eficaz del assembly

bias especialmente para halos de baja masa (Mh ≲ 1012 h−1M⊙ ), donde altos

valores de anisotropía favorecen trayectorias de crecimiento conjunto y un acopla-

miento estrecho entre zH, zG y F⋆, mientras que en halos más masivos su influencia

se atenúa y la evolución de las galaxias centrales pasa a estar regulada por procesos

internos como la retroalimentación estelar y de AGN. Por otro lado, la clasificación

morfológica de la red cósmica mediante NEXUS_tidal refleja principalmente un

gradiente masa–entorno, donde los halos de baja masa residen en filamentos y los

más masivos en cúmulos, pero no distingue entre poblaciones de ensamblaje tem-

prano y tardío, por lo que tanto la αR como la clasificación morfológica de la red

cósmica mediante NEXUS_tidal capturan facetas del assembly bias y su capacidad

para explicar la coevolución halo–galaxia difiere sustancialmente.

De esta forma, estos resultados complementan lo discutido en el Capítulo 2, donde

se identificaron zG y F⋆ como los proxies observacionales más prometedores de

zH. Aquí mostramos que la capacidad de estas variables para rastrear la edad de los

halos depende también del entorno local: zG y F⋆ preservan su poder predictivo en
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halos de baja masa que habitan regiones isotrópicas y anisotrópicas, pero pierden

eficacia en halos más masivos y en entornos más isotrópicos. Así, αR no solo es

un descriptor del campo de marea, sino el parámetro que mejor conecta la historia

de ensamblaje de halos con las propiedades observables de sus galaxias centrales,

más allá del gradiente masa-entorno que refleja la clasificación morfológica. Esto

enfatiza que la conexión galaxia-halo requiere incorporar la dinámica del entorno

cosmológico, donde αR proporciona un camino natural entre teoría, simulaciones

y observación en el estudio del assembly bias.
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4
C O NC LU S I O N E S

En este trabajo se cuantificó la influencia de la red cósmica en la formación de gala-

xias y sus halos anfitriones de materia oscura utilizando la simulación cosmológica

IllustrisTNG300-1 a z = 0, para el rango de masa estelar 109 ⩽ M⋆ [ h−1M⊙ ] ⩽

1011.5. Para ello, primero se obtuvieron las historias de ensamblaje de galaxias

centrales y satélites junto con las de sus halos anfitriones. Estos datos permitie-

ron explorar y cuantificar en el Capítulo 2 las correlaciones entre el tiempo de

ensamblaje del halo (zH) y diversas propiedades galácticas, incluyendo el tiempo

de ensamblaje de las galaxias (zG), la tasa específica de formación estelar (sSFR),

el color (g− i), la eficiencia de formación estelar F⋆ y propiedades grupales como

la riqueza de satélites a masa estelar fija. La herramienta principal para este análisis

fue la Información Mutua (MI), una métrica estadística que permitió identificar

señales de assembly bias y dependencias no lineales entre galaxias y sus halos

anfitriones. Posteriormente, en el Capítulo 3, se caracterizó el grado de anisotro-

pía del entorno local a través del parámetro αR, lo que permitió reinterpretar las

correlaciones previas desde una perspectiva ambiental, utilizando bins de masa

de halo (1011 ⩽ Mh [ h−1M⊙ ] ⩽ 1014.1). Ademas, se implementó el algoritmo

NEXUS_tidal para identificar cómo la ubicación de los halos dentro de la red cós-

mica y su entorno de marea local afectan sus historias de ensamblaje y su relación

con propiedades clave como zG y F⋆. Con ello, se logró hacia una caracterización

cuantitativa y estructural del assembly bias, dando cumplimiento a los objetivos

planteados en esta tesis.

126
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Los resultados del Capítulo 2, basados en el estudio publicado por Camargo

y Casas-Miranda [31], muestran que para galaxias centrales de baja masa estelar

(M⋆ ≲ 1010.25 h−1M⊙ ) la conexión galaxia-halo es estrecha, donde la eficiencia

de formación estelar (F⋆) y zG contienen una señal robusta de zH, superando signi-

ficativamente la información contenida en otras propiedades observacionales como

la sSFR o el color (g− i). En contraste, las galaxias satélite exhiben una correla-

ción débil o nula entre zH y sus propiedades, lo que evidencia el rol dominante de

los procesos ambientales posteriores a la caída en el halo anfitrión, como el ram

pressure stripping y tidal stripping, que inhiben la formación estelar al remover gas

frío y polvo, limitando aún más la formación estelar y el crecimiento evolutivo.

Adicionalmente, se analizaron propiedades de grupo observables como la brecha

de magnitud en la banda r entre la galaxia central y su primer y cuarto satélite

brillantes, las distancias a los satélites más cercanos y brillantes (primero y cuarto

más cercanos/brillantes) y la riqueza del sistema (riqueza de satélites) para galaxias

satélite con Mr < −19, encontrando en general correlaciones débiles con zH. Sin

embargo, la riqueza aumenta sistemáticamente con la masa estelar, sugiriendo que

este parámetro está más acoplado a la historia de ensamblaje en el régimen de

halos masivos, donde el crecimiento está dominado por la acreción jerárquica de

subestructuras. Estas tendencias refuerzan la idea de que, en el régimen de baja

masa, existe una conexión íntima entre las galaxias centrales y sus halos anfitriones,

y que F⋆ y zG son los proxies más informativos de zH para centrales, mientras que

en satélites y halos masivos dicha conexión se diluye por efectos ambientales y la

dinámica grupal.

En el Capítulo 3 analizamos cómo el entorno cosmológico influye en zHy cómo

modula el vínculo con las propiedades galácticas. En particular, evaluamos si las

correlaciones identificadas en el Capítulo 2 constituyen una manifestación del as-

sembly bias a masa fija y hasta qué punto están moduladas por la estructura a gran
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escala, centrándonos en las magnitudes con mayor correlación con zH identificadas

previamente en el Capítulo 2. Para aislar de manera robusta los efectos del assembly

bias se utilizaron bins de Mh y empleamos dos descriptores complementarios del

entorno:

1. La anisotropía local αR : Este parámetro cuantifica qué tan direccional o

isotrópico es el entorno de los halos. Los resultados muestran que αR es un

fuerte discriminante de zH, de modo que en el régimen de baja masa halos

que se formaron más temprano tienden a ubicarse en entornos más anisotró-

picos (valores altos de αR), mientras que los halos de formación más reciente

habitan entornos más isotrópicos. En otras palabras, los halos antiguos se

asocian preferiblemente con regiones de flujo direccional intenso (asociadas

a filamentos y/o conexiones con clusters donde el campo de marea es intenso),

mientras que los halos más jóvenes residen en entornos más simétricos con

fuerzas de marea menos intensas. En ese sentido, αR emerge como un indica-

dor primario robusto de la historia de ensamblaje de un halo, en el sentido que

encapsula la dependencia del entorno que causa el assembly bias [4, 145, 156].

Además de desplazar la distribución de zH a masa fija, αR regula la forma en

que el ensamblaje del halo se traduce en las propiedades de su galaxia central.

En particular, al separar en cuartiles de αR se encontró que en halos de baja

masa, las relaciones zH-F⋆ y zH-zG presentan pendientes más pronunciadas

en Q4αR
, indicando que en entornos anisotrópicos el acoplamiento en la co-

nexión galaxia-halo es más estrecho en comparación con sus contrapartes en

entornos isotrópicos (Q1αR
). En contraste, hacia masas altas las pendientes

convergen y sus incertidumbres aumentan, evidenciando el desacople espe-

rado en un régimen dominado por acreción ex–situ y retroalimentación por

AGN.
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Para establecer una jerarquía entre efectos residuales, se aplicó el test de Halos

Gemelos. Al controlar por Mh y zH (gemelos por cuartiles de αR), el efecto

residual del entorno local sobre zG se extingue (∆zG ≈ 0), indicando que αR

no altera directamente zG, sino que su influencia se canaliza principalmente

a través del ensamblaje del halo. En este caso, los entornos anisotrópicos

otorgan un incremento sistemático de F⋆ (∆F⋆ ∼ 15%), sugiriendo que existe

una modulación secundaria, donde el entorno local facilita modos de acreción

(como flujos fríos) que potencian la formación estelar. En contraste, al contro-

lar por Mh y αR (gemelos por cuartiles de zH), el tiempo de ensamblaje del

halo domina la evolución de la galaxia central, produciendo desplazamientos

significativos en zG y cambios muy marcados (factor> 2 en masa intermedia)

en F⋆. Esto muestra que el entorno local juega un rol modulador secundario,

mientras que zH es el regulador primario (driver primario) de la evolución

galáctica. En conjunto, estos resultados definen un cuadro consistente: αR

actúa principalmente como modulador ambiental del ensamblaje del halo a

masa fija, mientras que zH es la variable (a entorno fijo) que determina la

evolución de zG y la eficiencia estelar.

2. La clasificación morfológica del entorno mediante NEXUS_tidal: A través

de la clasificación morfológica implementada con el algoritmo NEXUS_tidal,

que etiqueta la posición del halo en la red cósmica, permitió conectar la física

local con la estructura a gran escala. Aunque la morfología por sí sola es

menos efectiva para separar historias de ensamblaje debido a la mezcla de

poblaciones, mostró que los halos de baja masa residen preferiblemente en

filamentos y los más masivos en clusters —consistente con un crecimiento

jerárquico—, pero dentro de cada tipo morfológico coexisten halos de ensam-

blaje temprano y tardío, sin una separación clara. No obstante, al combinar

esta clasificación morfológica con el bias relativo (br) se reveló la estructu-

ra interna de la red cósmica: dentro de filamentos, los halos de ensamblaje
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temprano (br > 1) tienden a ubicarse en regiones más densas y en zonas de

transición hacia los clusters, mientras que halos más jóvenes (br < 1) residen

en zonas menos densas del mismo filamento. Para halos masivos, la clasifica-

ción morfológica mostró que se ubican típicamente en las intersecciones de

filamentos y constituyen los cluster densos. En general, si bien la clasificación

morfológica en sí misma es limitada, al combinarla con cuantificadores como

αR o br es posible obtener una caracterización más detallada del entorno de

los halos, revelando cómo la red cósmica modula la coevolución galaxia–halo

al influir sobre las condiciones locales de ensamblaje y su acoplamiento con

zG y F⋆. Esto demuestra que la modulación de la coevolución galaxia-halo no

es un fenómeno aislado, sino que está intrínsecamente ligado a la posición

específica que ocupa el halo dentro de la jerarquía de la red cósmica.

Esto refuerza que, para cuantificar la influencia del entorno a masa fija, no

basta con una etiqueta morfológica (filamento/cluster); es necesario incorpo-

rar métricas como αR que capturen directamente la física local del campo de

marea, donde se codifica la señal del assembly bias.

De manera complementaria, los resultados presentados en el Apéndice F demues-

tran que αR conserva su capacidad de discriminación de zH incluso a M⋆ fija. Es

decir, halos que se ensamblan temprano (zH alto) tienden a ubicarse en regiones de

mayor anisotropía de marea (valores altos de αR), independientemente de M⋆. Este

hallazgo permite reinterpretar una de las tendencias más interesantes observadas en

el Capítulo 2 (Figura 11), donde se evidenció que la riqueza de satélites aumenta sis-

temáticamente con la masa estelar y se correlaciona de manera más consistente con

zH en ese régimen. En ese contexto, dado que en halos más masivos el crecimiento

está dominado por fusiones jerárquicas y acreción de subestructuras y estos tienden

a ubicarse en regiones más isotrópicas (menores αR en promedio), es razonable

pensar que la riqueza está mediada por la geometría del flujo de materia a gran

escala. En este contexto, los entornos más isotrópicos favorecen la acumulación
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sostenida de subhalos, promoviendo una mayor riqueza. En cambio, halos de baja

masa que se ensamblan temprano y se ubican en regiones altamente anisotrópicas

—como las cercanías de clusters o conexiones filamento/cluster— pueden experi-

mentar intensos campos de marea que inhiben tanto su crecimiento como la captura

de satélites. Este escenario es consistente con lo reportado por Hahn et al. [80],

quienes demostraron que halos de baja masa expuestos a campos de marea intensos

pueden sufrir cizallamiento del flujo circundante, lo que desacelera su ensamblaje

y, en casos extremos, puede incluso provocar pérdida de masa. Estos procesos son

particularmente relevantes en entornos filamentarios cercanos a cúmulos, donde

la dirección del flujo está bien definida y las fuerzas de marea son fuertes. Por

tanto, la baja riqueza observada en estos halos podría no deberse a una falta de

potencial de acreción, sino a una supresión activa inducida por el entorno de marea.

En contraste, los halos que sí presentan gran número de satélites (alta riqueza)

suelen ser halos masivos en cúmulos, cuyo entorno es más isotrópico (múltiples

filamentos convergentes) y cuya galaxia central a menudo ya agotó su formación

estelar hace tiempo (por ejemplo, galaxias centrales rojas y masivas en cúmulos).

En esos sistemas, el halo ha crecido principalmente acretando satélites tardíamente

más que por formación in-situ, coherente con un F⋆ más bajo y un zH más reciente.

Estos resultados sugieren que la riqueza de satélites —más allá de ser un simple

observable grupal— podría estar modulada por propiedades dinámicas del entorno

como αR, lo cual la convierte en un potencial indicador indirecto de la historia

de ensamblaje mediada por el entorno. Esta complementariedad entre cuantifica-

dores observacionales y estructurales ofrece una vía prometedora para caracterizar

el assembly bias desde una perspectiva tanto física como observacional. En este

punto, es importante resaltar que los hallazgos de esta trabajo confirman que la

masa del halo es, el principal predictor de las propiedades galácticas y del tipo de

entorno. La influencia del entorno aquí cuantificada corresponde a las dependen-

cias secundarias que emergen a masa fija, aunque estos efectos son más sutiles que
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los de la masa, son fundamentales para explicar la notable diversidad observada

en la población de galaxias y constituyen la esencia del fenómeno de assembly bias.

Físicamente, la dependencia del entorno muestran un doble papel mediado fun-

damentalmente por αR. En halos de baja masa, en regiones de alta anisotropía

asociados con filamentos o regiones de conexión cluster-filamento, el flujo de ma-

teria direccional favorece un ensamblaje temprano y eficiente de los halos y sus

galaxias centrales (valores altos de F⋆), proporcionando gas frío a la galaxia de su

interior, permitiéndole convertir gas en estrellas de manera muy eficiente en épocas

tempranas, estableciendo de esta manera la coevolución observada. Sin embargo,

los intensos gradientes del campo de marea que inducen la alta anisotropía del

entorno pueden truncar e incluso suprimir el crecimiento posterior del halo y difi-

cultar la captura/retención de subestructuras, lo que podría explicar el porque estos

halos, a pesar de mostrar tiempos de ensamblaje tempranos y altos valores de F⋆

muestran baja riqueza de satélites. En consecuencia, estos entornos actúan como

incubadoras eficientes pero al mismo tiempo, restrictivas permitiendo un acopla-

miento galaxia–halo temprano pero produciendo una galaxia central en halos de

crecimiento truncado y baja riqueza de satélites. Por otro lado, en entornos más

isotrópicos (bajo αR) —a menudo en tramos internos o difusos de filamentos— los

halos de baja masa se ensamblan más tarde, con F⋆ menores, pero mantienen una

acreción sostenida aumentando la probabilidad de acumular satélites.

Para los halos más masivos (Mh ≳ 1012.25 h−1M⊙ ), la conexión entre zH, zG
y F⋆ se debilita de forma notable. En promedio, αR toma valores bajos (entornos

más isotrópicos), pero al dividir en cuartiles de αR las tendencias de br revelan una

diferenciación: halos con alta αR tienden a localizarse en clusters próximos a otras

estructuras masivas o en presencia de un filamento que los conecta, mientras que

halos conαR baja se ubican preferiblemente hacia regiones más centrales (centros de
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clusters), maduras y relajadas del cluster. En este régimen, la retroalimentación por

AGN emerge como el regulador interno dominante que apaga la formación estelar

en la galaxia central: los jets inyectan energía en el gas circungaláctico (CGM), lo

calientan y redistribuyen, inhibiendo su enfriamiento y el colapso estelar. Como

consecuencia, F⋆ se mantiene bajo y la galaxia central se vuelve tempranamente

roja y pasiva, mientras el halo anfitrión continúa creciendo jerárquicamente por

acreción de materia oscura y satélites. Este desacople entre trayectorias de galaxia

y halo concuerda con el downsizing discutido en el Capítulo 2 [31], donde las

galaxias más masivas forman la mayor parte de sus estrellas temprano, mientras

sus halos siguen acumulando masa posteriormente.

Desde el punto de vista del entorno, los halos más masivos combinan dos aspectos:

(i) a gran escala, estos halos se ubican en regiones donde las fuerzas de marea son

en promedio más isotrópicas (valores bajos de αR), correspondientes a los cluster

densos de la red cósmica alimentados por múltiples filamentos; la superposición

de flujos de materia desde distintas direcciones hace que el cúmulo se asemeje

a un entorno casi isotrópico diluyendo la predominancia de acreción direccional;

(ii) A escalas menores, la acreción de satélites sigue siendo altamente anisotrópica,

ocurriendo a lo largo de los ejes definidos por los filamentos conectados al cluster.

Observacional y numéricamente, se ha mostrado que galaxias masivas cerca de

filamentos tienden a alinear su eje mayor con la dirección del filamento, indicando

que gran parte de su crecimiento estelar y por fusiones ocurre de manera direccional

a lo largo de esras estructuras; aunque en los cúmulos muy masivos la convergencia

de varios filamentos debilita la señal de alineación y aproxima el entorno global a la

isotropía [91]. En resumen, los cúmulos masivos reciben acreción direccional, pero

la superposición de flujos desde múltiples filamentos vuelve el entorno isotrópico

en promedio, coherente con nuestros resultados.

Un aspecto complementario es la anisotropía inducida por el impacto que la retro-

alimentación de AGN ejerce sobre el CGM y en consecuencia, sobre las galaxias
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satélite. Trabajos como los de Jung et al. [91] muestran que los jets de radio de

los AGN inyectan suficiente energía para redistribuir e incluso expulsar parte del

gas del CGM, vaciando las regiones a lo largo del eje menor de la galaxia an-

fitriona. El resultado es un CGM altamente anisotrópico, con un ecuador denso

(alimentado por acreción fría) y polos calientes y de baja densidad evacuados por

la energía del AGN; esto implica que las galaxias satélites que ingresan al halo

por esas direcciones de menor densidad experimentan ram-pressures (presiones de

arrastre) más débiles conservando su gas y prolongando su actividad de formación

estelar, mientras que los que penetran a lo largo de ejes más densos encuentran un

CGM más hostil y pierden su gas rápidamente. No obstante, ese estudio precisa

que este mecanismo es más eficiente lejos de los filamentos, ya que dentro de ellos

(≲ 8Mpc), las interacciones galácticas desvían la dirección de los jets, haciendo

que el impacto del AGN sea más caótico. Además, el hecho de que el eje mayor de

estas galaxias esté alineado con lo filamentos, refuerza que la acreción de gas frío

ocurre preferiblemente a lo largo de la estructura de la red cósmica, mientras que

el feedback del AGN limpia los polos que apuntan hacia vacíos circundantes.

Este mecanismo, combinado con la geometría de la red cósmica, ofrece una expli-

cación física coherente con dos de las tendencias destacadas en el Capítulo 2: la

falta de correlación entre zH y propiedades observacionales en galaxias centrales

masivas, donde se observa típicamente zH < zG (Figura 6), reflejando el desacople

entre la formación temprana de la galaxia y el crecimiento tardío de su halo; y la

mayor riqueza de satélites en halos masivos (Figura 11), como consecuencia direc-

ta de la ubicación del halo en un cluster isotrópico que canaliza subhalos desde

múltiples filamentos, mientras que la estructura del CGM explica la diversidad de

la población de satélites donde su destino (ser despojado de su gas rápidamente

o sobrevivir más tiempo) depende de su trayectoria de caída. De este modo, los

procesos internos (AGN y la estructura del CGM) y externos (flujo de materia a

lo largo de filamentos múltiples) se combinan para moldear tanto la desacoplada
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evolución de las galaxias centrales como la diversidad de poblaciones satélite en

cúmulos de gran masa. En conjunto, estos hallazgos son consistentes con las predic-

ciones y observaciones de Jung et al. [91], y refuerzan la idea de que la interacción

entre retroalimentación de AGN, la anisotropía del CGM y la conectividad de los

filamentos cósmicos constituye un marco físico unificado para explicar la evolución

diferenciada de galaxias centrales y satélites en halos de cúmulo masivos.

Esta tesis concluye que la influencia de la red cósmica en la coevolución galaxia-

halo no se manifiesta únicamente a través de la masa, sino que revela dependencias

secundarias y una jerarquía clara mediada por la anisotropía del entorno de marea

(αR). En el régimen de baja masa y entornos anisotrópicos, nuestros resultados esta-

blecen que, si bien el zH captura la variación dominante que regula zG y F⋆, αR no

solo discrimina entre halos más antiguos y más jóvenes, sino que también emerge

como el modulador estructural del acoplamiento en la relación halo–galaxia que

potencia directamente su eficiencia estelar a Mh y zH fijos (test de Halos Geme-

los), donde se observa un residuo sistematico de ∼ 10–15% en F⋆, mientras que

∆zG ≃ 0. Por el contrario hacia masas altas, la isotropía a gran escala y la retroali-

mentación interna rompen progresivamente este vínculo, imponiendo un desacople

evolutivo. De este modo, αR se consolida como el puente físico que conecta la

geometría de la red cósmica con los procesos internos, revelando que el assembly

bias es, en esencia, la manifestación observable de este acoplamiento jerárquico

entre entorno de marea, ensamblaje del halo y respuesta galáctica, y de su ruptura

hacia masas altas, de esta manera, la clasificación morfológica con NEXUS_tidal

actúa como un complemento descriptivo que permite contextualizar dónde ocurre

este acoplamiento dentro de la red cósmica .

Finalmente, la robustez de los resultados presentados aquí con datos de la simula-

ción IllustrisTNG300-1 a z = 0, proporcionan un marco de referencia sólido para

avanzar hacia una caracterización más general del fenómeno. Un siguiente paso
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en este trabajo será extender el análisis a otras simulaciones hidrodinámicas como

por ejemplo, EAGLE o SIMBA con diferentes implementaciones de física sub-grid

para contrastar estas tendencias; esta comparación cruzada permitiría discriminar

qué aspectos de la conexión galaxia-halo son predicciones universales del modelo

ΛCDM y cuáles dependen de las implementaciones específicas de retroalimen-

tación estelar y de AGN de la simulación. De manera complementaria, explorar

otras resoluciones, volúmenes y redshifts que abren una ventana para rastrear la

evolución temporal de esta señal de anisotropía desde épocas tempranas.

Desde el punto de vista estadístico, la aplicación de estos estimadores como Informa-

ción Mutua en volúmenes cosmológicos mayores y/o eventualmente, en catálogos

observacionales de nueva generación (como po ejemplo DESI) permitirá reducir

las incertidumbres en regímenes de baja abundancia y consolidar la caracterización

de la “estructura fina” del assembly bias propuesta en esta tesis. En particular, estos

resultados al combinar NEXUS_tidal y el br sugieren que la segregación de halos

no es binaria, sino que presenta gradientes internos dentro de una misma morfolo-

gía, halos de ensamblaje temprano y en entornos de alta anisotropía parecen trazar

regiones más densas de los filamentos y las zonas de conexión/caída hacia los clus-

ters, mientras que los halos jóvenes ocupan las regiones más difusas. Las métricas

estándar de clustering promedian estos efectos y pueden perder esta información

estructural. En ese sentido, una perspectiva fundamental a futuro es cuantificar

estos gradientes mediante una caracterización topológica que permita confirmar

si la baja riqueza en halos de baja masa es consecuencia del pre-procesamiento

dinámico sufrido al transitar por las zonas de alta anisotropía de la red cósmica,

consolidando así un modelo topológico unificado de la evolución de galaxias.
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A
C Ó S M O L O G I A E STÁ N DA R

En el marco del Modelo Cosmológico Estándar (ΛCDM), el origen de las estruc-

turas observadas en el universo se entiende como el resultado de la evolución

gravitacional de pequeñas perturbaciones iniciales, bajo el supuesto de que a esca-

las lo suficientemente grandes, el espacio-tiempo es homogéneo (invariante bajo

traslaciones) e isótropo (invariante bajo rotaciones), a este supuesto se le conoce co-

mo principio cosmológico que combinado con la Teoría General de la Relatividad

(TGR), donde se establece que la estructura del espacio-tiempo esta determinada

por la distribución del materia y energía en el universo [125]. La TGR describe

la gravedad como curvatura del espacio-tiempo y provee un marco teórico para

estudiar la dinámica del espacio-tiempo a través de las ecuaciones de campo de

Einstein:

Rµν −
1

2
Rgµν +Λgµν =

8πG

c4
Tµν, (11)

donde Rµν y R son el tensor de Ricci y el escalar de curvatura (describen la curvatu-

ra del espacio tiempo), respectivamente, que se obtienen a partir de contracciones

del tensor de Riemman; gµν es el tensor métrico que define cómo se miden las

distancias en el espacio-tiempo, y Λ es la constante cosmológica introducida origi-

nalmente por Einstein para construir un modelo de universo estático sin embargo,

a partir de las observaciones y mediciones realizadas por E. Hubble [88], se evi-

denció la expansión del universo, más recientemente, se ha establecido que dicha

expansión es acelerada; en ese contexto Λ se interpreta como un término asociado

a la energía del vacío o energía oscura [68, 149], constituyendo en la actualidad
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un campo de investigación muy activo en la física y astronomía. Por último, Tµν

es el tensor de momento-energía que codifica el contenido de materia y energía

del universo y actúa como fuente de la curvatura representada por los términos

en el lado izquierda de la ec.(11); los términos restantes G y c corresponden a la

constante de gravitación de Newton y a la velocidad de la luz, respectivamente.

