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RESUMEN

Esta tesis cuantifica cémo la red césmica y el entorno local de los halos mo-
dulan la coevolucién entre galaxias y halos de materia oscura en el marco del
modelo ACDM, utilizando la simulacién hidrodinamica [llustrisTNG300-1 en
z = 0. El andlisis se centra en galaxias centrales y satélites con masa estelar
en el rango 107 < M, [h™] Mga] < 1011, para las cuales se reconstruyen his-
torias de ensamblaje de galaxias y sus halos anfitriones, cuyo rango de masa es

10" < Mp[h "My ] < 1047,

Los resultados muestran que, para galaxias centrales de baja masa, la eficiencia de
formacion estelar F, y el tiempo de ensamblaje de las galaxias centrales zg contie-
nen una sefial robusta de zy, mientras que en satélites esta conexion se diluye por
procesos ambientales posteriores a la caida en el halo. Ademas, se encontré que al
fijar 1a masa del halo, en el régimen de baja masa My, < 10'! h=! M, Ia corre-
lacion entre zyy y zg se hace mds robusta y para F, atn es significativa. En términos
de entorno local, se observé que estadisticamente og discrimina de forma eficiente
halos de ensamblaje temprano/tardio, mostrando que, especialmente en el régimen
de baja masa, halos que se ensamblan temprano tienden a habitar entornos de alta
anisotropia, mientras que aquellos que han ensamblado mas tarde tienden a habitar
entornos mas isotropicos. Adicionalmente, los resultados indican que a masa de
halo fija, ocg actiia como modulador del acoplamiento efectivo halo—galaxia a través
de zyy, revelando una jerarquia donde zp es el factor dominante en los pardmetros
observacionales zg y F4, mientras que xg actia como modulador estructural aso-

ciado al tidal assembly bias. En términos de la red césmica, encontramos que la
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clasificacién morfolégica por si sola es insuficiente para aislar las diferencias en los
tiempos de ensamblaje de los halos y tampoco tiene efectos sobre la relacion zy—F,
y ZH—ZG, por lo que g captura las variaciones locales del entorno, sirviendo como
puente fisico entre el entorno local y zy. 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 césmica. La clasificacién morfolégica

y R son descriptores complementarios.

Palabras clave: Anilisis de datos, Informacién Mutua, Formacién y evolucion de
galaxias, Red césmica, Anisotropia de marea, Estructura a gran escala, Simulacio-

nes cosmoldgicas.
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ABSTRACT

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 ACDM
framework, using the hydrodynamical simulation [llustrisTNG300-1 at z = 0.
The analysis focuses on central and satellite galaxies with stellar masses in the
range 10° < M, [h! Mo ] < 10", for which the assembly histories of gala-
xies and their host haloes are reconstructed, with halo masses spanning 10'" <

Mplh~ " Mg] < 1047,

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 zy,
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 My, < 10121 p1 M , the correlation between zy and zg becomes more
robust, and for F, it remains significant. In terms of the local environment, we
observe that statistically g 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, xg acts as a modulator of the effective halo—galaxy coupling through

viii



zy, revealing a hierarchy in which zy is the dominant factor in the observational
parameters zg and F,, while o 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 zj—F, and zp—z relations; therefore, g captures local variations
of the environment, serving as a physical bridge between the local environment and
zyy. 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 g 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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INTRODUCCION

El modelo cosmolégico estandar (ACD M) constituye el marco tedrico cuantitativo
para entender la formacion y evolucion de las estructuras cosmicas en el universo
(ver Apéndice A), vinculando las fluctuaciones primordiales en la densidad de
materia con el surgimiento jerdrquico de los halos de Materia Oscura (DM). De
acuerdo con las observaciones cosmoldgicas actuales (CMB !, BAO? y supernovas
de tipo Ia), el universo es geométricamente plano (k = 0) y la composicién de

materia-energia tiene cuatro componentes [125]:

= Componente relativista: Consiste en neutrinos y fotones primordiales. Los
fotones forman la radiacién césmica de fondo (CMB), descubierta en 1965,
y que interactuaron por ultima vez con la materia bariénica en z ~ 1100 (ver
definicion de redshift en el Apéndice A). Los neutrinos (v) forman el fondo
cosmico de neutrinos (CvB), que se desacoplé mucho antes en la historia del

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

= Componente barionica (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 funcién de luminosidad de las galaxias, obteniéndose

una contribucion de ~ 5 % al contenido total de materia del universo.