En esencia, las ecuaciones de Einstein establecen que la materia y la energía (Tµν)

determinan la geometría del espacio-tiempo, la materia le dice al espacio-tiempo

como curvarse y el espacio-tiempo, le dice a la materia como moverse [30, 60, 109].

Básicamente, las ecuaciones de campo de Einstein vinculan la curvatura del espacio-

tiempo con el contenido de materia y energía del universo. Para aplicar este marco

a la cosmología, es necesario especificar una métrica gµν que satisfaga el princi-

pio cosmológico y sea compatible con la expansión observada del universo, este

problema fue estudiado por Friedmann, Lemaître Robertson y Walker (FLRW) [67,

157, 206] quienes demostraron que la métrica más general que satisface el principio

cosmológico se representa mediante el elemento de línea en coordenadas esféricas:

ds2 = −c2dt2 + a(t)2
[

dr2

1− κr2
+ r2(dθ2 + sin2θdϕ2)

]
, (12)

a la ec.(12) se le conoce como metrica Friedmann–Lemaître–Robertson–Walker

(FLRW), dondea(t) es el factor de escala que cuantifica la expansión (o contracción)

global de las distancias físicas (cambio global de escala) a través del tiempo cós-

mico, mientras que κ determina la curvatura espacial que puede tomar los valores

de −1, 0, 1, para un universo hiperbólico (abierto, continuamente expandiéndose),

plano (curvatura nula) o cerrado respectivamente, en el caso del ΛCDM las ob-

servaciones son compatibles con κ = 0. Una de las tareas básicas en cosmología

es determinar κ y la forma de a(t) que significa, caracterizar la geometría del

espacio-tiempo a gran escala y mostrar cómo se relaciona con las cantidades físicas

medibles [125]. Las coordenadas r, θ, ϕ son coordenadas comoviles de modo que
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las distancias físicas se obtienen multiplicando por el factor de escala a(t).

Al seguir la evolución de a(t) hacía atrás en el tiempo, los modelos cosmológicos

basados en la métrica FLRW y en la TGR clásica predicen la existencia de una

singularidad inicial, la partir de la cual el universo comienza su expansión conocida

como Big Bang. De esta manera a(t) se utiliza como parámetro para definir las

diferentes etapas de la historia del universo, así a(t0) = 1 corresponde al tiempo

presente y a(t) → 0 cuando t se aproxima al origen de la expansión [109]. Debido

a la expansión del universo, las distancias físicas entre galaxias aumentan con

el tiempo, produciendo un corrimiento en las líneas espectrales observadas; las

longitudes de onda λ se estiran proporcionalmente a a(t). Así, la longitud de

onda de un fotón que se propaga libremente cambiará de acuerdo con el factor de

expansión entre la época de emisión (λem) y la de observación (λobs), lo que define

el redshift z (corrimento al rojo), relacionado con el factor de escala mediante

[115]:

1+ z =
λobs
λem

=
aobs

aem
(13)

Cuando las líneas espectrales de una galaxia presentan un corrimiento hacia el rojo

(z > 0, el fotón llega con una longitud de onda más grande (más “estirada”) que

cuando fue emitido.), se interpreta, en el contexto de la expansión cósmica, como

un alejamiento del objeto respecto al observador; en contraste, si el corrimiento de

las líneas espectrales es hacía el azul (Blueshift, z < 0) se asocia a un acercamiento

del objeto hacia el observador. A gran escala, la mayoría de las galaxias muestran

z > 0, es decir, se alejan debido a la expansión del universo tal como fue observado

originalmente por Hubble [88].



A.1 modelo de friedmann-lemaitre-robertson-walker (flrw) 141

a.1 modelo de friedmann-lemaitre-robertson-walker (flrw)

Las propiedades geométricas de un universo que satisface el principio cosmológico

se describen a través de la métrica de FLRW (ec.(12)), donde la evolución del factor

de escala a(t) y de la curvatura espacial κ está determinada por las ecuaciones de

campo de Einstein (ec.(11)), por lo que es necesario especificar el contenido de

materia-energía del universo. En el caso del ΛCDM, se modela el contenido del

universo a gran escala como un fluido perfecto, cuyo tensor de momento-energía

tiene la forma:

Tµν =

(
ρ+

P

c2

)
uµuν + P gµν, (14)

donde ρ es la densidad de energía, P la presión y uµ es la cuadrivelocidad del fluido.

Usando el elemento de línea de la ec.(12) y el tensor de momento-energía dado en

la ec.(14), las ecuaciones de Einstein se reducen a:

H2 ≡
(
ȧ

a

)2

=
8πG

3
ρ+

Λc2

3
−

κc2

a2
, (15)

ä

a
= −

4πG

3

(
ρ+ 3

P

c2

)
+

Λc2

3
, (16)

ρ̇+ 3
ȧ

a

(
ρ+

P

c2

)
= 0, (17)

donde ȧ y ä son la primera y segunda derivada temporal del factor de escala

y H = H(t) es el parámetro de Hubble, que caracteriza la tasa de expansión del

universo. En la época actual se denotaH0 ≡ H(t0) y las medidas del satélite Planck

dan un valor típico H0 ≃ 67.4 km s−1 Mpc−1 [2]. Las ecs.(15) y (16) se conocen

como las ecuaciones de Friedmann y, junto con la ecuación de conservación (17),

describen la dinámica del factor de escala y su relación con el contenido de materia

y energía del universo [65].
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El término de densidad (ρ) en la ec.(15) recoge las contribuciones de varios compo-

nentes que, en el modelo estándar, no intercambian energía entre sí salvo gravitacio-

nalmente, y en consecuencia, evolucionan de manera independiente. En el ΛCDM

se reconocen al menos tres componentes principales: materia no relativista (ρm),

radiación (ρr) y una contribución asociada a la energía del vacío (ρΛ) de modo que

[25]:

ρ = ρm + ρr + ρΛ, (18)

donde la contribución de la constante cosmológica se puede escribir como ρΛ ≡
Λc2/8πG. Las densidades de energía de bariones y de materia oscura fría evo-

lucionan de la misma manera (materia no relativista), mientras que la radiación

electromagnética y cualquier componente relativista (como los neutrinos ultrarre-

lativistas) evolucionan de forma diferente (materia relativista). La ec. (17) puede

interpretarse como la primera ley de la termodinámica aplicada al universo, consi-

derado como un gas perfecto contenido en un volumen comóvil (V ∝ a3) que se

expande con el universo. Debido a la homogeneidad e isotropía, no hay flujo neto

de calor a través de las fronteras de V , por lo que la expansión es adiabática.

donde ρmc2 es la contribución debido a la masa en reposo de la materia, ρrc2 es

la contribución debido a la energía de radiación y ρΛc
2 es la contribución debida

a la energía del vacío. Las densidades de energía de los bariones y de la Materia

Oscura evolucionan de la misma manera, como una sola componente (materia no

relativista), la densidad de energía de la radiación y cualquier otra componente rela-

tivista (como los neutrinos), únicamente dependen de la temperatura y evolucionan

de la misma manera (materia relativista). La ec.(17) corresponde a la primera ley

de la termodinámica, considerando al universo como un gas perfecto contenido en

un volumen comovil (V ∝ a3) que se expande con el universo, debido a que el

universo es homogéneo e isotropico no hay ningún flujo de calor neto a través de

límites (boundaries) de V razón por la cual será un sistema que se expande de forma
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adiabática1.

Para conocer la evolución completa de a(t) se hace necesario establecer una ecua-

ción de estado que relacione presión y densidad para cada componente. En cosmolo-

gía se suelen consideran fluidos ideales cuya presión es proporcional a la densidad

por lo que la ecuación de estado satisface:

P = ωρc2, (19)

donde el parámetro adimensional ω depende del tipo de componente. Si ω es

constante, la ec. (19) junto con la ecuación de conservación (17) conduce a

ρ(a) ∝ a−3(1+ω) (20)

En el caso del ΛCDM, existen 3 casos de interés [125]:

ω = 0, ρm ∝ a−3, T ∝ a−2, P ∝ a−5 :

Materia no relativista, básicamente un gas que consta de partículas idénticas.

En cosmología se modela como un fluido tipo “polvo”, con presión desprecia-

ble (P ≃ 0) en un volumen comóvil en expansión, de modo que la densidad de

energía disminuye simplemente debido al aumento del volumen. En esta apro-

ximación cosmológica se toma P = 0 exactamente, aunque para un gas ideal

no relativista adiabático se podría mostrar que la temperatura decae como

T ∝ a−2 y la presión como P ∝ a−5, volviéndose rápidamente irrelevantes

1 Al describir la expansión del universo se considera un volumen comóvil que crece como V ∝ a3,

es decir, el espacio entre las partículas del fluido aumenta con el factor de escala. En un modelo

FLRW con fluido perfecto, no hay transferencia de calor a través de las fronteras de dicho volumen,

por lo que la expansión es adiabática: el fluido realiza trabajo de expansión y su densidad de energía

(y, para radiación, su temperatura) disminuye sin intercambio de calor con el entorno.
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ω = 1/3, ρr ∝ a−4, T ∝ a−1, P ∝ a−4:

Radiación o Materia relativista (fotones del CMB2, partículas ultrarrelativis-

tas). Mientras el universo se expande, la radiación existente sufre corrimiento

al rojo, de modo que las longitudes de onda aumentan proporcionalmente al

factor de escala. Para un gas de fotones en equilibrio, la temperatura escala

como T ∝ a−1 y la presión satisface P = ρrc
2/3 ∝ a−4. Debido a que la

densidad de energía de radiación decrece más rápido que la de la materia

no relativista, la radiación domina el contenido energético en las etapas más

tempranas del universo.

ω = −1, ρΛ ∝ a0:

Energía del vacío (Constante Cosmológica). En este caso, la densidad de ener-

gía y presión asociadas son constantes, con PΛ = −ρΛc
2. Esta componente

se asocia con la expansión acelerada del universo y se denomina comúnmente

energía oscura.

En términos de las densidades de energía en el tiempo presente t0,

ρm(a) = ρm,0

(
a

a0

)−3

, ρr(a) = ρr,0

(
a

a0

)−4

, ρΛ(a) = ρΛ,0,

y, para un universo espacialmente plano (κ = 0), la ec. (15) puede reescribirse

como3.

H2(t) =

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3

[
ρm,0

(
a

a0

)−3

+ ρr,0

(
a

a0

)−4

+ ρΛ,0

]
. (21)

En cosmología, es frecuente definir una densidad crítica

ρc(t) ≡
3H2(t)

8πG
, (22)

2 Cosmic Microwave Background o radiación cósmica de fondo
3 donde ρΛ = Λc2/8πG
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que permite introducir parámetros de densidad adimensionales para cada compo-

nente, Ωx(t) = ρx(t)/ρc(t), donde el subíndice x indica la componente de interés.

En particular,

Ωm =
8πG

3H2
ρm, Ωr =

8πG

3H2
ρr, ΩΛ =

Λc2

3H2
. (23)

Para un modelo con curvatura nula (κ = 0), la ecuación de Friedmann implica

ΩT ≡ Ωm +Ωr +ΩΛ = 1 (24)

Dado que en la época actual la radiación no es la componente dominante (Ωr,0 ∼

10−5), se cumple que aproximadamente Ωm,0 +ΩΛ,0 ≃ 1. Además, es usual

descomponer la densidad de materia y radiación en sus distintas contribuciones:

Ωm = ΩCDM +Ωb, Ωr = Ωγ +Ων, (25)

donde ΩCDM es la densidad de materia oscura fría, Ωb la contribución bariónica,

y Ωγ y Ων son las contribuciones de fotones y neutrinos a la densidad de radiación,

respectivamente [59]. Para el tiempo presente, los valores determinados por las

observaciones cosmológicas son aproximadamente [2]

Ωm,0 = 0.31± 0.062; ΩΛ,0 = 0.691± 0.062;

Ωr,0 ∼ 10−5; Ωb,0 = 0.049± 0.001;

ΩCDM,0 = 0.26± 0.0057

donde h ≃ 0.677 es la constante de Hubble en su forma adimensional, definida a

través de H0 = 100h km s−1 Mpc−1.

Historia Térmica de Universo

En el contexto del modelo ΛCDM y de las soluciones FLRW de la TGR, la ex-

trapolación de las ecuaciones de Friedmann hacia atrás en el tiempo conduce a un
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universo muy denso y caliente, el Big Bang, descrito inicialmente como una mezcla

de partículas elementales en interacción. En las etapas más tempranas, los eventos

más importantes son la inflación cósmica y la bariogénesis.

La inflación es un periodo de expansión acelerada (exponencial), resultado de una

transición de fase asociada con un campo escalar desconocido [125]. Este esce-

nario fue propuesto en 1980 por Guth [78] para dar solución a los problemas de

las condiciones iniciales4 del modelo estándar del Big Bang. Allí se propone que,

en instantes posteriores a la época de Planck (típicamente t ∼ 10−36 s, Escala de

la Gran Unificación), la energía del universo está dominada por una componente

de casi vacío (el campo inflatón) que produce una época de crecimiento acelerado

(exponencial). Esta expansión “estira” el espacio y hace que el universo observa-

ble parezca extremadamente homogéneo, isótropo y casi plano. En esta etapa, el

universo se enfría drásticamente por ∼ 28 o más ordenes de magnitud. Además,

las fluctuaciones cuánticas del campo inflacionario se amplifican y se congelan en

forma de perturbaciones clásicas de densidad, proporcionando un origen natural

para las inhomogeneidades a partir de las cuales crecerán las estructuras cósmicas .

Tras el final de la etapa inflacionaria, la energía almacenada en el campo inflatón

se convierte en partículas del Modelo Estándar en un proceso de recalentamiento,

dando lugar a un universo caliente y denso en el que las partículas alcanzan el equi-

librio térmico. A temperaturas del orden de T ∼ 1013 K y superiores, el contenido

se describe como un plasma de quarks y gluones, leptones y fotones.

La bariogénesis es el proceso necesario para explicar la asimetría observada entre

bariones y antibariones, dado que no se observa una abundancia significativa de

antibariones. Si estuvieran allí, su continua aniquilación con bariones produciría

4 Problema del horizonte, problema de planitud y problema de la existencia de los monopolos.
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un fondo de rayos gamma mucho mayor que el observado [125].

A partir de allí, la expansión del universo conduce a una disminución de la tem-

peratura y a una secuencia de transiciones relevantes para la historia térmica [55,

125]:

Etapa de Hadronización: T ∼ 3× 1012K (t ∼ 10−5s), energías del orden

de 200− 300Mev. Esta etapa se produce el confinamiento de los quarks y

gluones, que antes se encontraban en un plasma libre, para formar hadrones

(bariones y mesones). Ocurre la transición de fase quark-hadron: los quarks

y gluones se unen por primera vez en neutrones y protones y posiblemente se

crearon partículas exóticas candidatas a materia oscura no barionica.

Nucleosintesis primordial: T ∼ 109 K (t ∼primeros minutos) y energías

∼ 0.1− 10Mev. Los protones y neutrones se combinan por primera vez pa-

ra producir núcleos ligeros de D, 3He, 4He y trazas de 7Li. En esta etapa,

la materia bariónica se encuentra principalmente en forma de núcleos com-

pletamente ionizados y electrones libres, inmersos en un baño de fotones y

neutrinos.

Equidad Radiación-Materia: T ∼ 104 K (t ∼ 105 yr). En etapas más tempra-

nas, la densidad de energía del universo esta dominada por radiación (fotones

y partículas relativistas). A medida que el universo se expande, la densidad

de radiación decrece como a−4 mientras que la de materia no relativista (os-

cura + bariónica) decrece màs lentamente (como a−3), de modo que llega un

momento en que ρm = ρr. A partir de este punto, el universo entra en la era

de dominio de la materia, permitiendo que las perturbaciones gravitacionales

crezcan con mayor eficiencia.

Recombinación y desacople de fotones: T ∼ 3000K (t ∼ 3× 105–106 yr),

energías del orden de 1 eV. Al continuar disminuyendo la temperatura, los
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electrones libres se combinan con protones y núcleos de helio para formar

átomos neutros. La densidad de electrones libres cae en varios órdenes de

magnitud, reduciendo la sección eficaz de dispersión Thomson lo suficiente

como para que los fotones dejen de interactuar eficientemente con la materia

bariónica. Los fotones se desacoplan del plasma y el universo se vuelve trans-

parente; Estos fotones desacoplados son observados hoy como la Radiación

Cósmica de Fondo de microondas (CMB).

Época oscura y formación de las primeras estrellas: T ∼ 10−4 ev (t ∼

109 yr). Tras el desacople de los fotones, el universo contiene gas neutro

(principalmente H y He), materia oscura y el fondo de fotones CMB, sin

fuentes luminosas (época oscura). Durante este periodo, el gas bariónico

comienza a caer en los pozos de potencial formados por la materia oscura y

las perturbaciones de densidad crecen gravitacionalmente. Las simulaciones

sugieren que las primeras estrellas se formaron en halos de materia oscura

con masas del orden de Mh ∼ 106M⊙ [121].

Para que se formen estrellas, el gas atómico debe colapsar en el interior de los

halos de materia oscura cuya masa supere la masa de Jeans MJ. El nacimiento de

las primeras estrellas marca el fin de la época oscura, modificando rápidamente

el entorno. La radiación ultravioleta emitida por las estrellas masivas comienza a

ionizar el hidrógeno circundante, dando inicio a la reionización, alguna de estas

estrellas finalizan su vida como supernovas, que expulsan elementos pesados que

enriquecen el medio interestelar con ingredientes como metales y polvo para formar

otras estructuras [121]
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a.2 colapso gravitacional y formación de halos de materia os-

cura

A gran escala, la dinámica del universo se describe muy bien mediante el modelo

de FLRW. Sin embargo, a escalas menores, las galaxias no están distribuidas de

manera uniforme ni de manera aleatoria; ellas se agrupan en sistemas ligados

gravitacionalmente, como grupos y cúmulos de galaxias (galaxy clusters), cuya

densidad de masa excede la densidad media del universo. Este efecto puede verse

claramente en el muestreo del SDSS de la Figura 1, donde cada punto es una

galaxia y las regiones de mayor densidad de puntos representan cúmulos de galaxias.

En el contexto del ΛCDM estas estructuras se originan a partir del crecimiento

gravitacional de pequeñas perturbaciones en la densidad formadas en las etapas

tempranas. Estas fluctuaciones primordiales evolucionan en un medio en expansión

y se caracterizan mediante un contraste de densidad:

δ(r, t) =
ρ(r, t) − ρ0(t)

ρ0(t)
=

δρ(r, t)
ρ0

, (26)

donde ρ0(t) es la densidad media del universo y ρ(r, t) caracteriza la densidad de

la perturbación. Si existe una pequeña región (volumen) con una sobredensidad,

la atracción gravitacional tiende a contraer ese volumen, incrementando aún más

la sobredensidad. De esta manera, las perturbaciones en densidad tienden a crecer

[140].

Por otro lado, en las etapas tempranas del universo, la presión de la materia bariónica

acoplada fuertemente a la radiación, se opone al colapso gravitacional de estas

perturbaciones, de modo que el equilibrio entre gravedad y presión define una

longitud de escala característica conocida como longitud de Jeans (λJ), por debajo

de la cual la presión puede estabilizar las perturbaciones e impedir su crecimiento

dando lugar a oscilaciones acústicas, mientras que la expansión del universo inhibe

el crecimiento de las perturbaciones. Para la Materia Oscura Fría (CDM), que carece
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de presión significativa, el crecimiento de estructuras comienza antes; mientras que

para los bariones, el colapso solo es eficiente una vez que se desacoplan de los

fotones y pierden presión de radiación. En este contexto dinámico aparece una

longitud característica llamada Radio de Hubble (RH
5), que indica la transición

entre la escala causal (donde operan las fuerzas locales) y la gran escala [120]. Por

definición, el contraste de densidad en la ec. (26) puede tomar valores en el rango

−1 ⩽ δ < ∞.

a.2.0.1 Pequeñas Perturbaciones: Perturbaciones Lineales

A escalas más pequeñas que RH, el crecimiento de las pequeñas perturbaciones

se puede describir mediante la teoría gravitacional Newtoniana, mientras que para

escalas comparables o mayores que RH es necesario recurrir a una descripción

plenamente relativista basada en la TGR. Durante la etapa de dominio de la materia

(z ∼ 1100 ), la componente de materia dominante se modela como polvo: un fluido

no no-colisonal que interactúa únicamente de forma gravitacional. Esto constituye

una buena aproximación para la Materia Oscura Fría (CDM), cuya presión y dis-

persión de velocidades son despreciables y que, de acuerdo con el ΛCDM, es la

componente dominante del universo hasta que la Energía Oscura (Λ) comienza a

ser relevante. En este periodo, la teoría lineal de perturbaciones predice que el con-

traste de densidad crece aproximadamente proporcional al factor de escala, δ ∝ a,

en las escalas subhorizonte lo que permite la formación de los pozos de potencial

donde posteriormente colapsan los bariones que componen las estructuras visibles

del universo [120]. En el régimen de las pequeñas perturbaciones δ ≪ 1, la teoría

inflacionaria predice además que la distribución estadística de las fluctuaciones de

densidad es aproximadamente gaussiana, es decir,

P(δ)dδ =
1√
2πσ

e
−δ2

2σ2 dσ (27)

5 RH ≡ c
H0

≈ 3000h−1 Mpc
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donde σ2 ≡ ⟨δ2⟩ es la varianza del campo de contraste de densidad (suavizado

en una escala dada). Esto implica que, δ ≪ 1, las perturbaciones son gaussianas

alrededor de cero y permanecen aproximadamente gaussianas mientras σ ≪ 1;

cuando σ ≳ 1 las no linealidades se vuelven importantes.

En el contexto Newtoniano, un universo dominado por polvo puede describirse

como unn fluido ideal (no-colisional) con densidad ρ y velocidad u⃗, que se se

mueve bajo la influencia de la fuerza de la gravedad, y en un tratamiento más

general, de posibles gradientes de presión. la evolución temporal del fluido viene

dada por [167]:

∂ρ

∂t
+∇ · (ρu⃗) = 0, (28)

que expresa la conservación de la masa en el fluido (ec. de continuidad: la densidad

disminuye si el campo de velocidades es divergente, es decir, si las partículas se

alejan unas de otras, y aumenta en caso contrario). Adicionalmente, se tiene la

ecuación de Euler:

∂u⃗

∂t
+ (u⃗ · ∇)u⃗ = −

1

ρ
∇P−∇ϕ, (29)

que describe la conservación del momentum (Ec. de movimiento) y el comporta-

miento del fluido bajo la influencia de fuerzas. El término ∂u⃗/∂t representa la

representa la variación local de la velocidad en un punto fijo del espacio, mientras

que (u⃗ · ∇)u⃗ describe el transporte de momento por el propio flujo; la suma de

ambos constituye la derivada material Du⃗/Dt que describe a lo largo de las líneas

de flujo. El lado derecho recoge las aceleraciones (derivada temporal de la veloci-

dad a lo largo de las líneas de flujo) debidas a gradientes de presión y al potencial

gravitacional ϕ que satisface la ec. de Poisson,

∇2ϕ = 4πGρ (30)
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las derivadas parciales en las ecs.(28)-(30) describen la variación de las cantidades

en un punto fijo del espacio, usualmente llamado sistema de coordenadas Eule-

riano, en el que las propiedades del fluido se describen siguiendo la evolución en

cada punto espacial conforme transcurre el tiempo. En el caso de un fluido de polvo

como la CDM, la presión puede despreciarse (P ≃ 0), de modo que el término de

presión en la ec. (29) se anula.

Otra forma de escribir las ecuaciones de evolución del fluido es en Coordenadas

Lagrangianas, en el que se sigue la evolución de un elemento de fluido donde el

observador se mueve con el fluido.En este caso, las derivadas temporales relevantes

son derivadas totales, de modo que

d

dt
=

∂

∂t
+ (u⃗ · ∇), (31)

se conoce como derivada convectiva, derivada Lagrangiana o derivada total que

describe lo que mediría un observador que se mueve con el flujo cuya velocidad es

u⃗. En otras palabras, la derivada convectiva es la derivada medida a lo largo de las

líneas de flujo. De esta manera las ecs.(28)-(30) se transforman en:

dρ

dt
+ ρ∇ · u⃗ = 0, (32)

du⃗

dt
= −

1

ρ
∇P−∇ϕ, (33)

∇2ϕ = 4πGρ (34)

donde la ec.(32) es la ecuación de continuidad y la ec.(33) describe las fuerzas

actuando sobre un elemento del fluido en el sistema Lagrangiano, es decir, la

aceleración lagrangiana du⃗/dt es igual a la suma de todas la fuerzas (por unidad

de masa). La ec.(34) es la ecuación de Poisson. El método estándar para estudiar la
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formación de estructuras consiste primero en obtener la solución homogénea para

un medio uniforme y posteriormente linealizar las ecs. (32)–(34) alrededor de dicha

solución para analizar la evolución de pequeñas perturbaciones.

Paso 1. Ecuaciones No Perturbadas:

Definiremos las cantidades no perturbadas del fluido como ρ0(t), u⃗0(r, t), P0(t) y

ϕ0(r, t). Entonces, las ecs. (32)–(34) toman la forma

dρ0
dt

+ ρ0∇ · u⃗0 = 0, (35)

du⃗0

dt
= −

1

ρ0
∇P0 −∇ϕ0, (36)

∇2ϕ0 = 4πGρ0. (37)

En un medio estrictamente homogéneo y estático se tendría u⃗0 = 0 y ρ0, P0
constante. Sin embargo, en el marco newtoniano la ec. (37), ∇2ϕ0 = 4πGρ0,

no admite una solución global estática y finita para ρ0 ̸= 0. Para sortear esta

inconsistencia se recurre al llamado “Jeans swindle”, que consiste en restar la

contribución uniforme de fondo en la ecuación de Poisson y trabajar únicamente

con las perturbaciones. En cosmología, no obstante, estamos interesados en un

universo homogéneo en expansión, descrito por un flujo de Hubble y por la solución

de fondo FLRW.

Paso 2. Ecuaciones Perturbadas:

Para escribir las ecs.(32)-(34) perturbadas, definimos las cantidades perturbadas

alrededor del estado de equilibrio como

P ≡ P0 + δP, ρ ≡ ρ0 + δρ, u⃗ ≡ u⃗0 + δu⃗, ϕ ≡ ϕ0 + δϕ, (38)
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e introducimos el contraste de densidad

δ(r, t) ≡ δρ(r, t)
ρ0(t)

. (39)

Las cantidades de la ec.(38) deben satisfacer la ec.(32), la ec.(33) y la ec.(34).

Reemplazando la ec.(38) en las ecs.(32)-(34) se tiene:

dδ

dt
= −∇ · δu⃗ Ec. de Continuidad (40)

dδu⃗

dt
+ (δu⃗ · ∇)u⃗0 = −

1

ρ0
∇δP−∇δϕ Ec. de Euler (41)

∇2δϕ = 4πGδρ Ec. de Poisson (42)

La ec.(40) es importante en la medida en que relaciona la rapidez a la que crece el

contraste de densidad δ con la velocidad peculiar δu⃗ asociada con el colapso de la

perturbación [108].

La evolución de las perturbaciones se da en un universo en expansión uniforme,

por lo que es conveniente escribir las ecs.(40)-(42) en términos de coordenadas

comóviles6 x, que se definen como:

r = a(t) x (43)

la dependencia temporal de la posición comóvil x se debe únicamente a la compo-

nente peculiar del movimiento. derivando la ec.(43) respecto del tiempo,

6 Las coordenadas comoviles se definen de modo que un observador con respecto al flujo de Hubble

tenga posición comóvil constate; es decir, el sistema de referencia se expande con el universo.
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u⃗ =
dr
dt

= ȧx+ a
dx
dt

= ȧx+ av = Hax+ av

= Hr+ av, (44)

Donde hemos definido v ≡ dx/dt como la velocidad comóvil. Recordando de la

ec.(38) que u⃗ = u⃗0 + δu⃗, el primer término del lado derecho de la ec.(44) corres-

ponde a la velocidad de expansión del universo (expansión de Hubble, u⃗0 = Hx) y

el segundo término se refiere a la perturbación del flujo de Hubble, δu⃗ = av, que es

la velocidad peculiar que describe el movimiento de un elemento del fluido respecto

a un observador fundamental en x, es decir el cambio en la distancia comóvil bajo

la influencia de la gravedad y gradientes de presión.

Para reescribir las derivadas respecto a la coordenada comóvil x, se tiene que los

operadores espaciales se transforman como:

∇r →
1

a
∇x ;

∂

∂t
→ ∂

∂t
−

ȧ

a
x · ∇x. (45)

Teniendo en cuenta que c2s = ∂P/∂ρ es la velocidad adiabática del sonido, se puede

escribir δP = c2sδρ. Combinando las ecs.(40) y (42) en coordenadas comóviles,

se obtiene finalmente que la evolución temporal del contraste de densidad δ viene

dada por:

d2δ

dt2
+ 2

(
ȧ

a

)
dδ

dt
=

c2s
a2

∇2
xδ+ 4πGρ0δ (46)

El segundo término del lado izquierdo (término de “Hubble drag”) tiende a suprimir

a suprimir el crecimiento de las perturbaciones debido a la expansión del universo,

haciendo que el crecimiento de las perturbaciones sea más lento que en un universo

estático. El primer término del lado derecho (término de presión) expresa como los
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gradientes de presión, debido a los gradientes espaciales en la densidad, influyen en

la evolución de las perturbaciones, mientras que el último término del lado derecho

(término gravitacional) refleja que las perturbaciones crecen debido a inestabilidad

gravitacional oponiéndose a las fuerzas de presión.

Usualmente, el contraste de densidad se escribe mediante su transformada de Fou-

rier, de modo que la ec.(26) puede expresarse como:

δ(x, t) =
1

V

∑
k

δk(t)e
ik·x; δk(t) =

∫
V

1

V
δ(x, t)e−ik·x d3x (47)

donde V es el volumen de una gran región suficientemente grande sobre la cual se

asumen condiciones periódicas. La regla general para la transformación de Fourier

de una ecuación es que las derivadas temporales no cambian, mientras que los

gradientes (derivadas espaciales) transforman como:

∇x → ik; ∇2
x =→ −k2,

donde k = |k| = 2π/λ. Así, la ec.(46) se puede escribir, modo a modo, como:

d2δk
dt2

+ 2

(
ȧ

a

)
dδk
dt

=

(
4πGρ0 −

k2c2s
a2

)
δk (48)

En el régimen lineal, todos los modos de la perturbación evolucionan de manera

independiente. En general, las perturbaciones iniciales pueden clasificarse adiabá-

ticas (isentrópicas) e isocurvatura; en el modelo ΛCDM estándar se asume que las

perturbaciones primordiales de densidad de materia son adiabáticas (isentrópicas,

Ṡ = 0) y que el campo de densidad inicial es gaussiano.

Inestabilidad de Jeans

El estudio del crecimiento de las pequeñas perturbaciones fue desarrollado ini-

cialmente fue Jeans en 1902, quien mostró que la estabilidad de una perturbación
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depende de una competencia entre la gravedad y la presión del gas. Encontró que

las perturbaciones de pequeña escala son rápidamente suavizadas por la presion,

mientras que las perturbaciones de mayor escala pueden ser amplificadas gravi-

tacionalmente. En este último caso, la densidad en la región perturbada aumenta

continuamente con el tiempo y dichas perturbaciones pueden evolucionar hasta

formar estrellas, galaxias o cúmulos de galaxias; este fenómeno se conoce como

Inestabilidad de Jeans. Sólo las perturbaciones de densidad cuya escala supere una

escala característica de Masa de Jeans (MJ) (definida a partir de una longitud carac-

terística λJ), pueden crecer más allá de esta escala, donde la gravedad es capaz de

superar los gradientes de presión. La cantidad de materia que puede condensarse

dependerá de la densidad inicial del gas y de la rapidez local del sonido, a la cual

se propagan las perturbaciones de densidad [44, 51, 125].

Longitud de Jeans en un Medio Estático

Consideremos la evolución adiabática de una perturbación Isentrópica en un uni-

verso estático (ȧ = 0),de modo que la ec(48) se reduce a:

d2δk
dt2

= −ω2δk con ω2 = k2c2s − 4πGρ0 (49)

La estabilidad del modo de onda depende del signo de ω2:

ω2 = 0:

Define la longitud característica, la Longitud de Jeans λJ

λJ ≡
2π

kJ
= cs

√
π

Gρ0
(50)

Modos Oscilatorios, ω2 > 0 o λ < λJ:

En este caso, c2sk2 > 4πGρ0 y la presión domina sobre la gravedad. La

solución es

δ ∝ e±iωt.
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Es decir, oscilaciones acústicas estables.

Crecimiento exponencial, ω2 < 0 o λ > λJ:

Ahora c2sk2 < 4πGρ0 y la gravedad domina sobre la presión. La ecuación se

puede escribir como

δ̈k − |ω|2δk = 0,

cuya solución es

δk(t) ∝ e±|ω|t.

En este caso, la presión no soporta la gravedad y esta solución en modo

creciente refleja la inestabilidad de Jeans (inestabilidad gravitacional).

Los modos con longitud de onda mayor que λJ crecerán. El tiempo característico

de crecimiento (tiempo de colapso) es del orden de

tcol ∼ (4πGρ0)
−1/2. (51)

La masa encerrada en un radio λJ/2 define la Masa de Jeans MJ

MJ =
4π

3
ρ0

(
λJ
2

)3

=
π5/2

6ρ
1/2
0

(
c2s
G

)3/2

, (52)

de modo que MJ es la masa mínima requerida en un halo para que un volumen

de gas colapse gravitacional. Nótese que MJ depende también de la temperatura

del gas a través de la rapidez del sonido c2s = kBT
µmp

donde kB es la constante de

Boltzmann, µmp es la masa promedio de las partículas del gas.

Para un universo en expansión ȧ ̸= 0, la ecuación (48) se escribe, para un fluido

sin presión (cs = 0),
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d2δ

dt2
+ 2

(
ȧ

a

)
dδ

dt
= 4πGρ0 δ (53)

Esta ecuación describe, por ejemplo, la evolución de perturbaciones en la materia

oscura fría (CDM), que se modela como un fluido de polvo con presión despreciable.

Tras la recombinación, la presión de los bariones también se reduce de forma

significativa y, en grandes escalas, puede aproximarse por un fluido casi sin presión,

aunque un tratamiento detallado de los bariones requiere incluir términos de presión

finita. La ec.(53) es una ecuación diferencial de segundo orden cuyas soluciones

constan de un modo creciente y uno decreciente. Para estudiar el crecimiento de las

perturbaciones es útil considerar tres regímenes: dominio de radiación, dominio de

materia y dominio de Λ. En cada caso, la evolución del factor de escala a(t) viene

dada por la ecuación de Friedmann

(
ȧ

a

)
= H2 =

8πG

3
ρ; ρ = ρm + ρr + ρΛ

donde ρm = ρm,0a
−3 es7 la densidad de materia no relativista, ρr = ρr,0a

−4 es la

densidad de radiación y ρΛ = ρΛ,0 es la contribución de densidad de energía del

vacío. Durante la era de dominada por materia Ωm ≃ 1 y ΩΛ ≃ 0.

Soluciones de crecimiento

Dominio de Radiación

En la etapa dominada por radiación (ρm = 0, ρΛ = 0 yω = 1/3), la densidad

total satisface ρ ≃ ρr = ρr,0a
−4, de modo que

a(t) ∝ t1/2,
ȧ

a
=

1

2t
. (54)

Si nos interesa el crecimiento de perturbaciones en la componente de materia

no relativista (no dominante) en un fondo dominado por radiación, la fuente

7 El subíndice 0 se refiere a los valores actuales
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gravitacional 4πGρm δ es despreciable comparada con el término de fricción

de Hubble 2Hδ̇ (amortiguamiento). Esto ocurre porque la expansión es impul-

sada rápidamente por la radiación, impidiendo que la materia (cuya densidad

es baja) pueda colapsar eficientemente. La ec.(53) se reduce a

d2δ

dt2
+ 2

(
ȧ

a

)
dδ

dt
≈ 0

d2δ

dt2
+

1

t

dδ

dt
≈ 0 (55)

cuya solución es

δ = A1 +A2 ln t

En este caso, las perturbaciones crecen extremadamente lento (de forma

aproximadamente logarítmica en el tiempo o en el factor de escala). Esto

implica que, durante la era dominada por radiación, las fluctuaciones de

densidad de materia permanecen prácticamente “congeladas” hasta que el

universo pasa a estar dominado por materia.

Dominio de Materia:

En la etapa dominada por materia (Ωm = 1, ρΛ = 0, ω = 0), la densidad

satisface ρ = ρm = ρm,0a
−3. De la ecuación de Friedmann se obtiene

H2 =

(
ȧ

a

)2

=
8πG

3
ρm,0a

−3 = H2
0Ωm,0a

−3, (56)

y, para un universo de Einstein–de Sitter (Ωm,0 = 1), la solución para a(t):

a(t) =

(
3H0t

2

)2/3

→ da

dt
= H0

(
3H0t

2

)−1/3

(57)

La densidad de fondo ρm evoluciona con el tiempo según:
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a(t) ∝ t2/3, H(t) =
2

3t
, ρm(t) =

1

6πGt2
, (58)

por lo que el término fuente de la gravedad se simplifica a:

4πGρm(t) = 4πG

(
1

6πGt2

)
=

2

3t2

Sustituyendo en la ec.(53) se obtiene:

d2δ

dt2
+

4

3t

dδ

dt
−

2

3t2
δ = 0 (59)

Las soluciones para la ec.(59) son la combinación de un modo creciente y

uno decreciente; el modo creciente es

δ(t) ∝ t2/3 =⇒ δ ∝ a(t), (60)

es decir, en un universo dominado por materia las perturbaciones lineales

crecen proporcionalmente al factor de escala. A diferencia del caso estático

(donde el crecimiento es exponencial), la expansión hace que el crecimiento

siga una ley de potencias.

Dominio de Λ

En la etapa dominada por la densidad de energía de vacío, se tiene que

ω = −1, de modo que ρ = ρΛ = ρΛ,0 constante y el factor de escala crece

exponencialmente, a(t) ∝ eHΛt, con H2
Λ = 8πG

3 ρΛ,0. En este régimen, la

ec.(53) toma la forma

d2δ

dt2
+ 2HΛ

dδ

dt
= 0, (61)

Cuya solución general es
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δ(t) = C1 +C2e
−2HΛt

Dado que el segundo término decae exponencialmente con el tiempo, para

tiempos largos (t → ∞) la solución tiende a una constante δ → C1. Por

lo tanto, durante la era dominada por Λ las perturbaciones dejan de crecer,

alcanzarán un tamaño finito y permanecerán de esa forma, es decir, el efecto

global de la energía oscura es congelar el crecimiento de estructuras.

a.3 colapso gravitacional

Durante la época de pos-recombinación, las perturbaciones en materia con λ > λJ

que han crecido en el régimen lineal comienzan a entrar en el régimen no lineal,

formando parches de sobredensidad que se desacoplan gradualmente de la expan-

sión cósmica y colapsan debido a su propia gravedad, dando lugar a estructuras

conocidas como halos de materia oscura. Dentro de estos halos cae materia barió-

nica, que se enfría y forma nubes moleculares que posteriormente colapsan para

formar las estrellas visibles en las galaxias [54]. El colapso gravitacional de los

halos de materia oscura es un proceso intrínsecamente no lineal, resultado de la

amplificación gravitacional de perturbaciones lineales en el campo de materia del

universo muy temprano. Las galaxias se forman y evolucionan en el interior de

estas estructuras no lineales.

En general, la descripción del colapso gravitacional de estos halos de materia oscura

no es sencilla, pues debido a su naturaleza no lineal no existen soluciones analíticas

que den cuenta de todos los procesos involucrados. Sin embargo, si se hacen algunas

suposiciones acerca de su simetría, se pueden encontrar soluciones analíticas que,

si bien no reflejan por completo su complejidad, sí ofrecen una descripción aproxi-

mada de los procesos dominantes en la formación de estas estructuras [125]. Entre
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los modelos más utilizados se encuentra la aproximación de Zel’dovich [220], que

describe el colapso de estructuras aplanadas en forma de pancakes y se emplea con

frecuencia para construir condiciones iniciales en simulaciones de N-cuerpos. En

este apéndice nos centraremos en el modelo de colapso esférico, que constituye el

punto de partida estándar para comprender la formación de estructuras no lineales

como los halos de materia oscura y las galaxias.

a.3.1 Modelo de colapso esférico

La suposición de que objetos no lineales, como los halos, se forman a partir del co-

lapso esférico es la aproximación más simple. Este modelo fue descrito por primera

vez por Lin, Mestel y Shu [106] y posteriormente por Gunn y Gott [75]. Inicialmen-

te, se debe considerar que las perturbaciones en la densidad son δ > 0, por lo que

existen regiones sobredensas en el universo que eventualmente colapsarán forman-

do objetos ligados gravitacionalmente. En principio, la región con sobredensidad

se expandirá con el universo de fondo, pero a una tasa más lenta;esta desaceleración

hará que el contraste entre dicha región y el fondo aumente, de manera que el po-

tencial gravitacional de la región se vuelva cada vez más dominante y, finalmente,

colapse bajo su propia gravedad formando un sistema gravitacionalmente ligado

[142].

Si consideramos un universo plano, dominado por materia (sin constante cosmo-

lógica), y tomamos una región con sobredensidad esférica no rotante, uniforme y

libre de presión que colapsa gravitacionalmente desde el reposo [106], la evolución

de esta sobredensidad esférica es independiente de la expansión del universo, por

lo que su evolución será análoga a la de un "sub-universo"dominado por materia

(Ω = 1.). Este sub-universo puede ser tratado como un universo Einstein-De Sitter,

donde las ecuaciones de Friedmann para su evolución serán:
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H2 =

(
ȧ

a

)2

=
8πGρc

3
(62)

a(t) ∝ t2/3 =

(
3Hit

2

)2/3

(63)

ρb =
1

6πGt2
(64)

Durante la época de posrecombinación, la fuerza dominante es la fuerza gravita-

cional. Consideremos ahora una región con sobredensidad cuya distribución de

densidad inicial se define de la siguiente forma:

ρ(r, ti) = ρb(ti)[1+ δi(r)] (65)

donde ρb(ti) es la densidad de fondo del universo y δi(r) = δi(r, ti) es la densi-

dad de contraste inicial. Para simplificar el problema, la perturbación esférica la

dividiremos en cascarones esféricos que no se cruzan durante su evolución. Es-

to significa que inicialmente, los cascarones tendrán radios r1, r2, r3, .. etc con

r1 < r2 < r3 < ...r como se muestra en la Figura (36).

Si definimos a ri como el radio inicial de la sobredensidad, entonces la masa

encerrada en el cascarón esférico estará dada por:

M(ri) = ρ(r, ti)V

M(ri) =
4

3
πρb(ti)(1+ δi) r

3
i = cte (66)

donde δi es el valor promedio de δ al interior de la esfera con radio ri, el cual

corresponde al radio inicial del cascarón esférico de masa M. En ti, δi es muy

pequeño y esta región inicialmente se está expandiendo con el universo. Esta

perturbación de densidad, caracterizada por un cascarón esféricamente simétrico
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Figura 36: Representación esquemática de los cascarones esféricos iniciales. Los radios

r1, r2 r3, ..., r mantienen su orden durante la evolución del colapso debido a la suposición de que

los cascarones no se cruzan. Al final del proceso de colapso gravitacional, el cruce de los

cascarones conduce al proceso de virialización, resultando en un halo de materia oscura

virializado.
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y con presión despreciable, evolucionará de acuerdo con la ecuación Newtoniana

[125][106]:

d2r

dt2
= −

GM

r2
(67)

donde M es la masa encerrada en el cascarón, y r es el radio de la perturbación. La

energía específica del cascarón esférico se expresa como:

E =
1

2

(
dr

dt

)2

−
GM

r
= cte (68)

La Ec. (68) determinará la evolución del cascarón esférico y presenta tres casos

posibles:

1. E > 0: En este caso, ṙ2 nunca será 0, por lo que el cascarón se expandirá

indefinidamente.

2. E = 0: La solución de la Ec. (68) es la más simple y se obtiene al integrarla:

1

2

(
dr

dt

)2

−
GM

r
= 0

r1/2dr =
√
2GMdt

r =

(
9

2
GM

)1/3

t2/3 (69)

En este caso, las perturbaciones no crecerán debido a que r ∝ t2/3 y a ∝ t2/3,

lo que implica que la perturbación se expande con el universo.

3. E < 0: Este caso corresponde a objetos ligados gravitacionalmente (colapso).

La expansión de la esfera se detendrá y alcanzará un radio máximo rtr; tras

esto, la esfera comenzará su colapso. En este escenario se pueden identificar

tres fases características de la evolución [131]:
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a) Turnaround: La perturbación esférica se separa de la expansión general

del universo y alcanza un radio máximo, radio de Turnaround rtr.

b) Colapso: Si la fuerza dominante es la gravedad, entonces la esfera co-

lapsará hacia una singularidad central. Antes de alcanzar la singularidad

los procesos disipativos convierten la energía cinética del colapso en

movimientos aleatorios.

c) Virialización: Se alcanza el equilibrio dinámico y el sistema se vuelve

estacionario: el radio y la energía del sistema son constantes.

En el modelo de colapso esférico debido a la simetría, las coordenadas indepen-

dientes serán el radio de la sobredensidad y el tiempo. Dado que los cascarones

esféricos no se cruzan, la masa en el interior de la sobredensidad se conserva, lo

que implica una independencia en la coordenada radial [131].

Energía y Turnaround

Para analizar la condición del colapso (E < 0) de una región con sobredensidad,

sabemos que en t = ti, δ es bastante pequeño. Por lo tanto, la sobredensidad se

expandirá con el universo de fondo; los movimientos peculiares son despreciables y,

por lo tanto, la velocidad de expansión se asume uniforme. La velocidad, entonces,

vendrá dada por [75][142]:

ṙ =

(
ȧ

a

)
ri

v = Hiri (70)

Donde Hi es el parámetro de Hubble en ti y a es el factor de escala. La energía

cinética por unidad de masa se expresa como:
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K =

(
1

2
ṙ2
)

=
1

2
H2

i r
2
i (71)

La energía potencial en t = ti, será:

U = −

(
GM

r

)

ti

(72)

Introduciendo la Ec. (66) en (72) se tiene que:

U = −
4Gπ

3
ρb(ti)(1+ δi)r

2
i (73)

Introduciendo el parámetro de densidad Ωi = ρb(ti)/ρc(ti) en ti, de modo que

ρb(ti) = Ωiρc(ti), se tiene que:

U = −
4Gπ

3
Ωiρc(ti)(1+ δi)r

2
i (74)

De la Ec. (62), es claro que:

ρc =
3H2

i

8πG
(75)

Para densidades menores que la densidad crítica (ρ < ρc), no hay colapso y la

perturbación se expandirá indefinidamente. La energía total es cero en la densidad

crítica (ρ = ρc). Para densidades mayores que la densidad crítica (ρ > ρc), la

materia se expandirá hasta un radio máximo y colapsará [75]. Introduciendo la Ec.

(75) en la Ec,(74) y recordando que Ki =
1
2H

2
i r

2
i , obtenemos:

U = −
1

2
ΩiH

2
i (1+ δi)r

2
i

U = −KiΩi(δi + 1) (76)

Por lo tanto, la energía total (E = K+U) del sistema será:
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E = Ki −KiΩi(δi + 1)

E = KiΩi(Ω
−1
i − (1+ δi)) (77)

La condición E < 0 para el cascarón esférico es la que permite el eventual colapso,

de lo que se concluye que:

(1+ δi) > Ω−1
i

o de forma equivalente

δ > Ω−1
i − 1 (78)

En un universo cerrado o plano (esférico con Ωi ⩾ 1), esta condición se satisface

para cualquier sobredensidad con δi > 0. En este caso, las regiones con sobre-

densidad siempre colapsarán; las regiones con sobredensidades más pequeñas se

demorarán más en alcanzar el radio de turnaround (radio máximo de la perturba-

ción) y, posteriormente, colapsarán. En un universo abierto (universo hiperbólico

Ωi < 1) la sobredensidad tiene que estar por encima del valor de la densidad crítica

para que el colapso ocurra.

Simplificación de las Ecuaciones de Energía

Las ecuaciones (76) y (77) pueden expresarse de una manera más conveniente para

nuestro análisis. Como mencionamos anteriormente, la perturbación esférica puede

ser tratada como un universo de tipo Einstein-De Sitter donde Ωi = 1. En este caso,

dichas ecuaciones se pueden escribir como:

Ui = −Ki(1+ δi) (79)

Ei = −Kiδi (80)
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Donde los subíndices ’i’ indican que esas cantidades son evaluadas en ti

Turnaround

En la fase de Turnaround, la perturbación esférica se separa de la expansión y alcan-

za el radio máximo, denominado radio de turnaround (rtr) donde posteriormente,

colapsa [131]. En ese instante de tiempo, se cumplen las condiciones E < 0, Ktr y

ṙ = 0 [142]:

Etr = Utr = −
GM

rtr
(81)

Etr = −
1

rtr
Kiri(1+ δi) (82)

La conservación de la energía implica que Etr = Ei, por lo tanto:

�
��−Ki

1

rtr
(1+ δi)ri =�

��−Kiδi

rtr

ri
=

1+ δi

δi
(83)

En la Ec. (83), es claro que en la etapa de turnaround, el radio de la perturbación

depende de la sobredensidad inicial y no de la masa encerrada en el cascarón.

También se observa que para las perturbaciones más pequeñas, el rtr es grande, lo

que implica que esas perturbaciones colapsarán más tarde.

Evolución Temporal del Colapso Esférico

La evolución temporal para la perturbación, dada por la Ec. (68) con la condición

E < 0, tendrá soluciones paramétricas en forma de una cicloide [176]:

r(θ) = A(1− cosθ) (84)
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t(θ) = B(θ− sinθ) (85)

Figura 37: Etapas del colapso en la teoría esférica y lineal. Se muestra la evolución del radio de la

perturbación (r) en función del tiempo (t), indicando el punto de turnaround y el colapso.

Donde A y B son constantes que dependen de las condiciones iniciales. Las ecua-

ciones (84) y (85) describen la evolución del radio de la perturbación en función

del tiempo. En la Figura (37) se pueden observar las diferentes etapas, cuyas con-

diciones de evolución son:

1. El cascarón se expande con el universo cuando: θ = 0, ri = 0 en ti = 0. Esto

es evidente, ya que la perturbación esférica se expande en con el universo

de fondo. De esta manera, si ti = 0, las ecuaciones (84) y (85) se satisfacen

únicamente si θ = 0.

2. El cascarón alcanza la etapa de turnaround cuando: θ = π, r = rtr = 2A

y ttr = Bπ. En esta etapa, el cascarón esférico alcanza una densidad δ, se
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separa de la expansión del universo de fondo, y alcanza un radio máximo. Su

energía cinética es Ktr = 0, lo que implica que:

dr

dt
= 0 de la Ec.(84) 0 = Asinθ

Esto se satisface si θ = 0,π, 2π. En este caso particular, la Ec.(84) se satisface

si θ = π

3. El cascarón se contrae, es decir, cuando θ = 2π, r = rcol → 0 en t = tcol =

2ttr, donde el subíndice ’col’ denota colapso. En realidad, la perturbación no

colapsa a r = 0, lo que sucede en este caso, donde no existe disipación, es que

la perturbación esférica alcanza un radio finito llamado radio de virialización

rvir

turnaround

Constantes de Integración

Para obtener una Ec. que relacione las constantes A y B, es necesario calcular d2r
dt2

.

Para ello, se deben tomar las derivadas de la Ecs.(84) y (85) (recordando que son

derivadas funciones paramétricas) e igualarlas con la Ec.(67)

dr

dt
=

dr
dθ
dt
dθ

=
Asinθ

B(1− cosθ)

Por lo tanto, la segunda derivada será:

d2r

dt2
=

d
dθ

(
dr
dθ

)

dt
dθ

d2r

dt2
= −

A

B2(1− cos θ)2
(86)
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Igualando con la Ec.(67), obtenemos:

−
A

B2(1− cos θ)2
= −

GM

r2

donde (1− cos θ)2 = 4 y r2 = 4A2 (al evaluar en la etapa de turnaround), entonces:

A3 = GMB2 (87)

Las constantes A y B pueden determinarse a partir de las condiciones iniciales.

Para A, se utilizará la Ec.(83), donde rtr = 2A:

A =
1+ δi

2δi
ri (88)

Para B, es claro que en esta etapa del colapso B = ttr
π y, usando la Ec.(87), se tiene

que:

ttr

π
=

√
A3

GM

Usando la Ec.(82), es claro queGM = 1
2H

2
i r

2
i (1+ δi) (recordando queKi = H2ri).

Al introducir la Ec.(88) para A, se obtiene para B:

B =
ttr

π
=

(1+ δi)

2Hiδ
3/2
i

(89)

Las ecuaciones (84) y (85), con A y B dadas por las ecuaciones (88) y (89),

proporcionarán información completa sobre cómo evoluciona cada cascarón de

masa.

Evolución de la sobredensidad

A través de la Ec.(66), se puede obtener la evolución de la densidad media (δ) en el

interior del cascarón:
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1+ δ =
3M

4πρbr3

Donde ρb está dado por la Ec.(64), por lo tanto:

1+ δ =
9MGt2

2r3
(90)

Sabiendo que r y t se obtienen de la Ecs.(84) y (85), B de la Ec.(89) conocemos a

B y A2 de la Ec.(87), entonces:

r3 = A3(1− cos θ)3

t2 = B2(θ− sin θ)2

A3 = GMB2 y B2 =
(1+ δi)

2

2H2
iδ

3
i

Al reemplazar estas relaciones en la Ec.(90), se tiene que:

δ =
9

2

(θ− sin θ)2

(1− cos θ)3
− 1 (91)

Por lo tanto, el valor para la densidad media al interior del cascarón esférico δ será:

δtr(ttr) ≈ 4.6

Esto significa que el colapso comienza cuando δtr(ttr) ∼ 4.6 veces la densidad

media del universo de fondo. No obstante, la densidad encerrada en la región rtr se

puede escribir como:

ρ(rtr)

ρ̄
= δtr + 1 =

9π2

16
∼ 5.6 (92)
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Para poder comparar con la teoría lineal, se determinará la sobredensidad δL para

la etapa de Turnaround. Para ello se debe tomar el límite cuando θ → 0 de la Ec.

(91), por lo tanto:

lı́m
δ→0

(θ− sinθ)2

(1− cosθ)3
=

2

9
+

θ2

30
(mediante una expansión en series de taylor)

δL = ��1+
3

20
θ2 − ��1

δL =
3

20
θ2 (93)

Dado que θ es pequeño, la Ec.(85) se puede reescribir haciendo una expansión en

series de Taylor, donde θ− sinθ ∼ θ3

6 , entonces:

t =
Bθ3

6
→ θ =

(
6t

B

)1/3

(94)

Al introducir el lado derecho de la Ec.(94) en la Ec.(93), obtenemos:

δL =
3

20

(
6t

B

)2/3

(95)

Asumiendo que δi es pequeño comparado con la unidad, de modo que (1+δi)

δi
≈ 1

δi

y (1+δi)

δ
3/2
i

≈ 1

δ
3/2
i

, las expresiones para A y B pueden ser reescritas como:

A =
ri

2δi
(96)

B =
3

4

ti

δ
3/2
i

(97)

por lo tanto:

t = B(θ− sinθ) → t =
3

4

ti

δ
3/2
i

(θ− sinθ) (98)
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donde, para la ec(97), se ha tenido en cuenta que para un universo de tipo Einstein-

De Sitter, Hi =
2
3t . Al introducir la Ec.(97) en la Ec.(95):

δL =
3

20

(
24tδ

3/2
i

3ti

)2/3

δL =
3

5
δi

(
t

ti

)2/3

(99)

Al introducir el lado derecho de la Ec.(98) en la Ec.(99), obtenemos una ecuación.

para la evolución de las perturbaciones en el modelo lineal δL:

δL =
3

5

(
3

4

)2/3

(θ− sinθ)2/3 (100)

En la etapa de Turnaround, la predicción de la teoría lineal será

δLtr =
3

5

(
3

4

)2/3

(θ− sinθ)2/3 ∼ 1.06

En esta etapa, la región con perturbación esférica empieza su colapso con δ = 4.4

veces más densa que el universo de fondo. Sin embargo, la teoría lineal predice

δ = 1.06. La Figura(38) muestra como es la evolución de la densidad en el interior

de los cascarones en el modelo esférico y lineal. Usualmente, se define un punto

de transición entre el régimen lineal y no lineal de la perturbación (ver Figura(38)

abajo). Este se da cuando δ ≈ 1 en el modelo esférico, lo que, según la Ec.(91),

sugiere que θ = 2π
3 . Para la teoría lineal, esto implica que δ ≈ 0.57, es decir, la

diferencia entre el modelo lineal y el esférico es ∼ 2, se sabe que la predicción

hecha por el modelo lineal es incorrecta.

Colapso

La etapa del colapso comienza una vez que un cascarón esférico ha alcanzado

su máxima expansión, es decir, la etapa de turnaround donde r = 2A y θ = π.
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Figura 38: Evolución de la sobredensidad en el modelo esférico y lineal. Arriba escala log-log.

Abajo escala lineal y hasta la etapa de Turnaround
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Posteriormente el cascarón comienza a colapsar y las soluciones paramétricas

corresponden a θ = 2π y t = tcol = 2ttr, momento en el que la Ec.(91) indica

que:

δcol → ∞
En contraste, la teoría lineal proporciona proporciona la sobredensidad extrapolada

al mismo instante de colapso,

δColL =
3

5

(
3

4

)2/3

(2π)2/3 ≈ 1.69 (101)

este resultado se le conoce con frecuencia como "Sobredensidad crítica para el

colapso", δc. Este umbra se emplea en modelos analíticos de formación de estruc-

turas, como el formalismo de Press y Schechter [154], para estimar la densidad

numérica (abundancia nuemrica, number density) de halos colapsados en función

de la masa y tiempo cósmico.

Virialización

En la realidad el colapso completo hacia una singularidad no ocurre debido a que

los cascarones oscilantes interactúan gravitacionalmente intercambiando energía

—proceso conocido como virialización 0 relajación violenta— cruzándose (no ne-

cesariamente todos al mismo tiempo) dando como resultado un halo de materia

oscura virializado. Durante este proceso, existen grandes fluctuaciones en el po-

tencial gravitacional y las partículas no siguen órbitas que conservan la energía

[112, 142]. El cambio de energía de una partícula depende de manera compleja

de su posición y velocidad; sin embargo, un aspecto importante de este proceso

es que la energía de cada partícula cambia (debido a los cambios de potencial) de

manera independiente de la masa de partícula, lo que conduce al sistema a un estado

relajado. Se puede usar el Teorema del Virial para hacer estimaciones simples de
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la densidad final del halo de materia oscura. El teorema de Virial establece que,

U = 2K donde U es la energía potencial gravitacional y K, la energía cinética. Por

lo tanto, la energía total del sistema será:

E =
1

2
U

E es la energía total en la etapa de virialización. Por conservación de la energía,

tenemos que E = Etr, donde Etr esta definida en la Ec.(81). Así es claro que:

−
GM

rtr
= −

1

2

GM

rV
rV es el radio de virial

rV =
1

2
rtr (102)

Retomando la Ec.(90) para esta etapa, tV = tcol = 2ttr y rV = 1/2rtr, tenemos:

1+ δ =
9MGt2V
2r3V

(103)

tV = 2Bπ yrV = A

Así:

r3V = A3 y t2V = 4B2π2 (104)

Al reemplazar la Ec.(104) en la Ec.(103) se tiene que:

δ = 18π2 − 1 ∼ 177

o

δ+ 1 =
ρ(< R)

ρ
= ∆ = 178 (105)

En el modelo de colapso esférico, este resultado significa que las perturbaciones

forman estructuras gravitacionalmente ligadas (halos de materia oscura) cuando
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∆ ∼ 178 veces la densidad media del universo de fondo. Un resultado más exacto a

partir de las simulaciones numéricas de N-cuerpos redondea este valor a ∆ ∼ 200

y que se usa ampliamente para definir radios característicos de halos (por ejemplo

R200b). En términos de θ la etapa de virialización se alcanza en θ = 3π
2 de acuerdo

con la Ec.(84). En la Figura(39) se muestran las etapas importantes del colapso

gravitacional en el modelo esférico, conocido también como modelo de colapso

esférico Top-Hat.

Figura 39: Etapas del colapso gravitacional en el modelo esférico, en el eje x se tiene θ/π

Relación entre rtr y R200b

Para cuantificar el tamaño físico asociado a la etapa de turnaround en unidades

del radio de referencia del halo R200b, conviene distinguir la masa ya virializada

del halo y la masa que aún se encuentra en el cascaron esférico exterior donde se
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formará un halo, para ello es necesario recordar que la densidad media encerrada

en la etapa de Turnaround viene determinada por la Ec. (92):

ρ(< rtr)

ρ̄
≈ 5.6

Ahora, para un halo es conveniente distinguir entre la masa halo (masa de la región

ya virializada) y la masa contenida en el cascarón esférico más externo que se

encuentra aún en etapa de turnaround:

Mtr = M+Mout,

donde M es masa virializada (masa contenida en un radio cuya densidad es 200 veces

la densidad media del universo, algunas veces llamada R200b) y Mout representa

la masa localizada en R200b < r < rtr y aunque Mout no forme parte aún del halo

virializado (porque no ha colapsado), sí contribuye a la densidad media dentro de

rtr, por lo que:

5.6 =
ρ(< rtr)

ρ̄
=

1

ρ̄

(
M+Mout

(4π/3)r3tr

)
(106)

Ahora M = 4
3πR

3
200b∆ ρ̄, entonces la Ec. (106):

5.6 = ∆

(
R200b

rtr

)
+

3Mout

4πρ̄ r3tr
(107)

Si consideramos que la materia alrededor del halo está distribuida de manera

uniforme, entonces Mout =
4π
3 ρ̄(r

3
tr − R3

200b), entonces la Ec. (107) quedará:

5.6 = 1+

(
R200b

rtr

)3

(∆− 1) (108)

Entonces:

rtr

R200b
≈ 3.54 (109)
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Sin embargo, el clustering real de materia en el entorno del halo incrementa Mout

y por tanto empuja a valores mayores de rtr. Simulaciones muestran que rtr/R200b

puede alcanzar valores entre 4 y 6. Esta consideración explica porque elegir escalas

del orden de 4R200b resulta apropiado para caracterizar el entorno inmediato del

halo, tal como se adopta y muestra en Paranjape, Hahn y Sheth [145].

Aunque el modelo de colapso esférico es una idealización útil en cosmología para

entender la formación de lo halos de materia oscura, al considerar una sobredensidad

aproximadamente esférica y aislada que se expande inicialmente con el universo

y luego, bajo su propia gravedad se desacelera, se detiene y colapsa de forma

homogénea desde todas las direcciones hacia el centro, este modelo es incapaz de

describir la morfología de la red cósmica.

aproximación de zel’dovich

Un modelo más realista acerca del colapso anisotrópico de estructuras en el universo

es la aproximación de Zel’dovich que describe el colapso de estructuras aplanadas

en forma de pancakes que son usadas con frecuencia como condiciones iniciales

para las simulaciones de N-cuerpos. Este modelo propuesto por Zel’dovich [220]

en 1970, fue el primero en predecir la existencia de la red cósmica como una es-

tructura filamentaria que domina el universo a gran escala [220] es una descripción

Lagrangiana de primer orden del crecimiento de estructuras que capta, de manera

natural, el colapso anisotrópico que da lugar a la red cósmica. Su idea central es

seguir a cada elemento de materia desde su posición inicial hasta su posición final a

través de un desplazamiento impulsado por la gravedad y escalado por el crecimien-

to cósmico. En este sentido, cada región del espacio puede descomponerse en tres

direcciones principales de deformación (ejes preferentes), elegidas por el campo

de marea inicial. Inicialmente, Doroshkevich [56] encontró que para condiciones
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iniciales gaussianas, los ejes de deformación casi nunca coinciden exactamente con

las tasas de compresión a lo largo de estas tres direcciones. Por ello, el colapso

anisotrópico no es excepcional sino la regla: la materia colapsa primero a lo largo

de la dirección de mayor compresión, después a lo largo de la segunda, y por último

a lo largo de la tercera. Esta secuencia determina la morfología:

Hojas (o “pancakes”): colapso preferente a lo largo de un único eje, que

concentra la materia en láminas delgadas.

Filamentos: una vez formadas las láminas, la materia continúa contrayéndose

a lo largo del segundo eje, generando hilos elongados incrustados en las hojas.

Nodos: el colapso a lo largo del tercer eje concentra la materia en intersec-

ciones puntuales de filamentos (protoclústeres y halos masivos).

Vacíos: en direcciones donde domina la expansión, la materia se evacua y se

forman regiones de baja densidad.

La aproximación de Zel’dovich describe con claridad el surgimiento de caústicas:

superficies donde se cruzan trayectorias de materia y la densidad crece de manera

muy marcada. A partir de ese punto (conocido como shell–crossing), la dinámica se

hace multivaluada y la aproximación lineal deja de ser válida, aunque su intuición

geométrica sigue siendo extremadamente útil para entender la arquitectura de la red

cósmica. Aunque el colapso esférico asume simetría radial efectiva y es muy útil

para estimar tiempos de colapso y criterios de virialización, no genera láminas ni

filamentos. En cambio, Zel’dovich incorpora la anisotropía desde el inicio y explica

la secuencia geométrica hoja–filamento–nodo observada en simulaciones y datos,

proporcionando la intuición de por qué el universo adopta una estructura reticular.



B
I N F LU E N C I A D E L A R E T ROA L I M E N TAC I Ó N D E L O S

N Ú C L E O S AC T I VO S D E GA L A X I A S ( AG N ) Y L A S

F U S I O N E S E N L A E VO LU C I Ó N GA L ÁC T I CA

Los procesos de retroalimentación de los núcleos galácticos activos (AGN feedback)

y las fusiones galácticas (mergers), que afectan principalmente al componente barió-

nico de las galaxias, desempeñan un papel crucial en la regulación del crecimiento

de la masa estelar y la supresión de la formación estelar al calentar o expulsar gas

de la galaxia.

La Figura 40 muestra la evolución del cociente log10(Ṁ)/ log10(M⋆), donde Ṁ

representa la suma de las tasas de acreción instantáneas de todos los agujeros negros

en un subhalo, junto con el crecimiento de la masa estelar de las galaxias centrales.

Adicionalmente, la Figura 41 ilustra el número de eventos de fusión en función del

redshift (z), proporcionando información complementaria sobre el crecimiento de

la masa estelar en galaxias centrales. En ambos casos, el análisis se enfoca en la

galaxia central más masiva dentro de cada bin de masa estelar de nuestra muestra

de datos.

En la Figura 40, se puede observar que, para las galaxias de baja masa, la retroalimen-

tación de supernovas es el mecanismo dominante, regulando de manera eficiente

la formación estelar y opacando el impacto de la retroalimentación de AGN. Esta

distinción es evidente en los cinco primeros paneles de la Figura 40, donde el creci-

miento en masa estelar de las galaxias de baja masa sigue una evolución más lineal a

184
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Figura 40: Figura de Camargo y Casas-Miranda [31]. Evolución del cociente

log10(Ṁ)/ log10(M⋆) (línea azul), donde Ṁ representa la suma de las tasas de acreción

instantáneas de todos los agujeros negros en un subhalo, junto con el crecimiento de la masa

estelar de las galaxias centrales (línea naranja) en función de z. La línea discontinua roja indica el

z correspondiente al pico de log(Ṁ)/ log(M⋆) para cada bin de masa estelar de la galaxia central

más masiva en nuestra muestra de datos.
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lo largo del tiempo cósmico, lo que refleja la influencia comparativamente menor de

la actividad de AGN. En contraste, para galaxias centrales masivas (M⋆ > 1010.25

h−1M⊙ ), la retroalimentación de AGN se convierte en un factor dominante en la

regulación del crecimiento de la masa estelar. Esto se evidencia en los picos del

cociente log10(Ṁ)/ log10(M⋆) (línea discontinua roja), que corresponden a fases

de alta actividad de acreción de los agujeros negros. Estos picos indican períodos

de intensa actividad de AGN que inhiben la tasa de crecimiento de la masa este-

lar, enfatizando así el rol dominante de los AGN en la evolución de galaxias masivas.

Por otro lado, la Figura 41 muestra el número de eventos de fusión en función

del redshift para galaxias centrales en cada bin de masa estelar. En esta figura se

observa que, a medida que la masa estelar aumenta, también lo hace la frecuencia

de fusiones, especialmente en redshifts altos. Este patrón sugiere que las fusiones

galácticas son un canal dominante en la construcción de galaxias masivas, contri-

buyendo a su crecimiento rápido y, simultáneamente, intensificando la actividad de

sus agujeros negros centrales.

En conjunto, estos resultados constituyen una evidencia sólida acerca del significa-

tivo papel que desempeña tanto la retroalimentación de AGN como las fusiones en

la evolución galáctica, especialmente en sistemas masivos. Estos procesos influyen

significativamente más allá de lo que puede explicarse por el ensamblaje del halo

(zH), reforzando la conclusión de que la evolución de galaxias está gobernada por

una compleja red de procesos interconectados que actúan en distintas escalas.
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Figura 41: Figura de Camargo y Casas-Miranda [31]. Número de eventos de fusión en función de z

para galaxias centrales, divididas en bins de masa estelar de la galaxia central más masiva de cada

bin de masa estelar en nuestra muestra de datos.



C
I N F O R M AC I Ó N M U T UA

Para variables aleatorias continuas x y y, la Información Mutua (MI) se define

como [119, 173]:

MI(x,y) =
∫
x

∫
y
P(x,y)ln

(
P(x,y)
P(x)P(y)

)
dxdy. (110)

Aquí, P(x,y) representa la función de densidad de probabilidad conjunta, mientras

que P(x) y P(y) son las distribuciones marginales de probabilidad para las varia-

bles x e y, respectivamente. El término logarítmico (ln) se expresa en unidades

naturales de información (nats)1. La MI mide la reducción de la incertidumbre de

una variable y al conocer el valor de otra variable x. Si x e y son independien-

tes, entonces MI(x,y) = 0 [94]. Sin embargo, estimar la MI representa un reto

considerable, puesto que requiere una estimación precisa de la función de probabi-

lidad conjunta P(x,y) (véase Vergara y Estévez [201] para una revisión exhaustiva).

En este trabajo, la MI se estima mediante el paquete para python GMM-MI, donde

x representa una propiedad galáctica (zG, color (g− i), sSFR o F⋆) dentro de un bin

específico de M⋆, mientras que y representa el tiempo de ensamblaje del halo anfi-

trión. Para estimar la MI y su incertidumbre asociada, GMM-MI combina Modelos

de Mezclas Gaussianas (GMMs) con una técnica de remuestreo bootstrap [150].

Los GMMs son modelos probabilísticos que describen conjuntos de datos como

una combinación ponderada de múltiples distribuciones gaussianas. Esta capacidad

1 En teoría de la información, la unidad fundamental es el bit. No obstante, por conveniencia mate-

mática se utilizan los nats, donde 1nat = 1
ln(2)bits. Un evento con probabilidad 1/e contiene

exactamente 1 nat de información.
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permite a GMM-MI capturar mejor la estructura subyacente de los datos, en com-

paración con métodos tradicionales que asumen una única gaussiana o requieren

discretización por bins. De este modo, la estimación de la función de probabilidad

conjunta P(x,y) resulta más robusta y realista. En comparación con los métodos

clásicos basados en histogramas y conteo por bins, el enfoque con GMMs ofrece

una representación más continua y ajustada de la distribución subyacente, incluso

si los datos no siguen exactamente distribuciones gaussianas. Para cuantificar la

incertidumbre asociada a la MI, GMM-MI utiliza una técnica bootstrap que genera

múltiples subconjuntos sintéticos (pseudo-datasets) a partir de remuestreo aleatorio

con reemplazo del conjunto de datos original. Calculando la MI para cada subcon-

junto, se obtiene una estimación de la variabilidad estadística y, por ende, de la

incertidumbre de la MI final. Otro parámetro importante en GMM-MI es el número

de componentes gaussianas. En este trabajo, este número se determina mediante

la validación cruzada basada en el método de verosimilitud logarítmica. Este cri-

terio busca minimizar el error de predicción sobre datos no vistos, favoreciendo

un modelo más generalizable. Adicionalmente, GMM-MI permite el uso de criterios

alternativos como el Criterio de Información de Akaike (AIC) o el Criterio de

Información Bayesiano (BIC), que penalizan la complejidad del modelo y pueden

emplearse en trabajos futuros para lograr una selección más equilibrada del número

óptimo de componentes gaussianas (véase Piras et al. [150] para más detalles).



D
R E L AC I O N E S D E S UAV I Z A D O

d.1 equivalencia entre filtros (radios) de suavizado

Al analizar simulaciones cosmológicas, especialmente al estudiar cantidades como

los campos de densidad y el tensor de marea, es fundamental aplicar operaciones

de suavizado para disminuir el ruido y resaltar algunas características de interés

a una escala física determinada. Para llevar a cabo este proceso, las funciones

de filtro en el espacio de Fourier determinan sus propiedades de suavizado. Para

comparar el efecto de suavizado de los diferentes filtros y relacionar sus parámetros

de escala, se expanden sus transformadas de Fourier en series de Taylor alrededor de

k = 0, esta expansión caracteriza el comportamiento del filtro a bajas frecuencias;

la equivalencia se hace igualando el primer término no trivial de estas expansiones

(el término proporcional a k2R2) [145].

Filtro Gaussiano

Un filtro de tipo gaussiano suaviza los datos utilizando una función Gaussiana, en

este caso el valor de cada punto es generado mediante un promedio ponderado

de sus vecinos, reduciendo de manera efectiva el ruido. Su función de filtro en el

espacio de Fourier es:

WG(k) = e−
k2R2

G
2

Donde RG es el radio de suavizado Gaussiano. Expandiendo en series de Taylor

alrededor de k = 0:

190
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WG(k) ≈ 1−
1

2
k2R2

G + · · · (111)

Este es el filtro que se emplea en el presente trabajo para obtener el Tαβ a diferentes

escalas de suavizado.

Filtro Top Hat

Un filtro tipo Top-Hat (esfera uniforme de radio RTH) se refiere a la transformada

de Fourier de una esfera uniforme en el espacio real, útil para promediar sobre

volúmenes esféricos. Su función de filtro en el espacio de Fourier es:

WTH(k) =
3

(kRTH)3
[sin(kRTH) − kRTHcos(kRTH)]

Donde RTH es el radio de suavizado Top-Hat. Expandiendo en series de Taylor

alrededor de k = 0:

WTH(k) ≈ 1−
1

10
k2 R2

TH + · · · (112)

Equivalencia entre radios de filtrado

Dado que el ancho efectivo de los filtros Gaussiano y Top-Hat difiere para un mismo

radio y de acuerdo con Paranjape, Hahn y Sheth [145], igualamos el primer término

no trivial de sus expansiones (Ec. 111 y Ec. 113) para obtener una equivalencia a

bajas frecuencias:
1

2
R2
G =

1

10
R2
TH ⇒ RG =

RTH√
5

En nuestro caso asociamos el radio RTH con el radio físico1 RTH = 2R200b de una

esfera centrada en un halo donde R200b es el radio donde la densidad media es 200

1 es decir, al diámetro dela esfera de radio 2R200b.
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veces la densidad del fondo del universo y es el radio característico de los halos de

DM, por lo tanto, la relación para el radio Gaussiano efectivo para una escala de

2R200b es:

R
2R200b
G,eff =

2R200b√
5

(113)

d.2 radio mínimo de suavizado

Las propiedades del entorno de un halo se calculan suavizando el campo con un

filtro gaussiano de radio RG para garantizar que el entorno de un halo esté bien

muestreado, se necesita que el volumen de interés (usualmente una esfera de radio

2R200b) contenga un número mínimo de celdas de la grilla de simulación. Si ese

número es demasiado bajo, el ruido de muestreo puede distorsionar las medidas;

exigimos que la esfera de radio 2R200b incluya al menos Ncel celdas cúbicas de la

grilla. Sea

Lcel =
Lbox
Nmesh

,

el tamaño de una celda, donde Lbox es la longitud de la arista del cubo de la

simulación. El volumen ocupado por N celdas (Ncel) cúbicas, cada una de lado

Lcel, será:

VNcel = NcelL
3
cel

Ahora necesitamos conocer el radio de una esfera de radio 2R200b que ocupa un

volumen VNcel

Vesf =
4π

3
(2R200b)

3
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ahora, Vesf = VNcel ya que el volumen del filtro debe ser igual al volumen ocupado

por Ncel, entonces:
4π

3
(2R200b)

3 = NcelL
3
cel

Resolviendo para 2R200b y usando la Ec. (113) para obtener el radio gaussiano

efectivo asociado, se tiene que:

R
2R200b
G,eff =

Lbox√
5Ngrid

(
3Ncel

4π

)1/3

(114)

Este resultado es una generalización de la Ec. A10 de Paranjape, Hahn y Sheth [145].

Para nuestro caso particular Lbox = 205 h−1Mpc , Nmesh = 1024 y Ncel = 8,

por lo que:

R
2R200b
G,eff ≈ 0.111 h−1Mpc ,

Por lo tanto, la escala mínima para el caso 4R200b (en el texto principal RG,min)

R
4R200b
G,eff = 2R

2R200b
G,eff ≈ 0.222 h−1Mpc
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Figura 42: Comparación de matrices de contingencia para dos cortes en anisotropía: izquierda

α = 0.5 y derecha α = 0.3. El umbral α = 0.3 aumenta levemente la suma diagonal, pero no

produce una separación nítida; la conclusión cualitativa se mantiene [32].

Comparamos dos umbrales para separar baja/alta anisotropía local, α = 0.5 (de

acuerdo con Paranjape, Hahn y Sheth [145]) y α = 0.3. La Figura 42 muestra

las matrices de contingencia entre tipo de entorno de la red cósmica (filas) y

clase de α (columnas), normalizada por filas. Visualmente, la suma de la diagonal

es mayor para α = 0.3, lo que sugiere una correspondencia algo más marcada

entre αAniso → filamentos y entre αIso → clusters. Este resultado es empírico y

dependiente de nuestra muestra (TNG300-1), de la escala de suavizado usada para

α (R = 4R
R200b
G,eff ) y de la resolución.
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Por estas razones, no esperamos una biyección perfecta entre ambas clasificaciones

y dejamos como trabajo futuro un barrido sistemático de umbrales (y/o un cálculo

adaptativo halo-a-halo) que cuantifique el óptimo de manera formal.



F
CA R AC T E R I Z AC I Ó N D E α R PA R A M ⋆ F I JA

Dadas las tendencias encontradas en las Figuras 15 y 16, donde se mostró que

la anisotropía del entorno local cuantificada por αR es un fuerte discriminante del

tiempo de ensamblaje del halo (zH) a masa de halo fija, en este apéndice exploramos

si esta dependencia persiste cuando se mantiene fija la masa estelar de la galaxia.

Esta prueba es clave para verificar la robustez de αR como parámetro discriminante

ambiental y su posible aplicación en contextos observacionales, donde M⋆ suele

estar mejor caracterizada que Mh.

Las Figuras 43 y 44 muestran la relación entre zH y F⋆, así como entre zH y zG,

respectivamente, en bins de M⋆ fija y coloreadas por cuartiles de αR. En ambas

figuras se observa que αR sigue mostrando una tendencia coherente: halos con

ensamblaje temprano (zH alto) tienden a presentar valores mayores de αR, mientras

que aquellos que se ensamblan más tarde (zH bajo) se asocian a entornos más

isotrópicos (valores bajos de αR). Esta tendencia persiste a lo largo de la mayoría

de los bins de M⋆, reforzando la idea de que αR encapsula la influencia del entorno

en el ensamblaje del halo de manera robusta y transversal a diferentes escalas de

masa.

Estas evidencias sugieren que la anisotropía marea local no sólo regula la evolución

de halos aMh fija como se mostró en el Capítulo 3, sino que su huella persiste inclu-

so al controlar por M⋆. Esto refuerza la interpretación de que αR captura aspectos

fundamentales del ensamblaje jerárquico mediado por el entorno, como la direccio-
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Figura 43: Diagrama hexbin de zH en función de F⋆ coloreado por cuartiles de αR y por bins de

M⋆. Se puede observar que las tendencias observadas para zH − F⋆ y αR en la Figura 15

mantienen para M⋆ fija [32].

nalidad del flujo de materia y la intensidad del campo de marea, que influyen en el

crecimiento del halo, la formación estelar y, en última instancia, en la conexión entre

galaxia y halo. En conclusión, este análisis complementario valida a αR como una

variable ambiental robusta, potencialmente útil para conectar predicciones teóricas

con datos observacionales en estudios de assembly bias y coevolución galaxia–halo.

Adicionalmente, al considerar los resultados del Capítulo 2 respecto a la riqueza de

satélites (Figura 11), la persistencia de las tendencias de αR a M⋆ fija sugiere una

posible conexión física: halos que contienen galaxias de baja masa estelar que se

ensamblan temprano y habitan entornos altamente anisotrópicos (altoαR) tienden a
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mantienen para M⋆ fija [32].

presentar baja riqueza de satélites. Esto podría deberse a la inhibición del crecimien-

to jerárquico provocada por intensos campos de marea en las cercanías de cúmulos

o zonas de confluencia de filamentos, donde las fuerzas de marea pueden suprimir

la acreción de subhalos o incluso provocar pérdida de masa, como ya fue reportado

por Hahn et al. [80]. En contraste, halos más masivos ubicados en regiones más

isotrópicas (bajo αR), como cúmulos, pueden crecer sostenidamente por acreción

de subestructuras, elevando su riqueza y mostrando tiempos de ensamblaje más

recientes. Esta complementariedad entre cuantificadores estructurales como αR y

observables accesibles como la riqueza refuerza el potencial de utilizar proxies

indirectos del entorno dinámico en datos observacionales, facilitando futuras com-

paraciones con simulaciones y abriendo nuevas vías para investigar el assembly

bias desde una perspectiva conjunta, física y empírica.



B I B L I O G R A F Í A

[1] A. G. Adame et al. «DESI 2024 II: sample definitions, characteristics, and

two-point clustering statistics». En: J. Cosmology Astropart. Phys. 2025.7,

017 (jul. de 2025), pág. 017. doi: 10.1088/1475-7516/2025/07/017.

arXiv: 2411.12020 [astro-ph.CO].

[2] P. A. R. Ade, N. Aghanim, M. Arnaud, M. Ashdown, J. Aumont, C. Bac-

cigalupi, A. J. Banday, R. B. Barreiro, J. G. Bartlett y et al. «Planck2015

results». En: Astronomy Astrophysics 594 (sep. de 2016), A13. issn: 1432-

0746. doi: 10.1051/0004-6361/201525830. url: http://dx.doi.org/

10.1051/0004-6361/201525830.

[3] S. Alam, Y. Zu, J. A. Peacock y R. Mandelbaum. «Cosmic web dependence

of galaxy clustering and quenching in SDSS». En: mnras 483 (mar. de 2019),

págs. 4501-4517. doi: 10.1093/mnras/sty3477. arXiv: 1801.04878.

[4] Shadab Alam, Aseem Paranjape y John A. Peacock. «Impact of tidal envi-

ronment on galaxy clustering in GAMA». En: MNRAS 527.2 (ene. de 2024),

págs. 3771-3787. doi: 10.1093/mnras/stad3423. arXiv: 2305.01266

[astro-ph.CO].

[5] M. Alpaslan et al. «Galaxy and Mass Assembly (GAMA): fine filaments

of galaxies detected within voids.» En: MNRAS 440 (mayo de 2014),

págs. L106-L110. doi: 10.1093/mnrasl/slu019. arXiv: 1401.7331

[astro-ph.CO].

[6] Mehmet Alpaslan et al. «Galaxy And Mass Assembly (GAMA): the large-

scale structure of galaxies and comparison to mock universes». En: MNRAS

199

https://doi.org/10.1088/1475-7516/2025/07/017
https://arxiv.org/abs/2411.12020
https://doi.org/10.1051/0004-6361/201525830
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201525830
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201525830
https://doi.org/10.1093/mnras/sty3477
https://arxiv.org/abs/1801.04878
https://doi.org/10.1093/mnras/stad3423
https://arxiv.org/abs/2305.01266
https://arxiv.org/abs/2305.01266
https://doi.org/10.1093/mnrasl/slu019
https://arxiv.org/abs/1401.7331
https://arxiv.org/abs/1401.7331


bibliografía 200

438.1 (feb. de 2014), págs. 177-194. doi: 10.1093/mnras/stt2136. arXiv:

1311.1211 [astro-ph.CO].

[7] M. A. Aragon-Calvo y A. S. Szalay. «The hierarchical structure and dyna-

mics of voids». En: MNRAS 428.4 (feb. de 2013), págs. 3409-3424. doi:

10.1093/mnras/sts281. arXiv: 1203.0248 [astro-ph.CO].

[8] M. A. Aragón-Calvo, B. J. T. Jones, R. van de Weygaert y J. M. van

der Hulst. «The multiscale morphology filter: identifying and extracting

spatial patterns in the galaxy distribution». En: A&A 474.1 (oct. de 2007),

págs. 315-338. doi: 10.1051/0004-6361:20077880. arXiv: 0705.2072

[astro-ph].

[9] M. A. Aragón-Calvo, E. Platen, R. van de Weygaert y A. S. Szalay. «The

Spine of the Cosmic Web». En: ApJ 723 (2010), págs. 364-374. doi: 10.

1088/0004-637X/723/1/364.

[10] M. A. Aragón-Calvo, R. van de Weygaert y B. J. T. Jones. «Multiscale Pheno-

menology of the Cosmic Web». En: MNRAS 408 (2010), págs. 2163-2187.

doi: 10.1111/j.1365-2966.2010.17263.x.

[11] M. C. Artale, I. Zehavi, S. Contreras y P. Norberg. «The impact of assembly

bias on the halo occupation in hydrodynamical simulations». En: ArXiv

e-prints (mayo de 2018). arXiv: 1805.06938.

[12] M. Celeste Artale, Idit Zehavi, Sergio Contreras y Peder Norberg. «The

impact of assembly bias on the halo occupation in hydrodynamical simula-

tions». En: mnras 480.3 (nov. de 2018), págs. 3978-3992. doi: 10.1093/

mnras/sty2110. arXiv: 1805.06938 [astro-ph.GA].

[13] Emma Ayçoberry, Alexandre Barthelemy y Sandrine Codis. «A theoretical

view of the T-web statistical description of the cosmic web». En: A&A 686,

A276 (jun. de 2024), A276. doi: 10.1051/0004-6361/202348170. arXiv:

2310.03548 [astro-ph.CO].

https://doi.org/10.1093/mnras/stt2136
https://arxiv.org/abs/1311.1211
https://doi.org/10.1093/mnras/sts281
https://arxiv.org/abs/1203.0248
https://doi.org/10.1051/0004-6361:20077880
https://arxiv.org/abs/0705.2072
https://arxiv.org/abs/0705.2072
https://doi.org/10.1088/0004-637X/723/1/364
https://doi.org/10.1088/0004-637X/723/1/364
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2010.17263.x
https://arxiv.org/abs/1805.06938
https://doi.org/10.1093/mnras/sty2110
https://doi.org/10.1093/mnras/sty2110
https://arxiv.org/abs/1805.06938
https://doi.org/10.1051/0004-6361/202348170
https://arxiv.org/abs/2310.03548


bibliografía 201

[14] N. A. Bahcall y R. M. Soneira. «The spatial correlation function of rich

clusters of galaxies.» En: apj 270 (jul. de 1983), págs. 20-38. doi: 10.1086/

161094.

[15] J. D. Barrow, S. P. Bhavsar y D. H. Sonoda. «Minimal spanning trees, fila-

ments and galaxy clustering». En: MNRAS 216 (sep. de 1985), págs. 17-35.

doi: 10.1093/mnras/216.1.17.

[16] Peter Behroozi, Risa H. Wechsler, Andrew P. Hearin y Charlie Conroy.

«UNIVERSEMACHINE: The correlation between galaxy growth and dark

matter halo assembly from z = 0-10». En: mnras 488.3 (sep. de 2019),

págs. 3143-3194. doi: 10.1093/mnras/stz1182. arXiv: 1806.07893

[astro-ph.GA].

[17] Peter S. Behroozi, Risa H. Wechsler y Hao-Yi Wu. «The ROCKSTAR

Phase-space Temporal Halo Finder and the Velocity Offsets of Cluster

Cores». En: apj 762.2, 109 (ene. de 2013), pág. 109. doi: 10.1088/0004-

637X/762/2/109. arXiv: 1110.4372 [astro-ph.CO].

[18] Andrew J. Benson. «G ALACTICUS: A semi-analytic model of galaxy

formation». En: na 17.2 (feb. de 2012), págs. 175-197. doi: 10.1016/j.

newast.2011.07.004. arXiv: 1008.1786 [astro-ph.CO].

[19] Angela M. Berti, Kyle S. Dawson y Wilber Dominguez. «The galaxy-

halo connection of DESI luminous red galaxies with subhalo abundan-

ce matching». En: arXiv e-prints, arXiv:2303.16096 (mar. de 2023), ar-

Xiv:2303.16096. doi: 10.48550/arXiv.2303.16096. arXiv: 2303.16096

[astro-ph.CO].

[20] Snehasish Bhattacharjee, Biswajit Pandey y Suman Sarkar. «Can a conditio-

ning on stellar mass explain the mutual information between morphology

and environment?» En: jcap 2020.9, 039 (sep. de 2020), pág. 039. doi: 10.

1088/1475-7516/2020/09/039. arXiv: 2004.05016 [astro-ph.GA].

https://doi.org/10.1086/161094
https://doi.org/10.1086/161094
https://doi.org/10.1093/mnras/216.1.17
https://doi.org/10.1093/mnras/stz1182
https://arxiv.org/abs/1806.07893
https://arxiv.org/abs/1806.07893
https://doi.org/10.1088/0004-637X/762/2/109
https://doi.org/10.1088/0004-637X/762/2/109
https://arxiv.org/abs/1110.4372
https://doi.org/10.1016/j.newast.2011.07.004
https://doi.org/10.1016/j.newast.2011.07.004
https://arxiv.org/abs/1008.1786
https://doi.org/10.48550/arXiv.2303.16096
https://arxiv.org/abs/2303.16096
https://arxiv.org/abs/2303.16096
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2020/09/039
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2020/09/039
https://arxiv.org/abs/2004.05016


bibliografía 202

[21] M. R. Blanton y A. A. Berlind. «What Aspects of Galaxy Environment

Matter?» En: apj 664 (ago. de 2007), págs. 791-803. doi: 10.1086/512478.

eprint: astro-ph/0608353.

[22] J. Richard Bond, Lev Kofman y Dmitry Pogosyan. «How filaments of gala-

xies are woven into the cosmic web». En: Nature 380.6575 (abr. de 1996),

págs. 603-606. doi: 10.1038/380603a0. arXiv: astro- ph/9512141

[astro-ph].

[23] N. A. Bond, M. A. Strauss y R. Cen. «Classification of cosmic web environ-

ments via density fields: application to Eulerian and Lagrangian fluids». En:

MNRAS 409 (2010), págs. 156-168. doi: 10.1111/j.1365-2966.2010.

17308.x.

[24] Mikolaj Borzyszkowski, Cristiano Porciani, Emilio Romano-Díaz y Enrico

Garaldi. «ZOMG - I. How the cosmic web inhibits halo growth and generates

assembly bias». En: MNRAS 469.1 (jul. de 2017), págs. 594-611. doi:

10.1093/mnras/stx873. arXiv: 1610.04231 [astro-ph.CO].

[25] Frank Van Bosch. Lecture notes in Theory of Galaxy Formation. Faculdade

de Engenharia da Universidade do Porto, feb. de Fall 2020.

[26] Sownak Bose, Daniel J. Eisenstein, Lars Hernquist, Annalisa Pillepich,

Dylan Nelson, Federico Marinacci, Volker Springel y Mark Vogelsberger.

«Revealing the galaxy-halo connection in IllustrisTNG». En: MNRAS 490.4

(dic. de 2019), págs. 5693-5711. doi: 10.1093/mnras/stz2546. arXiv:

1905.08799 [astro-ph.CO].

[27] Richard G. Bower, Joop Schaye, Carlos S. Frenk, Tom Theuns, Matthieu

Schaller, Robert A. Crain y Stuart McAlpine. «The dark nemesis of ga-

laxy formation: why hot haloes trigger black hole growth and bring star

formation to an end». En: Monthly Notices of the Royal Astronomical So-

ciety 465.1 (oct. de 2016), págs. 32-44. issn: 0035-8711. doi: 10.1093/

https://doi.org/10.1086/512478
astro-ph/0608353
https://doi.org/10.1038/380603a0
https://arxiv.org/abs/astro-ph/9512141
https://arxiv.org/abs/astro-ph/9512141
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2010.17308.x
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2010.17308.x
https://doi.org/10.1093/mnras/stx873
https://arxiv.org/abs/1610.04231
https://doi.org/10.1093/mnras/stz2546
https://arxiv.org/abs/1905.08799
https://doi.org/10.1093/mnras/stw2735
https://doi.org/10.1093/mnras/stw2735


bibliografía 203

mnras/stw2735. eprint: https://academic.oup.com/mnras/article-

pdf/465/1/32/8593464/stw2735.pdf. url: https://doi.org/10.

1093/mnras/stw2735.

[28] Greg L. Bryan y Michael L. Norman. «Statistical Properties of X-Ray

Clusters: Analytic and Numerical Comparisons». En: ApJ 495.1 (mar. de

1998), págs. 80-99. doi: 10.1086/305262. arXiv: astro-ph/9710107

[astro-ph].

[29] Philipp Busch y Simon D. M. White. «Assembly bias and splashback in

galaxy clusters». En: mnras 470.4 (oct. de 2017), págs. 4767-4781. doi:

10.1093/mnras/stx1584. arXiv: 1702.01682 [astro-ph.CO].

[30] Yeimy D. Camargo C. «Formación de Estructura en un Universo con Mate-

ria Oscura Fría». Universidad Pedagogica Nacional, 2009.

[31] Y. D. Camargo y R. A. Casas-Miranda. «Exploring the link between galaxy

assembly and dark matter halo assembly in IllustrisTNG: insights from the

Mutual Information». En: MNRAS 538.1 (mar. de 2025), págs. 312-326.

doi: 10.1093/mnras/staf272. arXiv: 2502.06077 [astro-ph.GA].

[32] Y. D. Camargo y R. A. Casas-Miranda. «Tidal Fields, Cosmic Web Morpho-

logy and Halo Assembly in TNG300». in preparation. 2025.

[33] Paolo Catelan y Tom Theuns. «Evolution of the angular momentum of

protogalaxies from tidal torques: Zel’dovich approximation». En: mnras

282.2 (sep. de 1996), págs. 436-454. doi: 10.1093/mnras/282.2.436.

arXiv: astro-ph/9604077 [astro-ph].

[34] Marius Cautun, Rien van de Weygaert y Bernard J. T. Jones. «NEXUS:

tracing the cosmic web connection». En: MNRAS 429.2 (feb. de 2013),

págs. 1286-1308. doi: 10 . 1093 / mnras / sts416. arXiv: 1209 . 2043

[astro-ph.CO].

https://doi.org/10.1093/mnras/stw2735
https://doi.org/10.1093/mnras/stw2735
https://academic.oup.com/mnras/article-pdf/465/1/32/8593464/stw2735.pdf
https://academic.oup.com/mnras/article-pdf/465/1/32/8593464/stw2735.pdf
https://doi.org/10.1093/mnras/stw2735
https://doi.org/10.1093/mnras/stw2735
https://doi.org/10.1086/305262
https://arxiv.org/abs/astro-ph/9710107
https://arxiv.org/abs/astro-ph/9710107
https://doi.org/10.1093/mnras/stx1584
https://arxiv.org/abs/1702.01682
https://doi.org/10.1093/mnras/staf272
https://arxiv.org/abs/2502.06077
https://doi.org/10.1093/mnras/282.2.436
https://arxiv.org/abs/astro-ph/9604077
https://doi.org/10.1093/mnras/sts416
https://arxiv.org/abs/1209.2043
https://arxiv.org/abs/1209.2043


bibliografía 204

[35] Marius Cautun, Rien van de Weygaert, Bernard J. T. Jones y Carlos S. Frenk.

«Understanding the cosmic web». En: The Zeldovich Universe: Genesis and

Growth of the Cosmic Web. Vol. 308. Oct. de 2016, págs. 47-56. doi:

10.1017/S1743921316009613. arXiv: 1501.01306 [astro-ph.CO].

[36] J. Chaves-Montero, R. E. Angulo, J. Schaye, M. Schaller, R. A. Crain, M.

Furlong y T. Theuns. «Subhalo abundance matching and assembly bias in

the EAGLE simulation». En: mnras 460 (ago. de 2016), págs. 3100-3118.

doi: 10.1093/mnras/stw1225. arXiv: 1507.01948.

[37] F. Chazal, D. Cohen-Steiner y Q. Mérigot. «Geometric inference for proba-

bility measures». En: INRIA Research Report 6930 (2009).

[38] Y.-Y. Choi, D.-H. Han y S.-S. Kim. «Structure Formation in the Universe

Using the Hessian Matrix». En: MNRAS 406 (2010), págs. 320-334. doi:

10.1111/j.1365-2966.2010.16708.x.

[39] Andrea Cimatti, Filippo Fraternali y Carlo Nipoti. «Introduction to Galaxy

Formation and Evolution. From Primordial Gas to Present-Day Galaxies».

En: arXiv e-prints, arXiv:1912.06216 (dic. de 2019), arXiv:1912.06216.

arXiv: 1912.06216 [astro-ph.GA].

[40] Alison L. Coil. «The Large-Scale Structure of the Universe». En: Planets,

Stars and Stellar Systems. Volume 6: Extragalactic Astronomy and Cosmo-

logy. Ed. por Terry D. Oswalt y William C. Keel. Vol. 6. 2013, pág. 387.

doi: 10.1007/978-94-007-5609-0\_8.

[41] Jörg M. Colberg. «Quantifying cosmic superstructures». En: MNRAS 375.1

(feb. de 2007), págs. 337-347. doi: 10.1111/j.1365-2966.2006.11312.

x. arXiv: astro-ph/0611641 [astro-ph].

[42] S. Colombi, D. Pogosyan y T. Souradeep. «Tree Structure of a Percolating

Universe». En: Phys. Rev. Lett. 85.26 (dic. de 2000), págs. 5515-5518.

https://doi.org/10.1017/S1743921316009613
https://arxiv.org/abs/1501.01306
https://doi.org/10.1093/mnras/stw1225
https://arxiv.org/abs/1507.01948
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2010.16708.x
https://arxiv.org/abs/1912.06216
https://doi.org/10.1007/978-94-007-5609-0\_8
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2006.11312.x
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2006.11312.x
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0611641


bibliografía 205

doi: 10 . 1103 / PhysRevLett . 85 . 5515. arXiv: astro - ph / 0011293

[astro-ph].

[43] Charlie Conroy, Risa H. Wechsler y Andrey V. Kravtsov. «Modeling Luminosity-

dependent Galaxy Clustering through Cosmic Time». En: apj 647.1 (ago. de

2006), págs. 201-214. doi: 10.1086/503602. arXiv: astro-ph/0512234

[astro-ph].

[44] Georgios Contopoulos y Dimitrios Kotsakis. «The Physics of the Univer-

se». En: Cosmology: The Structure and Evolution of the Universe. Berlin,

Heidelberg: Springer Berlin Heidelberg, 1987, págs. 192-204. isbn: 978-

3-642-71464-1. doi: 10.1007/978-3-642-71464-1_11. url: https:

//doi.org/10.1007/978-3-642-71464-1_11.

[45] S. Contreras, I. Zehavi, N. Padilla, C. M. Baugh, E. Jiménez e I. Lacer-

na. «The evolution of assembly bias». En: mnras 484.1 (mar. de 2019),

págs. 1133-1148. doi: 10.1093/mnras/stz018. arXiv: 1808.02896

[astro-ph.GA].

[46] Asantha Cooray y Ravi Sheth. «Halo models of large scale structure».

En: physrep 372.1 (dic. de 2002), págs. 1-129. doi: 10.1016/S0370-

1573(02)00276-4. arXiv: astro-ph/0206508 [astro-ph].

[47] D. J. Croton, L. Gao y S. D. M. White. «Halo assembly bias and its effects

on galaxy clustering». En: mnras 374 (feb. de 2007), págs. 1303-1309. doi:

10.1111/j.1365-2966.2006.11230.x. eprint: astro-ph/0605636.

[48] Weiguang Cui, Romeel Davé, John A. Peacock, Daniel Anglés-Alcázar

y Xiaohu Yang. «The origin of galaxy colour bimodality in the scatter of

the stellar-to-halo mass relation». En: Nature Astronomy 5 (oct. de 2021),

págs. 1069-1076. doi: 10.1038/s41550-021-01404-1. arXiv: 2105.

12145 [astro-ph.GA].

https://doi.org/10.1103/PhysRevLett.85.5515
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0011293
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0011293
https://doi.org/10.1086/503602
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0512234
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0512234
https://doi.org/10.1007/978-3-642-71464-1_11
https://doi.org/10.1007/978-3-642-71464-1_11
https://doi.org/10.1007/978-3-642-71464-1_11
https://doi.org/10.1093/mnras/stz018
https://arxiv.org/abs/1808.02896
https://arxiv.org/abs/1808.02896
https://doi.org/10.1016/S0370-1573(02)00276-4
https://doi.org/10.1016/S0370-1573(02)00276-4
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0206508
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2006.11230.x
astro-ph/0605636
https://doi.org/10.1038/s41550-021-01404-1
https://arxiv.org/abs/2105.12145
https://arxiv.org/abs/2105.12145


bibliografía 206

[49] Neal Dalal, Martin White, J. Richard Bond y Alexander Shirokov. «Ha-

lo Assembly Bias in Hierarchical Structure Formation». En: apj 687.1

(nov. de 2008), págs. 12-21. doi: 10.1086/591512. arXiv: 0803.3453

[astro-ph].

[50] M. Davis y P. J. E. Peebles. «A survey of galaxy redshifts. V - The

two-point position and velocity correlations». En: apj 267 (abr. de 1983),

págs. 465-482. doi: 10.1086/160884.

[51] Pratika Dayal y Andrea Ferrara. «Early galaxy formation and its large-scale

effects». En: Physics Reports 780 (2018), págs. 1-64.

[52] A. Dekel y J. Silk. «The Origin of Dwarf Galaxies, Cold Dark Matter,

and Biased Galaxy Formation». En: ApJ 303 (abr. de 1986), pág. 39. doi:

10.1086/164050.

[53] Vincent Desjacques, Donghui Jeong y Fabian Schmidt. «Large-scale galaxy

bias». En: physrep 733 (feb. de 2018), págs. 1-193. doi: 10.1016/j.

physrep.2017.12.002. arXiv: 1611.09787 [astro-ph.CO].

[54] Dipanjan Dey y Pankaj S. Joshi. «Gravitational Collapse of Baryonic and

Dark matter». En: arXiv e-prints, arXiv:1907.12738 (jul. de 2019), ar-

Xiv:1907.12738. arXiv: 1907.12738 [gr-qc].

[55] G. Djorgovski’s. Thermal History of the Universe. 2008. url: https :

/ / sites . astro . caltech . edu / ~george / ay127 / kamionkowski -

earlyuniverse-notes.pdf (visitado 30-06-2022).

[56] A. G. Doroshkevich. «Spatial structure of perturbations and origin of ga-

lactic rotation in fluctuation theory». En: Astrophysics 6.4 (oct. de 1970),

págs. 320-330. doi: 10.1007/BF01001625.

[57] A. Dvornik et al. «A KiDS weak lensing analysis of assembly bias in

GAMA galaxy groups». En: mnras 468 (jul. de 2017), págs. 3251-3265.

doi: 10.1093/mnras/stx705. arXiv: 1703.06657.

https://doi.org/10.1086/591512
https://arxiv.org/abs/0803.3453
https://arxiv.org/abs/0803.3453
https://doi.org/10.1086/160884
https://doi.org/10.1086/164050
https://doi.org/10.1016/j.physrep.2017.12.002
https://doi.org/10.1016/j.physrep.2017.12.002
https://arxiv.org/abs/1611.09787
https://arxiv.org/abs/1907.12738
https://sites.astro.caltech.edu/~george/ay127/kamionkowski-earlyuniverse-notes.pdf
https://sites.astro.caltech.edu/~george/ay127/kamionkowski-earlyuniverse-notes.pdf
https://sites.astro.caltech.edu/~george/ay127/kamionkowski-earlyuniverse-notes.pdf
https://doi.org/10.1007/BF01001625
https://doi.org/10.1093/mnras/stx705
https://arxiv.org/abs/1703.06657


bibliografía 207

[58] J. Einasto. «The power spectrum of matter». En: Evolution of Large Scale

Structure : From Recombination to Garching. Ed. por A. J. Banday, R. K.

Sheth y L. N. da Costa. Ene. de 1999, pág. 173. arXiv: astro-ph/9811429

[astro-ph].

[59] G.F.R. Ellis, R. Maartens y M.A.H. MacCallum. Relativistic Cosmology.

Relativistic Cosmology. Cambridge University Press, 2012. isbn: 9780521381154.

url: https://books.google.com.co/books?id=FPRFi3L0h9kC.

[60] George F. R. Ellis, Roy Maartens y Malcolm A. H. MacCallum. Rela-

tivistic Cosmology. Cambridge University Press, 2012. doi: 10.1017/

CBO9781139014403.

[61] B. Falck y M. C. Neyrinck. «The persistent percolation of single-stream

voids». En: MNRAS 450.3 (jul. de 2015), págs. 3239-3253. doi: 10.1093/

mnras/stv879. arXiv: 1410.4751 [astro-ph.CO].

[62] Bridget L. Falck, Mark C. Neyrinck y Alexander S. Szalay. «ORIGAMI:

Delineating Halos Using Phase-space Folds». En: ApJ 754.2, 126 (ago. de

2012), pág. 126. doi: 10.1088/0004-637X/754/2/126. arXiv: 1201.

2353 [astro-ph.CO].

[63] Feng Fang, Jaime Forero-Romero, Graziano Rossi, Xiao-Dong Li y Long-

Long Feng. «β-Skeleton analysis of the cosmic web». En: MNRAS 485.4

(jun. de 2019), págs. 5276-5284. doi: 10.1093/mnras/stz773. arXiv:

1809.00438 [astro-ph.CO].

[64] Arya Farahi, Matthew Ho e Hy Trac. «Aging haloes: implications of the

magnitude gap on conditional statistics of stellar and gas properties of

massive haloes». En: MNRAS 493.1 (mar. de 2020), págs. 1361-1374. doi:

10.1093/mnras/staa291. arXiv: 2001.05639 [astro-ph.GA].

https://arxiv.org/abs/astro-ph/9811429
https://arxiv.org/abs/astro-ph/9811429
https://books.google.com.co/books?id=FPRFi3L0h9kC
https://doi.org/10.1017/CBO9781139014403
https://doi.org/10.1017/CBO9781139014403
https://doi.org/10.1093/mnras/stv879
https://doi.org/10.1093/mnras/stv879
https://arxiv.org/abs/1410.4751
https://doi.org/10.1088/0004-637X/754/2/126
https://arxiv.org/abs/1201.2353
https://arxiv.org/abs/1201.2353
https://doi.org/10.1093/mnras/stz773
https://arxiv.org/abs/1809.00438
https://doi.org/10.1093/mnras/staa291
https://arxiv.org/abs/2001.05639


bibliografía 208

[65] Francesc Rota Font. «Extensiones del modelo estándar del universo pri-

mitivo: nucleosíntesis primordial, axiones y materia oscura». Universidad

Autonoma de Barcelona, 2005.

[66] J. E. Forero-Romero, Y. Hoffman, S. Gottlöber, A. Klypin y G. Yepes. «A

dynamical classification of the cosmic web». En: mnras 396.3 (jul. de 2009),

págs. 1815-1824. doi: 10.1111/j.1365-2966.2009.14885.x. arXiv:

0809.4135 [astro-ph].

[67] A. Friedmann. «Über die Krümmung des Raumes». En: Zeitschrift fur

Physik 10 (ene. de 1922), págs. 377-386. doi: 10.1007/BF01332580.

[68] J. A. Frieman, M. S. Turner y D. Huterer. «Dark energy and the accelerating

universe.» En: araa 46 (sep. de 2008), págs. 385-432. doi: 10.1146/

annurev.astro.46.060407.145243. arXiv: 0803.0982 [astro-ph].

[69] L. Gao, V. Springel y S. D. M. White. «The age dependence of halo cluste-

ring». En: mnras 363 (oct. de 2005), págs. L66-L70. doi: 10.1111/j.1745-

3933.2005.00084.x. eprint: astro-ph/0506510.

[70] Liang Gao y Simon D. M. White. «Assembly bias in the clustering of

dark matter haloes». En: mnras 377.1 (abr. de 2007), págs. L5-L9. doi:

10.1111/j.1745-3933.2007.00292.x. arXiv: astro-ph/0611921

[astro-ph].

[71] C. R. Genovese, M. Perone-Pacifico, I. Verdinelli y L. Wasserman. «Non-

parametric ridge estimation». En: arXiv e-prints (2010). arXiv: arXiv:

1003.5536 [math.ST].

[72] R. E. González y N. D. Padilla. «Detecting the cosmic web: A new algorithm

for filament detection». En: MNRAS 407 (2010), págs. 1449-1458. doi:

10.1111/j.1365-2966.2010.17047.x.

https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2009.14885.x
https://arxiv.org/abs/0809.4135
https://doi.org/10.1007/BF01332580
https://doi.org/10.1146/annurev.astro.46.060407.145243
https://doi.org/10.1146/annurev.astro.46.060407.145243
https://arxiv.org/abs/0803.0982
https://doi.org/10.1111/j.1745-3933.2005.00084.x
https://doi.org/10.1111/j.1745-3933.2005.00084.x
astro-ph/0506510
https://doi.org/10.1111/j.1745-3933.2007.00292.x
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0611921
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0611921
https://arxiv.org/abs/arXiv:1003.5536
https://arxiv.org/abs/arXiv:1003.5536
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2010.17047.x


bibliografía 209

[73] P. Gregori, J. Mateu y E. Porcu. «On the Bisous model for point pro-

cesses with interaction». En: Statistics & Probability Letters 71 (2005),

págs. 299-307. doi: 10.1016/j.spl.2004.11.011.

[74] Meng Gu, Charlie Conroy y Peter Behroozi. «Hierarchical Galaxy Growth

and Scatter in the Stellar Mass-Halo Mass Relation». En: apj 833.1, 2

(dic. de 2016), pág. 2. doi: 10.3847/0004- 637X/833/1/2. arXiv:

1602.01099 [astro-ph.GA].

[75] James E. Gunn y III Gott J. Richard. «On the Infall of Matter Into Clusters

of Galaxies and Some Effects on Their Evolution». En: apj 176 (ago. de

1972), pág. 1. doi: 10.1086/151605.

[76] Hong Guo et al. «THE CLUSTERING OF GALAXIES IN THE SDSS-III

BARYON OSCILLATION SPECTROSCOPIC SURVEY: LUMINOSITY

AND COLOR DEPENDENCE AND REDSHIFT EVOLUTION». En: The

Astrophysical Journal 767.2 (abr. de 2013), pág. 122. doi: 10.1088/0004-

637X / 767 / 2 / 122. url: https : / / dx . doi . org / 10 . 1088 / 0004 -

637X/767/2/122.

[77] S. N. Gurbatov, A. I. Saichev y S. F. Shandarin. «The large-scale structure

of the universe in the frame of the model equation of non-linear diffusion».

En: MNRAS 236 (ene. de 1989), págs. 385-402. doi: 10.1093/mnras/236.

2.385.

[78] Alan H. Guth. «The Inflationary Universe: A Possible Solution to the Ho-

rizon and Flatness Problems». En: Phys. Rev. D 23 (1981). Ed. por Li-Zhi

Fang y R. Ruffini, págs. 347-356. doi: 10.1103/PhysRevD.23.347.

[79] Oliver Hahn, Cristiano Porciani, C. Marcella Carollo y Avishai Dekel. «Pro-

perties of dark matter haloes in clusters, filaments, sheets and voids». En:

mnras 375.2 (feb. de 2007), págs. 489-499. doi: 10.1111/j.1365-2966.

2006.11318.x. arXiv: astro-ph/0610280 [astro-ph].

https://doi.org/10.1016/j.spl.2004.11.011
https://doi.org/10.3847/0004-637X/833/1/2
https://arxiv.org/abs/1602.01099
https://doi.org/10.1086/151605
https://doi.org/10.1088/0004-637X/767/2/122
https://doi.org/10.1088/0004-637X/767/2/122
https://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/767/2/122
https://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/767/2/122
https://doi.org/10.1093/mnras/236.2.385
https://doi.org/10.1093/mnras/236.2.385
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.23.347
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2006.11318.x
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2006.11318.x
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0610280


bibliografía 210

[80] Oliver Hahn, Cristiano Porciani, Avishai Dekel y C. Marcella Carollo.

«Tidal effects and the environment dependence of halo assembly». En:

MNRAS 398.4 (oct. de 2009), págs. 1742-1756. doi: 10.1111/j.1365-

2966.2009.15271.x. arXiv: 0803.4211 [astro-ph].

[81] Nick Hand, Yu Feng, Florian Beutler, Yin Li, Chirag Modi, Uroš Seljak

y Zachary Slepian. «nbodykit: An Open-source, Massively Parallel Toolkit

for Large-scale Structure». En: AJ 156.4, 160 (oct. de 2018), pág. 160. doi:

10.3847/1538-3881/aadae0. arXiv: 1712.05834 [astro-ph.IM].

[82] Andrew P. Hearin y Douglas F. Watson. «The dark side of galaxy colour».

En: Monthly Notices of the Royal Astronomical Society 435.2 (sep. de 2013),

págs. 1313-1324.

[83] Andrew P. Hearin, Douglas F. Watson, Matthew R. Becker, Reinabelle

Reyes, Andreas A. Berlind y Andrew R. Zentner. «The dark side of galaxy

colour: evidence from new SDSS measurements of galaxy clustering and

lensing». En: mnras 444.1 (oct. de 2014), págs. 729-743. doi: 10.1093/

mnras/stu1443. arXiv: 1310.6747 [astro-ph.CO].

[84] A. Heavens y J. Peacock. «Tidal torques and local density maxima». En:

mnras 232 (mayo de 1988), págs. 339-360. doi: 10.1093/mnras/232.2.

339.

[85] Johan Hidding. «The Claxon formalism: A framework for multiscale struc-

ture formation». En: PhD Thesis (2017).

[86] Johan Hidding, Rien van de Weygaert, Gert Vegter, Bernard J. T. Jones

y Monique Teillaud. «The Sticky Geometry of the Cosmic Web». En:

arXiv e-prints, arXiv:1205.1669 (mayo de 2012), arXiv:1205.1669. doi:

10.48550/arXiv.1205.1669. arXiv: 1205.1669 [astro-ph.CO].

https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2009.15271.x
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2009.15271.x
https://arxiv.org/abs/0803.4211
https://doi.org/10.3847/1538-3881/aadae0
https://arxiv.org/abs/1712.05834
https://doi.org/10.1093/mnras/stu1443
https://doi.org/10.1093/mnras/stu1443
https://arxiv.org/abs/1310.6747
https://doi.org/10.1093/mnras/232.2.339
https://doi.org/10.1093/mnras/232.2.339
https://doi.org/10.48550/arXiv.1205.1669
https://arxiv.org/abs/1205.1669


bibliografía 211

[87] Yehuda Hoffman, Ofer Metuki, Gustavo Yepes, Stefan Gottlöber, Jaime

E. Forero-Romero, Noam I. Libeskind y Alexander Knebe. «A kinema-

tic classification of the cosmic web». En: MNRAS 425.3 (sep. de 2012),

págs. 2049-2057. doi: 10.1111/j.1365-2966.2012.21553.x. arXiv:

1201.3367 [astro-ph.CO].

[88] Edwin Hubble. «A Relation between Distance and Radial Velocity among

Extra-Galactic Nebulae». En: Proceedings of the National Academy of

Science 15.3 (mar. de 1929), págs. 168-173. doi: 10.1073/pnas.15.

3.168.

[89] Thomas M. Jackson, A. Pasquali, C. Pacifici, C. Engler, A. Pillepich y E. K.

Grebel. «The stellar mass assembly of low-redshift, massive, central gala-

xies in SDSS and the TNG300 simulation». En: mnras 497.4 (ago. de 2020),

págs. 4262-4275. doi: 10.1093/mnras/staa2306. arXiv: 2008.05114

[astro-ph.GA].

[90] Intae Jung, Jaehyun Lee y Sukyoung K. Yi. «Effects of Large-scale Envi-

ronment on the Assembly History of Central Galaxies». En: apj 794.1, 74

(oct. de 2014), pág. 74. doi: 10.1088/0004-637X/794/1/74. arXiv:

1409.0860 [astro-ph.GA].

[91] S. Lyla Jung, I. H. Whittam, M. J. Jarvis, C. L. Hale, M. N. Tudorache y T.

Yasin. «On the relationship between the cosmic web and the alignment of ga-

laxies and AGN jets». En: MNRAS 539.3 (mayo de 2025), págs. 2362-2379.

doi: 10.1093/mnras/staf613. arXiv: 2502.03730 [astro-ph.GA].

[92] N. Kaiser. «On the spatial correlations of Abell clusters». En: apjl 284

(sep. de 1984), págs. L9-L12. doi: 10.1086/184341.

[93] G. Kauffmann, S. D. M. White y B. Guiderdoni. «The formation and evolu-

tion of galaxies within merging dark matter haloes.» En: mnras 264 (sep. de

1993), págs. 201-218. doi: 10.1093/mnras/264.1.201.

https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2012.21553.x
https://arxiv.org/abs/1201.3367
https://doi.org/10.1073/pnas.15.3.168
https://doi.org/10.1073/pnas.15.3.168
https://doi.org/10.1093/mnras/staa2306
https://arxiv.org/abs/2008.05114
https://arxiv.org/abs/2008.05114
https://doi.org/10.1088/0004-637X/794/1/74
https://arxiv.org/abs/1409.0860
https://doi.org/10.1093/mnras/staf613
https://arxiv.org/abs/2502.03730
https://doi.org/10.1086/184341
https://doi.org/10.1093/mnras/264.1.201


bibliografía 212

[94] Justin B. Kinney y Gurinder S. Atwal. «Equitability, mutual information,

and the maximal information coefficient». En: Proceedings of the National

Academy of Sciences 111.9 (2014), págs. 3354-3359. doi: 10.1073/pnas.

1309933111. eprint: https://www.pnas.org/doi/pdf/10.1073/pnas.

1309933111. url: https://www.pnas.org/doi/abs/10.1073/pnas.

1309933111.

[95] A. A. Klypin y A. I. Kopylov. «The Spatial Covariance Function for Rich

Clusters of Galaxies». En: Soviet Astronomy Letters 9 (feb. de 1983),

págs. 41-44.

[96] Andrey V. Kravtsov. «The Size-Virial Radius Relation of Galaxies». En:

apjl 764.2, L31 (feb. de 2013), pág. L31. doi: 10.1088/2041-8205/764/

2/L31. arXiv: 1212.2980 [astro-ph.CO].

[97] Andrey V. Kravtsov, Andreas A. Berlind, Risa H. Wechsler, Anatoly A.

Klypin, Stefan Gottlöber, Brandon Allgood y Joel R. Primack. «The Dark

Side of the Halo Occupation Distribution». En: apj 609.1 (jul. de 2004),

págs. 35-49. doi:10.1086/420959. arXiv:astro-ph/0308519[astro-ph].

[98] Andrey V. Kravtsov y Stefano Borgani. «Formation of Galaxy Clusters». En:

araa 50 (sep. de 2012), págs. 353-409. doi: 10.1146/annurev-astro-

081811-125502. arXiv: 1205.5556 [astro-ph.CO].

[99] I. Lacerna, N. Padilla y F. Stasyszyn. «The nature of assembly bias - III.

Observational properties». En: mnras 443 (oct. de 2014), págs. 3107-3117.

doi: 10.1093/mnras/stu1318. arXiv: 1110.6174.

[100] F. Leclercq, J. Jasche y B. Wandelt. «Information-optimal cosmological

inference». En: JCAP 06 (2015), pág. 047. doi: 10.1088/1475-7516/

2015/06/047.

https://doi.org/10.1073/pnas.1309933111
https://doi.org/10.1073/pnas.1309933111
https://www.pnas.org/doi/pdf/10.1073/pnas.1309933111
https://www.pnas.org/doi/pdf/10.1073/pnas.1309933111
https://www.pnas.org/doi/abs/10.1073/pnas.1309933111
https://www.pnas.org/doi/abs/10.1073/pnas.1309933111
https://doi.org/10.1088/2041-8205/764/2/L31
https://doi.org/10.1088/2041-8205/764/2/L31
https://arxiv.org/abs/1212.2980
https://doi.org/10.1086/420959
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0308519
https://doi.org/10.1146/annurev-astro-081811-125502
https://doi.org/10.1146/annurev-astro-081811-125502
https://arxiv.org/abs/1205.5556
https://doi.org/10.1093/mnras/stu1318
https://arxiv.org/abs/1110.6174
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2015/06/047
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2015/06/047


bibliografía 213

[101] F. Leclercq, G. Lavaux, J. Jasche y B. Wandelt. «Comparing cosmic web

classifiers». En: JCAP 08 (2016), pág. 027. doi: 10.1088/1475-7516/

2016/08/027.

[102] Yun Li, H. J. Mo y L. Gao. «On halo formation times and assembly bias».

En: mnras 389.3 (sep. de 2008), págs. 1419-1426. doi: 10.1111/j.1365-

2966.2008.13667.x. arXiv: 0803.2250 [astro-ph].

[103] Noam I. Libeskind, Yehuda Hoffman, Alexander Knebe, Matthias Stein-

metz, Stefan Gottlöber, Ofer Metuki y Gustavo Yepes. «The cosmic web

and the orientation of angular momenta». En: MNRAS 421.1 (mar. de 2012),

págs. L137-L141. doi: 10.1111/j.1745-3933.2012.01222.x. arXiv:

1201.3365 [astro-ph.CO].

[104] Noam I. Libeskind et al. «Tracing the cosmic web». En: mnras 473.1 (ene. de

2018), págs. 1195-1217. doi: 10.1093/mnras/stx1976. arXiv: 1705.

03021 [astro-ph.CO].

[105] S. H. Lim, Houjun Mo, Huiyuan Wang y Xiaohu Yang. «An observational

proxy of halo assembly time and its correlation with galaxy properties». En:

Monthly Notices of the Royal Astronomical Society (2016). doi: 10.1093/

mnras/stv2282.

[106] C. C. Lin, L. Mestel y F. H. Shu. «The Gravitational Collapse of a Uniform

Spheroid.» En: apj 142 (nov. de 1965), pág. 1431. doi: 10.1086/148428.

[107] Yen-Ting Lin, Rachel Mandelbaum, Yun-Hsin Huang, Hung-Jin Huang,

Neal Dalal, Benedikt Diemer, Hung-Yu Jian y Andrey Kravtsov. «On De-

tecting Halo Assembly Bias with Galaxy Populations». En: apj 819.2, 119

(mar. de 2016), pág. 119. doi: 10.3847/0004-637X/819/2/119. arXiv:

1504.07632 [astro-ph.GA].

https://doi.org/10.1088/1475-7516/2016/08/027
https://doi.org/10.1088/1475-7516/2016/08/027
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2008.13667.x
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2008.13667.x
https://arxiv.org/abs/0803.2250
https://doi.org/10.1111/j.1745-3933.2012.01222.x
https://arxiv.org/abs/1201.3365
https://doi.org/10.1093/mnras/stx1976
https://arxiv.org/abs/1705.03021
https://arxiv.org/abs/1705.03021
https://doi.org/10.1093/mnras/stv2282
https://doi.org/10.1093/mnras/stv2282
https://doi.org/10.1086/148428
https://doi.org/10.3847/0004-637X/819/2/119
https://arxiv.org/abs/1504.07632


bibliografía 214

[108] Malcolm S. Longair. Galaxy Formation. Astronomy and Astrophysics Li-

brary. Heidelberg, Germany: Springer, 2008. isbn: 978-3-540-73477-2, 978-

3-540-73478-9. doi: 10.1007/978-3-540-73478-9.

[109] Pablo López. «Momento Angular en Halos de Materia oscura». Universidad

nacional de Córdoba, 2017.

[110] Zhankui Lu, H. J. Mo y Yu Lu. «Galaxy ecosystems: gas contents, inflows

and outflows». En: MNRAS 450.1 (jun. de 2015), págs. 606-617. doi: 10.

1093/mnras/stv671. arXiv: 1408.2640 [astro-ph.GA].

[111] Luisa Lucie-Smith, Hiranya V. Peiris, Andrew Pontzen, Brian Nord, Jeyan

Thiyagalingam y Davide Piras. «Discovering the building blocks of dark

matter halo density profiles with neural networks». En: prd 105.10, 103533

(mayo de 2022), pág. 103533. doi: 10.1103/PhysRevD.105.103533.

arXiv: 2203.08827 [astro-ph.CO].

[112] D. Lynden-Bell. «Statistical mechanics of violent relaxation in stellar sys-

tems». En: mnras 136 (ene. de 1967), pág. 101. doi: 10.1093/mnras/136.

1.101.

[113] Chung-Pei Ma y J. N. Fry. «Deriving the Nonlinear Cosmological Power

Spectrum and Bispectrum from Analytic Dark Matter Halo Profiles and

Mass Functions». En: apj 543.2 (nov. de 2000), págs. 503-513. doi: 10.

1086/317146. arXiv: astro-ph/0003343 [astro-ph].

[114] Claudia Maraston et al. «Stellar masses of SDSS-III/BOSS galaxies at z

∼ 0.5 and constraints to galaxy formation models». En: MNRAS 435.4

(nov. de 2013), págs. 2764-2792. doi: 10.1093/mnras/stt1424. arXiv:

1207.6114 [astro-ph.CO].

[115] Antonio L. Maroto y Juan Ramirez. «A Conceptual Tour About the Standard

Cosmological Model». En: arXiv e-prints, astro-ph/0409280 (sep. de 2004),

astro-ph/0409280. arXiv: astro-ph/0409280 [astro-ph].

https://doi.org/10.1007/978-3-540-73478-9
https://doi.org/10.1093/mnras/stv671
https://doi.org/10.1093/mnras/stv671
https://arxiv.org/abs/1408.2640
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.105.103533
https://arxiv.org/abs/2203.08827
https://doi.org/10.1093/mnras/136.1.101
https://doi.org/10.1093/mnras/136.1.101
https://doi.org/10.1086/317146
https://doi.org/10.1086/317146
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0003343
https://doi.org/10.1093/mnras/stt1424
https://arxiv.org/abs/1207.6114
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0409280


bibliografía 215

[116] V. J. Martinez, M. Portilla, B. J. T. Jones y S. Paredes. «The galaxy clustering

correlation length». En: aap 280 (dic. de 1993), págs. 5-19.

[117] Davide Martizzi, Mark Vogelsberger, Paul Torrey, Annalisa Pillepich, Steen

H. Hansen, Federico Marinacci y Lars Hernquist. «Baryons in the Cosmic

Web of IllustrisTNG - II. The connection among galaxies, haloes, their

formation time, and their location in the Cosmic Web». En: mnras 491.4

(feb. de 2020), págs. 5747-5758. doi: 10.1093/mnras/stz3418. arXiv:

1907.04333 [astro-ph.GA].

[118] Jorryt Matthee, Joop Schaye, Robert A. Crain, Matthieu Schaller, Richard

Bower y Tom Theuns. «The origin of scatter in the stellar mass-halo mass

relation of central galaxies in the EAGLE simulation». En: mnras 465.2

(feb. de 2017), págs. 2381-2396. doi: 10.1093/mnras/stw2884. arXiv:

1608.08218 [astro-ph.GA].

[119] Marc Mezard y Andrea Montanari. Information, Physics, and Computation.

USA: Oxford University Press, Inc., 2009. isbn: 019857083X.

[120] Irene Milillo. «Linear and non-linear effects in structure formation». Tesis

doct. University of Portsmouth, UK, ene. de 2010.

[121] Jordi Miralda-Escudé. «The Dark Age of the Universe». En: Science 300.5627

(jun. de 2003), págs. 1904-1909. doi: 10.1126/science.1085325. arXiv:

astro-ph/0307396 [astro-ph].

[122] Peter D. Mitchell, Cedric G. Lacey, Carlton M. Baugh y Shaun Cole. «The

evolution of the stellar mass versus halo mass relationship». En: mnras

456.2 (feb. de 2016), págs. 1459-1483. doi: 10.1093/mnras/stv2741.

arXiv: 1510.08463 [astro-ph.GA].

[123] H. Miyatake, S. More, M. Takada, D. N. Spergel, R. Mandelbaum, E. S.

Rykoff y E. Rozo. «Evidence of Halo Assembly Bias in Massive Clusters».

https://doi.org/10.1093/mnras/stz3418
https://arxiv.org/abs/1907.04333
https://doi.org/10.1093/mnras/stw2884
https://arxiv.org/abs/1608.08218
https://doi.org/10.1126/science.1085325
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0307396
https://doi.org/10.1093/mnras/stv2741
https://arxiv.org/abs/1510.08463


bibliografía 216

En: Physical Review Letters 116.4, 041301 (ene. de 2016), pág. 041301.

doi: 10.1103/PhysRevLett.116.041301. arXiv: 1506.06135.

[124] H. J. Mo, Shude Mao y Simon D. M. White. «The structure and clustering

of Lyman-break galaxies». En: mnras 304.1 (mar. de 1999), págs. 175-184.

doi: 10.1046/j.1365-8711.1999.02289.x. arXiv: astro-ph/9807341

[astro-ph].

[125] Houjun Mo, Frank C. van den Bosch y Simon White. Galaxy Formation

and Evolution. 2010.

[126] Antonio D. Montero-Dorta, M. Celeste Artale, L. Raul Abramo, Beatriz

Tucci, Nelson Padilla, Gabriela Sato-Polito, Ivan Lacerna, Facundo Ro-

driguez y Raul E. Angulo. «The manifestation of secondary bias on the

galaxy population from IllustrisTNG300». En: mnras (jun. de 2020). doi:

10.1093/mnras/staa1624. arXiv: 2001.01739 [astro-ph.GA].

[127] Antonio D. Montero-Dorta, Jonás Chaves-Montero, M. Celeste Artale y Gi-

nevra Favole. «On the influence of halo mass accretion history on galaxy pro-

perties and assembly bias». En: mnras 508.1 (nov. de 2021), págs. 940-949.

doi: 10.1093/mnras/stab2556. arXiv: 2105.05274 [astro-ph.GA].

[128] Antonio D. Montero-Dorta y Facundo Rodriguez. «The dependence of

assembly bias on the cosmic web». En: MNRAS 531.1 (jun. de 2024),

págs. 290-303. doi: 10 . 1093 / mnras / stae796. arXiv: 2309 . 12401

[astro-ph.GA].

[129] M. Morse. The Calculus of Variations in the Large. Vol. 18. Colloquium

Publications. Providence, RI: American Mathematical Society, ene. de 1934.

isbn: 978-0821815187.

[130] Benjamin P. Moster, Thorsten Naab y Simon D. M. White. «EMERGE -

empirical constraints on the formation of passive galaxies». En: MNRAS

https://doi.org/10.1103/PhysRevLett.116.041301
https://arxiv.org/abs/1506.06135
https://doi.org/10.1046/j.1365-8711.1999.02289.x
https://arxiv.org/abs/astro-ph/9807341
https://arxiv.org/abs/astro-ph/9807341
https://doi.org/10.1093/mnras/staa1624
https://arxiv.org/abs/2001.01739
https://doi.org/10.1093/mnras/stab2556
https://arxiv.org/abs/2105.05274
https://doi.org/10.1093/mnras/stae796
https://arxiv.org/abs/2309.12401
https://arxiv.org/abs/2309.12401


bibliografía 217

499.4 (dic. de 2020), págs. 4748-4767. doi: 10.1093/mnras/staa3019.

arXiv: 1910.09552 [astro-ph.GA].

[131] D. F. Mota y C. van de Bruck. «On the spherical collapse model in dark

energy cosmologies». En: aap 421 (jul. de 2004), págs. 71-81. doi: 10.

1051/0004-6361:20041090. arXiv: astro-ph/0401504 [astro-ph].

[132] Thorsten Naab y Jeremiah P. Ostriker. «Theoretical Challenges in Galaxy

Formation». En: araa 55.1 (ago. de 2017), págs. 59-109. doi: 10.1146/

annurev-astro-081913-040019. arXiv: 1612.06891 [astro-ph.GA].

[133] Netipon Naree y Orrarujee Muanwong. «The effect of AGN feedback on

shape of dark matter haloes». En: Journal of Physics: Conference Series

2431.1 (ene. de 2023), pág. 012083. doi: 10.1088/1742-6596/2431/1/

012083. url: https://dx.doi.org/10.1088/1742-6596/2431/1/

012083.

[134] D. Nelson et al. «The illustris simulation: Public data release». En: Astro-

nomy and Computing 13 (nov. de 2015), págs. 12-37. doi: 10.1016/j.

ascom.2015.09.003. arXiv: 1504.00362.

[135] Dylan Nelson et al. «The IllustrisTNG simulations: public data release».

En: Computational Astrophysics and Cosmology 6.1, 2 (mayo de 2019),

pág. 2. doi: 10 . 1186 / s40668 - 019 - 0028 - x. arXiv: 1812 . 05609

[astro-ph.GA].

[136] Mark C. Neyrinck. «ZOBOV: a parameter-free void-finding algorithm». En:

MNRAS 386.4 (jun. de 2008), págs. 2101-2109. doi: 10.1111/j.1365-

2966.2008.13180.x. arXiv: 0712.3049 [astro-ph].

[137] A. Niemiec et al. «Probing galaxy assembly bias with LRG weak lensing

observations». En: mnras 477.1 (jun. de 2018), págs. L1-L5. doi: 10.1093/

mnrasl/sly041. arXiv: 1801.06551 [astro-ph.CO].

https://doi.org/10.1093/mnras/staa3019
https://arxiv.org/abs/1910.09552
https://doi.org/10.1051/0004-6361:20041090
https://doi.org/10.1051/0004-6361:20041090
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0401504
https://doi.org/10.1146/annurev-astro-081913-040019
https://doi.org/10.1146/annurev-astro-081913-040019
https://arxiv.org/abs/1612.06891
https://doi.org/10.1088/1742-6596/2431/1/012083
https://doi.org/10.1088/1742-6596/2431/1/012083
https://dx.doi.org/10.1088/1742-6596/2431/1/012083
https://dx.doi.org/10.1088/1742-6596/2431/1/012083
https://doi.org/10.1016/j.ascom.2015.09.003
https://doi.org/10.1016/j.ascom.2015.09.003
https://arxiv.org/abs/1504.00362
https://doi.org/10.1186/s40668-019-0028-x
https://arxiv.org/abs/1812.05609
https://arxiv.org/abs/1812.05609
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2008.13180.x
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2008.13180.x
https://arxiv.org/abs/0712.3049
https://doi.org/10.1093/mnrasl/sly041
https://doi.org/10.1093/mnrasl/sly041
https://arxiv.org/abs/1801.06551


bibliografía 218

[138] Anna Niemiec, Carlo Giocoli, Ethan Cohen, Mathilde Jauzac, Eric Jullo

y Marceau Limousin. «Scatter in the satellite galaxy SHMR: fitting fun-

ctions, scaling relations & physical processes from the IllustrisTNG simu-

lation». En: mnras (mar. de 2022). doi: 10.1093/mnras/stac832. arXiv:

2201.07817 [astro-ph.CO].

[139] Dmitri Novikov, Stéphane Colombi y Olivier Doré. «Skeleton as a probe

of the cosmic web: the two-dimensional case». En: MNRAS 366.4 (mar. de

2006), págs. 1201-1216. doi: 10.1111/j.1365-2966.2005.09925.x.

arXiv: astro-ph/0307003 [astro-ph].

[140] Hans C. Ohanian y Remo Ruffini. Gravitation and Spacetime. 3.a ed. Cam-

bridge University Press, 2013. doi: 10.1017/CBO9781139003391.

[141] Benjamin D. Oppenheimer y Romeel Davé. «Mass, metal, and energy

feedback in cosmological simulations». En: MNRAS 387.2 (jun. de 2008),

págs. 577-600. doi: 10.1111/j.1365- 2966.2008.13280.x. arXiv:

0712.1827 [astro-ph].

[142] T. Padmanabhan. Structure Formation in the Universe. 1993.

[143] Biswajit Pandey. «Does information entropy play a role in the expan-

sion and acceleration of the Universe?» En: mnras 471.1 (oct. de 2017),

págs. L77-L81. doi: 10 . 1093 / mnrasl / slx109. arXiv: 1705 . 08945

[gr-qc].

[144] Biswajit Pandey y Suman Sarkar. «Exploring galaxy colour in different envi-

ronments of the cosmic web with SDSS». En: arXiv e-prints, arXiv:2002.08400

(feb. de 2020), arXiv:2002.08400. arXiv: 2002.08400 [astro-ph.GA].

[145] Aseem Paranjape, Oliver Hahn y Ravi K. Sheth. «Halo assembly bias and the

tidal anisotropy of the local halo environment». En: mnras 476.3 (mayo de

2018), págs. 3631-3647. doi: 10.1093/mnras/sty496. arXiv: 1706.

09906 [astro-ph.CO].

https://doi.org/10.1093/mnras/stac832
https://arxiv.org/abs/2201.07817
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2005.09925.x
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0307003
https://doi.org/10.1017/CBO9781139003391
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2008.13280.x
https://arxiv.org/abs/0712.1827
https://doi.org/10.1093/mnrasl/slx109
https://arxiv.org/abs/1705.08945
https://arxiv.org/abs/1705.08945
https://arxiv.org/abs/2002.08400
https://doi.org/10.1093/mnras/sty496
https://arxiv.org/abs/1706.09906
https://arxiv.org/abs/1706.09906


bibliografía 219

[146] Aseem Paranjape, Oliver Hahn y Ravi K. Sheth. «The dependence of galaxy

clustering on tidal environment in the Sloan Digital Sky Survey». En: mnras

476.4 (jun. de 2018), págs. 5442-5452. doi: 10.1093/mnras/sty633.

arXiv: 1801.04568 [astro-ph.GA].

[147] J. A. Peacock y R. E. Smith. «Halo occupation numbers and galaxy bias».

En: mnras 318.4 (nov. de 2000), págs. 1144-1156. doi: 10.1046/j.1365-

8711.2000.03779.x. arXiv: astro-ph/0005010 [astro-ph].

[148] P. J. E. Peebles. The large-scale structure of the universe. 1980.

[149] S. Perlmutter et al. «Measurements of the Cosmological Parameters Ω and

Λ from the First Seven Supernovae at z >= 0.35». En: ApJ 483.2 (jul. de

1997), págs. 565-581. doi: 10.1086/304265. arXiv: astro-ph/9608192

[astro-ph].

[150] Davide Piras, Hiranya V Peiris, Andrew Pontzen, Luisa Lucie-Smith, Ning-

yuan Guo y Brian Nord. «A robust estimator of mutual information for deep

learning interpretability». En: Machine Learning: Science and Technology

4.2 (abr. de 2023), pág. 025006. doi: 10.1088/2632-2153/acc444. url:

https://dx.doi.org/10.1088/2632-2153/acc444.

[151] Planck Collaboration et al. «Planck 2015 results. XIII. Cosmological pa-

rameters». En: aap 594, A13 (sep. de 2016), A13. doi: 10.1051/0004-

6361/201525830. arXiv: 1502.01589 [astro-ph.CO].

[152] Erwin Platen, Rien van de Weygaert y Bernard J. T. Jones. «A cosmic

watershed: the WVF void detection technique». En: MNRAS 380.2 (sep. de

2007), págs. 551-570. doi: 10.1111/j.1365- 2966.2007.12125.x.

arXiv: 0706.2788 [astro-ph].

[153] M. Plionis, O. López-Cruz y D. Hughes. A Pan-Chromatic View of Clusters

of Galaxies and the Large-Scale Structure. Vol. 740. 2008. doi: 10.1007/

978-1-4020-6941-3.

https://doi.org/10.1093/mnras/sty633
https://arxiv.org/abs/1801.04568
https://doi.org/10.1046/j.1365-8711.2000.03779.x
https://doi.org/10.1046/j.1365-8711.2000.03779.x
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0005010
https://doi.org/10.1086/304265
https://arxiv.org/abs/astro-ph/9608192
https://arxiv.org/abs/astro-ph/9608192
https://doi.org/10.1088/2632-2153/acc444
https://dx.doi.org/10.1088/2632-2153/acc444
https://doi.org/10.1051/0004-6361/201525830
https://doi.org/10.1051/0004-6361/201525830
https://arxiv.org/abs/1502.01589
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2007.12125.x
https://arxiv.org/abs/0706.2788
https://doi.org/10.1007/978-1-4020-6941-3
https://doi.org/10.1007/978-1-4020-6941-3


bibliografía 220

[154] William H. Press y Paul Schechter. «Formation of Galaxies and Clusters of

Galaxies by Self-Similar Gravitational Condensation». En: ApJ 187 (feb. de

1974), págs. 425-438. doi: 10.1086/152650.

[155] Nesar S. Ramachandra y Sergei F. Shandarin. «Multi-stream portrait of

the cosmic web». En: MNRAS 452.2 (sep. de 2015), págs. 1643-1653. doi:

10.1093/mnras/stv1389. arXiv: 1412.7768 [astro-ph.CO].

[156] Sujatha Ramakrishnan, Aseem Paranjape, Aseem Paranjape, Oliver Hahn

y Ravi K. Sheth. «Cosmic web anisotropy is the primary indicator of halo

assembly bias». En: Monthly Notices of the Royal Astronomical Society

(2019). doi: 10.1093/mnras/stz2344.

[157] H. P. Robertson. «Kinematics and World-Structure». En: apj 82 (nov. de

1935), pág. 284. doi: 10.1086/143681.

[158] Francisco Rodríguez Montero, Romeel Davé, Vivienne Wild, Daniel Anglés-

Alcázar y Desika Narayanan. «Mergers, starbursts, and quenching in the

SIMBA simulation». En: MNRAS 490.2 (dic. de 2019), págs. 2139-2154.

doi: 10.1093/mnras/stz2580. arXiv: 1907.12680 [astro-ph.GA].

[159] Vicente Rodriguez-Gomez et al. «The merger rate of galaxies in the Illustris

simulation: a comparison with observations and semi-empirical models».

En: mnras 449.1 (mayo de 2015), págs. 49-64. doi: 10.1093/mnras/

stv264. arXiv: 1502.01339 [astro-ph.GA].

[160] Vicente Rodriguez-Gomez et al. «The stellar mass assembly of galaxies in

the Illustris simulation: growth by mergers and the spatial distribution of

accreted stars». En: mnras 458.3 (mayo de 2016), págs. 2371-2390. doi:

10.1093/mnras/stw456. arXiv: 1511.08804 [astro-ph.GA].

[161] Aldo Rodríguez-Puebla, Vladimir Avila-Reese, Xiaohu Yang, Sebastien

Foucaud, Niv Drory e Y. P. Jing. «The Stellar-to-Halo Mass Relation of

Local Galaxies Segregates by Color». En: apj 799.2, 130 (feb. de 2015),

https://doi.org/10.1086/152650
https://doi.org/10.1093/mnras/stv1389
https://arxiv.org/abs/1412.7768
https://doi.org/10.1093/mnras/stz2344
https://doi.org/10.1086/143681
https://doi.org/10.1093/mnras/stz2580
https://arxiv.org/abs/1907.12680
https://doi.org/10.1093/mnras/stv264
https://doi.org/10.1093/mnras/stv264
https://arxiv.org/abs/1502.01339
https://doi.org/10.1093/mnras/stw456
https://arxiv.org/abs/1511.08804


bibliografía 221

pág. 130. doi: 10.1088/0004-637X/799/2/130. arXiv: 1408.5407

[astro-ph.GA].

[162] Vera C. Rubin y W. Kent Ford Jr. «Rotation of the Andromeda Nebula from

a Spectroscopic Survey of Emission Regions». En: ApJ 159 (feb. de 1970),

pág. 379. doi: 10.1086/150317.

[163] Andrés N Salcedo, Ariyeh H Maller, Andreas A Berlind, Manodeep Sinha,

Cameron K McBride, Peter S Behroozi, Risa H Wechsler y David H Wein-

berg. «Spatial clustering of dark matter haloes: secondary bias, neighbour

bias, and the influence of massive neighbours on halo properties». En:

Monthly Notices of the Royal Astronomical Society 475.4 (ene. de 2018),

págs. 4411-4423.

[164] Suman Sarkar y Biswajit Pandey. «A study on the statistical significance

of mutual information between morphology of a galaxy and its large-scale

environment». En: mnras 497.4 (oct. de 2020), págs. 4077-4090. doi: 10.

1093/mnras/staa2236. arXiv: 2003.13974 [astro-ph.GA].

[165] W. E. Schaap y R. van de Weygaert. «Continuous fields and discrete sam-

ples: reconstruction through Delaunay tessellations». En: A&A 363 (2000),

págs. L29-L32.

[166] Jens Schmalzing, Thomas Buchert, Adrian L. Melott, Varun Sahni, B. S.

Sathyaprakash y Sergei F. Shandarin. «Disentangling the Cosmic Web.

I. Morphology of Isodensity Contours». En: ApJ 526.2 (dic. de 1999),

págs. 568-578. doi:10.1086/308039. arXiv:astro-ph/9904384[astro-ph].

[167] Peter Schneider. Extragalactic Astronomy and Cosmology. 2006.

[168] U. Seljak. «Analytic model for galaxy and dark matter clustering». En:

mnras 318 (oct. de 2000), págs. 203-213. doi: 10.1046/j.1365-8711.

2000.03715.x. eprint: astro-ph/0001493.

https://doi.org/10.1088/0004-637X/799/2/130
https://arxiv.org/abs/1408.5407
https://arxiv.org/abs/1408.5407
https://doi.org/10.1086/150317
https://doi.org/10.1093/mnras/staa2236
https://doi.org/10.1093/mnras/staa2236
https://arxiv.org/abs/2003.13974
https://doi.org/10.1086/308039
https://arxiv.org/abs/astro-ph/9904384
https://doi.org/10.1046/j.1365-8711.2000.03715.x
https://doi.org/10.1046/j.1365-8711.2000.03715.x
astro-ph/0001493


bibliografía 222

[169] S. F. Shandarin y Ya. B. Zeldovich. «The large-scale structure of the uni-

verse: Turbulence, intermittency, structures in a self-gravitating medium».

En: Reviews of Modern Physics 61.2 (abr. de 1989), págs. 185-220. doi:

10.1103/RevModPhys.61.185.

[170] Sergei Shandarin, Salman Habib y Katrin Heitmann. «Cosmic web, multis-

tream flows, and tessellations». En: Phys. Rev. D 85.8, 083005 (abr. de 2012),

pág. 083005. doi: 10.1103/PhysRevD.85.083005. arXiv: 1111.2366

[astro-ph.CO].

[171] Sergei F. Shandarin, Jatush V. Sheth y Varun Sahni. «Morphology of

the supercluster-void network in ΛCDM cosmology». En: MNRAS 353.1

(sep. de 2004), págs. 162-178. doi: 10.1111/j.1365-2966.2004.08060.

x. arXiv: astro-ph/0312110 [astro-ph].

[172] T. Shanks, A. J. Bean, R. S. Ellis, R. Fong, G. Efstathiou y B. A. Peterson.

«The clustering of galaxies in a complete redshift survey». En: apj 274

(nov. de 1983), págs. 529-533. doi: 10.1086/161466.

[173] C. E. Shannon. «A Mathematical Theory of Communication». En: Bell

System Technical Journal 27.3 (1948), págs. 379-423. doi: https://doi.

org/10.1002/j.1538- 7305.1948.tb01338.x. eprint: https://

onlinelibrary.wiley.com/doi/pdf/10.1002/j.1538-7305.1948.

tb01338.x. url: https://onlinelibrary.wiley.com/doi/abs/10.

1002/j.1538-7305.1948.tb01338.x.

[174] Ravi K. Sheth y Giuseppe Tormen. «On the environmental dependence of

halo formation». En: MNRAS 350.4 (jun. de 2004), págs. 1385-1390. doi:

10.1111/j.1365-2966.2004.07733.x. arXiv: astro-ph/0402237

[astro-ph].

[175] N. Shivashankar, P. Pranav, V. Natarajan, R. van de Weygaert, E. P. Bos

y S. Rieder. «Felix: A topology-based framework for visual exploration

https://doi.org/10.1103/RevModPhys.61.185
https://doi.org/10.1103/PhysRevD.85.083005
https://arxiv.org/abs/1111.2366
https://arxiv.org/abs/1111.2366
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2004.08060.x
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2004.08060.x
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0312110
https://doi.org/10.1086/161466
https://doi.org/https://doi.org/10.1002/j.1538-7305.1948.tb01338.x
https://doi.org/https://doi.org/10.1002/j.1538-7305.1948.tb01338.x
https://onlinelibrary.wiley.com/doi/pdf/10.1002/j.1538-7305.1948.tb01338.x
https://onlinelibrary.wiley.com/doi/pdf/10.1002/j.1538-7305.1948.tb01338.x
https://onlinelibrary.wiley.com/doi/pdf/10.1002/j.1538-7305.1948.tb01338.x
https://onlinelibrary.wiley.com/doi/abs/10.1002/j.1538-7305.1948.tb01338.x
https://onlinelibrary.wiley.com/doi/abs/10.1002/j.1538-7305.1948.tb01338.x
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2004.07733.x
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0402237
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0402237


bibliografía 223

of cosmic filaments». En: IEEE Transactions on Visualization and Com-

puter Graphics 22 (2016), págs. 1745-1759. doi: 10.1109/TVCG.2015.

2443792.

[176] J. Silk, A. Di Cintio e I. Dvorkin. «Galaxy Formation». En: Proceedings

of the International School of Physics ’Enrico Fermi’ Course 186 ’New

Horizons for Observational Cosmology’ Vol. 186. Vol. 186. Dic. de 2014,

págs. 137-187. doi: 10.3254/978-1-61499-476-3-137. arXiv: 1312.

0107 [astro-ph.CO].

[177] Rachel S. Somerville y Romeel Davé. «Physical Models of Galaxy Forma-

tion in a Cosmological Framework». En: araa 53 (ago. de 2015), págs. 51-113.

doi: 10.1146/annurev- astro- 082812- 140951. arXiv: 1412.2712

[astro-ph.GA].

[178] T. Sousbie. «The persistent cosmic web and its filamentary structure - I.

Theory and implementation». En: MNRAS 414 (2011), págs. 350-383. doi:

10.1111/j.1365-2966.2011.18394.x.

[179] T. Sousbie, C. Pichon, S. Colombi, D. Novikov y D. Pogosyan. «The 3D

skeleton: tracing the filamentary structure of the Universe». En: MNRAS

383.4 (feb. de 2008), págs. 1655-1670. doi: 10.1111/j.1365-2966.2007.

12685.x. arXiv: 0707.3123 [astro-ph].

[180] Volker Springel. «E pur si muove: Galilean-invariant cosmological hydrody-

namical simulations on a moving mesh». En: mnras 401.2 (ene. de 2010),

págs. 791-851. doi: 10.1111/j.1365- 2966.2009.15715.x. arXiv:

0901.4107 [astro-ph.CO].

[181] R. S. Stoica, P. Gregori y J. Mateu. «Point processes for the identification of

structures in spatial data». En: Stochastic Processes and their Applications

115 (2005), págs. 1860-1876. doi: 10.1016/j.spa.2005.04.006.

https://doi.org/10.1109/TVCG.2015.2443792
https://doi.org/10.1109/TVCG.2015.2443792
https://doi.org/10.3254/978-1-61499-476-3-137
https://arxiv.org/abs/1312.0107
https://arxiv.org/abs/1312.0107
https://doi.org/10.1146/annurev-astro-082812-140951
https://arxiv.org/abs/1412.2712
https://arxiv.org/abs/1412.2712
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2011.18394.x
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2007.12685.x
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2007.12685.x
https://arxiv.org/abs/0707.3123
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2009.15715.x
https://arxiv.org/abs/0901.4107
https://doi.org/10.1016/j.spa.2005.04.006


bibliografía 224

[182] R. S. Stoica, V. J. Martínez y E. Saar. «A three-dimensional object point

process for detection of cosmic filaments». En: Journal of the Royal Statis-

tical Society: Series C 56 (2007), págs. 459-477. doi: 10.1111/j.1467-

9876.2007.00590.x.

[183] R. S. Stoica, V. J. Martínez y E. Saar. «Detection of cosmic filaments

using the Candy model». En: A&A 510 (2010), A38. doi: 10.1051/0004-

6361/200913503.

[184] John F. Suárez-Pérez, Yeimy Camargo, Xiao-Dong Li y Jaime E. Forero-

Romero. «The Four Cosmic Tidal Web Elements from the β-skeleton». En:

ApJ 922.2, 204 (dic. de 2021), pág. 204. doi: 10.3847/1538-4357/ac1fed.

arXiv: 2108.10351 [astro-ph.CO].

[185] Ce Sui, Xiaosheng Zhao, Tao Jing y Yi Mao. «Evaluating Summary Sta-

tistics with Mutual Information for Cosmological Inference». En: arXiv

e-prints, arXiv:2307.04994 (jul. de 2023), arXiv:2307.04994. doi: 10 .

48550/arXiv.2307.04994. arXiv: 2307.04994 [astro-ph.CO].

[186] Tomomi Sunayama y Surhud More. «On the measurements of assembly bias

and splashback radius using optically selected galaxy clusters». En: mnras

490.4 (dic. de 2019), págs. 4945-4955. doi: 10.1093/mnras/stz2832.

arXiv: 1905.07557 [astro-ph.CO].

[187] Tomomi Sunayama, Surhud More e Hironao Miyatake. «Halo Assembly

Bias using properties of central galaxies in SDSS redMaPPer clusters».

En: arXiv e-prints, arXiv:2205.03277 (mayo de 2022), arXiv:2205.03277.

arXiv: 2205.03277 [astro-ph.CO].

[188] P. M. Sutter, Guilhem Lavaux, Benjamin D. Wandelt y David H. Weinberg.

«A Public Void Catalog from the SDSS DR7 Galaxy Redshift Surveys Based

on the Watershed Transform». En: ApJ 761.1, 44 (dic. de 2012), pág. 44. doi:

10.1088/0004-637X/761/1/44. arXiv: 1207.2524 [astro-ph.CO].

https://doi.org/10.1111/j.1467-9876.2007.00590.x
https://doi.org/10.1111/j.1467-9876.2007.00590.x
https://doi.org/10.1051/0004-6361/200913503
https://doi.org/10.1051/0004-6361/200913503
https://doi.org/10.3847/1538-4357/ac1fed
https://arxiv.org/abs/2108.10351
https://doi.org/10.48550/arXiv.2307.04994
https://doi.org/10.48550/arXiv.2307.04994
https://arxiv.org/abs/2307.04994
https://doi.org/10.1093/mnras/stz2832
https://arxiv.org/abs/1905.07557
https://arxiv.org/abs/2205.03277
https://doi.org/10.1088/0004-637X/761/1/44
https://arxiv.org/abs/1207.2524


bibliografía 225

[189] E. Tempel, R. S. Stoica, R. Kipper y N. I. Libeskind. «Bisous model for

filament detection: A Bayesian framework for filament identification». En:

Astronomy and Computing 16 (2016), págs. 17-25. doi: 10.1016/j.ascom.

2016.03.004.

[190] E. Tempel, R. S. Stoica, V. J. Martínez, L. J. Liivamägi, G. Castellan y E.

Saar. «Detecting filamentary pattern in the cosmic web: a catalogue of

filaments for the SDSS». En: MNRAS 438 (2014), págs. 3465-3482. doi:

10.1093/mnras/stt2456.

[191] Nicole Thomas, Romeel Davé, Daniel Anglés-Alcázar y Matt Jarvis. «Black

hole - Galaxy correlations in SIMBA». En: MNRAS 487.4 (ago. de 2019),

págs. 5764-5780. doi: 10.1093/mnras/stz1703. arXiv: 1905.02741

[astro-ph.GA].

[192] J. L. Tinker, A. R. Wetzel, C. Conroy e Y.-Y. Mao. «Halo histories versus

Galaxy properties at z = 0 - I. The quenching of star formation». En: mnras

472 (dic. de 2017), págs. 2504-2516. doi: 10.1093/mnras/stx2066.

arXiv: 1609.03388.

[193] Jeremy L. Tinker. «Testing galaxy quenching theories with scatter in the

stellar-to-halo mass relation». En: mnras 467.3 (mayo de 2017), págs. 3533-3541.

doi: 10.1093/mnras/stx287. arXiv: 1607.06099 [astro-ph.GA].

[194] Jeremy L. Tinker, ChangHoon Hahn, Yao-Yuan Mao y Andrew R. Wetzel.

«Halo histories versus galaxy properties at z = 0 - III. The properties of

star-forming galaxies». En: mnras 478.4 (ago. de 2018), págs. 4487-4499.

doi: 10.1093/mnras/sty1263. arXiv: 1705.08458 [astro-ph.GA].

[195] Rita Tojeiro, Karen L. Masters, Joshua Richards, Will J. Percival, Steven

P. Bamford, Claudia Maraston, Robert C. Nichol, Ramin Skibba y Daniel

Thomas. «The different star formation histories of blue and red spiral and

https://doi.org/10.1016/j.ascom.2016.03.004
https://doi.org/10.1016/j.ascom.2016.03.004
https://doi.org/10.1093/mnras/stt2456
https://doi.org/10.1093/mnras/stz1703
https://arxiv.org/abs/1905.02741
https://arxiv.org/abs/1905.02741
https://doi.org/10.1093/mnras/stx2066
https://arxiv.org/abs/1609.03388
https://doi.org/10.1093/mnras/stx287
https://arxiv.org/abs/1607.06099
https://doi.org/10.1093/mnras/sty1263
https://arxiv.org/abs/1705.08458


bibliografía 226

elliptical galaxies». En: mnras 432.1 (jun. de 2013), págs. 359-373. doi:

10.1093/mnras/stt484. arXiv: 1303.3551 [astro-ph.CO].

[196] Rita Tojeiro et al. «Galaxy and Mass Assembly (GAMA): halo formation

times and halo assembly bias on the cosmic web». En: mnras 470.3 (sep. de

2017), págs. 3720-3741. doi: 10.1093/mnras/stx1466. arXiv: 1612.

08595 [astro-ph.CO].

[197] A. Vale y J. P. Ostriker. «Linking halo mass to galaxy luminosity». En:

mnras 353.1 (sep. de 2004), págs. 189-200. doi: 10.1111/j.1365-2966.

2004.08059.x. arXiv: astro-ph/0402500 [astro-ph].

[198] A. Vale y J. P. Ostriker. «The non-parametric model for linking galaxy

luminosity with halo/subhalo mass». En: mnras 371.3 (sep. de 2006),

págs. 1173-1187. doi: 10.1111/j.1365-2966.2006.10605.x. arXiv:

astro-ph/0511816 [astro-ph].

[199] R. van de Weygaert y W. Schaap. «The Delaunay Tessellation Field Esti-

mator». En: Data Analysis in Cosmology. Ed. por V. J. Martínez, E. Saar,

E. Martínez-González y M.-J. Pons-Bordería. Vol. 665. Lecture Notes in

Physics. Springer, 2009, págs. 291-310. doi: 10.1007/978-3-540-44767-

2_20.

[200] Frank C. van den Bosch, Surhud More, Marcello Cacciato, Houjun Mo

y Xiaohu Yang. «Cosmological constraints from a combination of galaxy

clustering and lensing - I. Theoretical framework». En: mnras 430.2 (abr. de

2013), págs. 725-746. doi: 10.1093/mnras/sts006. arXiv: 1206.6890

[astro-ph.CO].

[201] Jorge R. Vergara y Pablo A. Estévez. «A Review of Feature Selection

Methods Based on Mutual Information». En: arXiv e-prints, arXiv:1509.07577

(sep. de 2015), arXiv:1509.07577. doi: 10.48550/arXiv.1509.07577.

arXiv: 1509.07577 [cs.LG].

https://doi.org/10.1093/mnras/stt484
https://arxiv.org/abs/1303.3551
https://doi.org/10.1093/mnras/stx1466
https://arxiv.org/abs/1612.08595
https://arxiv.org/abs/1612.08595
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2004.08059.x
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2004.08059.x
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0402500
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2006.10605.x
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0511816
https://doi.org/10.1007/978-3-540-44767-2_20
https://doi.org/10.1007/978-3-540-44767-2_20
https://doi.org/10.1093/mnras/sts006
https://arxiv.org/abs/1206.6890
https://arxiv.org/abs/1206.6890
https://doi.org/10.48550/arXiv.1509.07577
https://arxiv.org/abs/1509.07577


bibliografía 227

[202] André Z. Vitorelli, Eduardo S. Cypriano, Martín Makler, Maria E. S. Pereira,

Thomas Erben y Bruno Moraes. «On mass concentrations and magnitude

gaps of galaxy systems in the CS82 survey». En: MNRAS 474.1 (feb. de

2018), págs. 866-875. doi: 10.1093/mnras/stx2791. arXiv: 1708.03344

[astro-ph.CO].

[203] M. Vogelsberger, S. Genel, V. Springel, P. Torrey, D. Sijacki, D. Xu, G.

Snyder, S. Bird, D. Nelson y L. Hernquist. «Properties of galaxies repro-

duced by a hydrodynamic simulation». En: Nature 509.7499 (mayo de

2014), págs. 177-182. doi: 10.1038/nature13316. arXiv: 1405.1418

[astro-ph.CO].

[204] M. Vogelsberger, S. Genel, V. Springel, P. Torrey, D. Sijacki, D. Xu, G. Sny-

der, D. Nelson y L. Hernquist. «Introducing the Illustris Project: simulating

the coevolution of dark and visible matter in the Universe». En: mnras 444

(oct. de 2014), págs. 1518-1547. doi: 10.1093/mnras/stu1536. arXiv:

1405.2921.

[205] Mark Vogelsberger, Federico Marinacci, Paul Torrey y Ewald Puchwein.

«Cosmological Simulations of Galaxy Formation». En: Nature Rev. Phys.

2.1 (2020), págs. 42-66. doi: 10.1038/s42254- 019- 0127- 2. arXiv:

1909.07976 [astro-ph.GA].

[206] A. G. Walker. «On Milne’s Theory of World-Structure*». En: Proceedings

of the London Mathematical Society s2-42.1 (ene. de 1937), págs. 90-127.

issn: 0024-6115. doi: 10.1112/plms/s2- 42.1.90. eprint: https:

//academic.oup.com/plms/article-pdf/s2-42/1/90/4317866/s2-

42-1-90.pdf. url: https://doi.org/10.1112/plms/s2-42.1.90.

[207] Huiyuan Wang, H. J. Mo, Xiaohu Yang y Frank C. van den Bosch. «Re-

constructing the cosmic velocity and tidal fields with galaxy groups selec-

ted from the Sloan Digital Sky Survey». En: mnras 420.2 (feb. de 2012),

https://doi.org/10.1093/mnras/stx2791
https://arxiv.org/abs/1708.03344
https://arxiv.org/abs/1708.03344
https://doi.org/10.1038/nature13316
https://arxiv.org/abs/1405.1418
https://arxiv.org/abs/1405.1418
https://doi.org/10.1093/mnras/stu1536
https://arxiv.org/abs/1405.2921
https://doi.org/10.1038/s42254-019-0127-2
https://arxiv.org/abs/1909.07976
https://doi.org/10.1112/plms/s2-42.1.90
https://academic.oup.com/plms/article-pdf/s2-42/1/90/4317866/s2-42-1-90.pdf
https://academic.oup.com/plms/article-pdf/s2-42/1/90/4317866/s2-42-1-90.pdf
https://academic.oup.com/plms/article-pdf/s2-42/1/90/4317866/s2-42-1-90.pdf
https://doi.org/10.1112/plms/s2-42.1.90


bibliografía 228

págs. 1809-1824. doi: 10.1111/j.1365-2966.2011.20174.x. arXiv:

1108.1008 [astro-ph.CO].

[208] J. Wang, J. F. Navarro, C. S. Frenk, S. D. M. White, V. Springel, A. Jenkins,

A. Helmi, A. Ludlow y M. Vogelsberger. «Assembly history and structure

of galactic cold dark matter haloes». En: MNRAS 413.2 (mayo de 2011),

págs. 1373-1382. doi: 10.1111/j.1365-2966.2011.18220.x. arXiv:

1008.5114 [astro-ph.CO].

[209] Lan Wang, Simone M. Weinmann, Gabriella De Lucia y Xiaohu Yang.

«Detection of galaxy assembly bias». En: mnras 433.1 (jul. de 2013),

págs. 515-520. doi:10.1093/mnras/stt743. arXiv:1305.0350[astro-ph.CO].

[210] Risa H. Wechsler y Jeremy L. Tinker. «The Connection Between Galaxies

and Their Dark Matter Halos». En: araa 56 (sep. de 2018), págs. 435-487.

doi: 10.1146/annurev-astro-081817-051756. arXiv: 1804.03097

[astro-ph.GA].

[211] Risa H. Wechsler, Andrew R. Zentner, James S. Bullock, Andrey V. Kravtsov

y Brandon Allgood. «The Dependence of Halo Clustering on Halo For-

mation History, Concentration, and Occupation». En: apj 652.1 (nov. de

2006), págs. 71-84. doi: 10.1086/507120. arXiv: astro-ph/0512416

[astro-ph].

[212] Simon D. M. White y Carlos S. Frenk. «Galaxy Formation through Hie-

rarchical Clustering». En: apj 379 (sep. de 1991), pág. 52. doi: 10.1086/

170483.

[213] Wenxiao Xu et al. «Galaxy properties in the cosmic web of EAGLE simu-

lation». En: MNRAS 498.2 (oct. de 2020), págs. 1839-1851. doi: 10.1093/

mnras/staa2497. arXiv: 2009.07394 [astro-ph.GA].

https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2011.20174.x
https://arxiv.org/abs/1108.1008
https://doi.org/10.1111/j.1365-2966.2011.18220.x
https://arxiv.org/abs/1008.5114
https://doi.org/10.1093/mnras/stt743
https://arxiv.org/abs/1305.0350
https://doi.org/10.1146/annurev-astro-081817-051756
https://arxiv.org/abs/1804.03097
https://arxiv.org/abs/1804.03097
https://doi.org/10.1086/507120
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0512416
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0512416
https://doi.org/10.1086/170483
https://doi.org/10.1086/170483
https://doi.org/10.1093/mnras/staa2497
https://doi.org/10.1093/mnras/staa2497
https://arxiv.org/abs/2009.07394


bibliografía 229

[214] Xiaoju Xu y Zheng Zheng. «Galaxy assembly bias of central galaxies in

the Illustris simulation». En: mnras 492.2 (feb. de 2020), págs. 2739-2754.

doi: 10.1093/mnras/staa009.

[215] Xiaohu Yang, H. J. Mo y Frank C. van den Bosch. «Constraining galaxy for-

mation and cosmology with the conditional luminosity function of galaxies».

En: mnras 339.4 (mar. de 2003), págs. 1057-1080. doi: 10.1046/j.1365-

8711.2003.06254.x. arXiv: astro-ph/0207019 [astro-ph].

[216] Xiaohu Yang, H. J. Mo y Frank C. van den Bosch. «Observational Evi-

dence for an Age Dependence of Halo Bias». En: apjl 638.2 (feb. de

2006), págs. L55-L58. doi: 10.1086/501069. arXiv: astro-ph/0509626

[astro-ph].

[217] Xiaohu Yang, H. J. Mo, Frank C. van den Bosch, Anna Pasquali, Cheng

Li y Marco Barden. «Galaxy Groups in the SDSS DR4. I. The Catalog

and Basic Properties». En: ApJ 671.1 (dic. de 2007), págs. 153-170. doi:

10.1086/522027. arXiv: 0707.4640 [astro-ph].

[218] Xiaohu Yang et al. «Revealing the Cosmic Web-dependent Halo Bias». En:

The Astrophysical Journal (2017). doi: 10.3847/1538-4357/aa8c7a.

[219] I. Zehavi, S. Contreras, N. Padilla, N. J. Smith, C. M. Baugh y P. Norberg.

«The Impact of Assembly Bias on the Galaxy Content of Dark Matter Halos».

En: apj 853, 84 (ene. de 2018), pág. 84. doi: 10.3847/1538-4357/aaa54a.

arXiv: 1706.07871.

[220] Ya. B. Zel’dovich. «Gravitational inestability: An approximate theory for

large density perturbations.» En: A&A 5 (mar. de 1970), págs. 84-89.

[221] Ia. B. Zeldovich, J. Einasto y S. F. Shandarin. «Giant voids in the Univer-

se». En: Nature 300.5891 (dic. de 1982), págs. 407-413. doi: 10.1038/

300407a0.

https://doi.org/10.1093/mnras/staa009
https://doi.org/10.1046/j.1365-8711.2003.06254.x
https://doi.org/10.1046/j.1365-8711.2003.06254.x
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0207019
https://doi.org/10.1086/501069
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0509626
https://arxiv.org/abs/astro-ph/0509626
https://doi.org/10.1086/522027
https://arxiv.org/abs/0707.4640
https://doi.org/10.3847/1538-4357/aa8c7a
https://doi.org/10.3847/1538-4357/aaa54a
https://arxiv.org/abs/1706.07871
https://doi.org/10.1038/300407a0
https://doi.org/10.1038/300407a0


bibliografía 230

[222] Andrew R. Zentner, Andrew Hearin, Frank C. van den Bosch, Johannes U.

Lange y Antonio Villarreal. «Constraints on assembly bias from galaxy

clustering». En: mnras 485.1 (mayo de 2019), págs. 1196-1209. doi: 10.

1093/mnras/stz470. arXiv: 1606.07817 [astro-ph.GA].

[223] Andrew R. Zentner, Andrew P. Hearin y Frank C. van den Bosch. «Galaxy

assembly bias: a significant source of systematic error in the galaxy-halo

relationship». En: mnras 443.4 (oct. de 2014), págs. 3044-3067. doi: 10.

1093/mnras/stu1383. arXiv: 1311.1818 [astro-ph.CO].

[224] Z. Zheng, A. L. Coil e I. Zehavi. «Galaxy Evolution from Halo Occupation

Distribution Modeling of DEEP2 and SDSS Galaxy Clustering». En: apj

667 (oct. de 2007), págs. 760-779. doi: 10.1086/521074. eprint: astro-

ph/0703457.

[225] Rongpu Zhou et al. «Target Selection and Validation of DESI Luminous Red

Galaxies». En: AJ 165.2, 58 (feb. de 2023), pág. 58. doi: 10.3847/1538-

3881/aca5fb. arXiv: 2208.08515 [astro-ph.CO].

[226] G. Zhu, Z. Zheng, W. P. Lin, Y. P. Jing, X. Kang y L. Gao. «The Dependence

of the Occupation of Galaxies on the Halo Formation Time». En: apjl

639 (mar. de 2006), págs. L5-L8. doi: 10.1086/501501. eprint: astro-

ph/0601120.

[227] Ying Zu, Rachel Mandelbaum, Melanie Simet, Eduardo Rozo y Eli S.

Rykoff. «On the level of cluster assembly bias in SDSS». En: mnras 470.1

(mayo de 2017), págs. 551-560. doi: 10.1093/mnras/stx1264. arXiv:

1611.00366 [astro-ph.CO].

https://doi.org/10.1093/mnras/stz470
https://doi.org/10.1093/mnras/stz470
https://arxiv.org/abs/1606.07817
https://doi.org/10.1093/mnras/stu1383
https://doi.org/10.1093/mnras/stu1383
https://arxiv.org/abs/1311.1818
https://doi.org/10.1086/521074
astro-ph/0703457
astro-ph/0703457
https://doi.org/10.3847/1538-3881/aca5fb
https://doi.org/10.3847/1538-3881/aca5fb
https://arxiv.org/abs/2208.08515
https://doi.org/10.1086/501501
astro-ph/0601120
astro-ph/0601120
https://doi.org/10.1093/mnras/stx1264
https://arxiv.org/abs/1611.00366

	Publications
	Acknowledgements
	Abstract
	Abstract
	Índice general
	Índice de figuras
	Índice de cuadros
	1 Introducción
	2 Historias de Formación de galaxias y sus Halos de materia Oscura
	2.1 Conexión entre de Galaxias y sus Halos Anfitriones
	2.2 Correlaciones entre zH y diferentes propiedades galácticas
	2.3 Resumen y Conclusiones

	3 La Red cósmica y el entorno local
	3.1 Muestra de Datos y Trazadores de zH a Masa de Halo Fija.
	3.2 Caracterización de la Red Cósmica y el entorno local
	3.2.1 Cuantificación del Entorno Local
	3.2.2 Caracterización morfológica de la Red Cósmica

	3.3 Resumen y Conclusiones

	4 Conclusiones
	Apéndices
	A Cósmologia Estándar
	A.1 Modelo de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW)
	A.2 Colapso Gravitacional y Formación de Halos de Materia Oscura
	A.3 Colapso Gravitacional
	A.3.1 Modelo de colapso esférico


	B Influencia de la retroalimentación de los núcleos activos de galaxias (AGN) y las Fusiones en la Evolución Galáctica
	C Información Mutua
	D Relaciones de suavizado
	D.1 Equivalencia entre filtros (radios) de suavizado
	D.2 Radio mínimo de suavizado

	E Exploración del umbral 
	F Caracterización de R para M fija
	Bibliografía