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

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

1 Cosmic Microwave Background/radiacién césmica de fondo
2 Barionic Acustic Oscillations/oscilaciones acusticas baridnicas
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ha podido observar directamente. Sin embargo, su existencia ha sido inferida
a través de fendmenos gravitacionales como en las curvas de rotacion de
las galaxias espirales [162]. En el contexto del modelo ACDM se asume
que esta componente estd dominada por materia oscura fria (CDM), es decir,
particulas no relativistas con velocidades térmicas despreciables, de modo que
su libre recorrido medio no borra las perturbaciones de densidad en escalas
galécticas. Se estima que ~ 27 % del contenido total de materia-energia del

universo corresponde a materia oscura.

= Componente de energia oscura: Cuya contribucién es de ~ 68 % del con-
tenido de materia y energia del espacio-tiempo. Se modela como una fuerza
repulsiva responsable de la expansion acelerada del universo; hasta el momen-
to no se ha observado ninguna interaccion directa mas alld de las inferencias

basadas en la ley de Hubble.

Esta composicién de materia-energia no solo determina la expansién acelerada’
del universo, sino que establece un régimen de crecimiento jerdrquico en que la
materia oscura fria sirve como esqueleto gravitacional para la acumulacién de gas

y la posterior formacién galdctica.

En el modelo ACDM, los halos de materia oscura (DM) constituyen las unida-
des fundamentales de estructura césmica que se originan a partir de fluctuaciones
primordiales de origen inflacionario, posteriormente amplificadas mediante inesta-
bilidad gravitacional durante la era de dominacion de materia. Estas perturbaciones
en la densidad de materia (5p/p ~ 107 en la superficie de dltimo scattering)
evolucionan jerarquicamente hasta alcanzar un contraste critico de densidad lineal
d¢ =~ 1.69 (valor tedrico que corresponde al modelo de colapso esférico idealizado;

ver Apéndice A) tras lo cual estas regiones se desacoplan de la expansion cosmica,

Describimos la expansién mediante el factor de escala a(t) de la métrica de Friedmann, Lemaitre

Robertson y Walker (FLRW); véase el Apéndice A para una introduccién detallada.
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colapsan gravitacionalmente y forman objetos virializados, conformando pozos de
potencial gravitacional que acrecientan materia circundante mediante acrecion difu-
sa, incorporando gas del medio intergaldctico y/o fusiones violentas con estructuras
vecinas. Durante este proceso, ademds de incrementar su masa de DM, los halos
capturan gas barionico que, ademds de interactuar gravitacionalmente esta someti-
do a procesos fisicos como gradientes de presion (principalmente presion térmica
del gas, y cuando es relevante presion de radiacion), enfriamiento y calentamiento
radiativo, choques y formacion estelar. La termodindmica al interior de esos pozos
de potencial estd regulada, entonces, por un balance critico entre procesos compe-
titivos: gravedad que induce el colapso gravitacional frente a la presion interna del
gas y los mecanismos de retroalimentacion asociados a la formacion estelar y a la
actividad de nucleos galacticos activos (AGN). Cuando el tiempo de enfriamien-
to (teoo1) €8 menor que el tiempo dindmico del halo (tgyn), el gas experimenta
inestabilidad térmica y colapsa hacia el minimo del potencial, formando estructu-
ras protogaldcticas cuya morfologia estard determinada por el momento angular
especifico y marcando el inicio de la formacion estelar. En este proceso, las prime-
ras supernovas de Poblacion III actian como agentes clave en el enriquecimiento
quimico y la regulacion de la eficiencia de la formacion estelar mediante retroali-
mentacion energética [39], la posterior evolucion de estos sistemas estd modulada
por su historia de ensamblaje. Halos que experimentan fusiones mayores desarro-
llan esferoides dominados por dispersion de velocidades, mientras que aquellos
que experimentan una acrecion suave preservan discos rotacionalmente soportados
por la gravedad. Esta dicotomia se evidencia de manera clara en la secuencia de
Hubble de las galaxias, que abarca desde galaxias espirales azules dominadas por
discos con formacion estelar activa (galaxias de tipo tardio) hasta elipticas rojas
caracterizadas por esferoides con formacion estelar suprimida (galaxias de tipo
temprano). Sin embargo, investigaciones recientes han revelado poblaciones inter-

medias que muestran galaxias de tipo tardio con colores predominantemente rojos
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y galaxias de tipo temprano con colores predominantemente azules que desafian

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

Figura 1: Distribucién 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 estdn conformadas por estrellas mds
viejas que las galaxias azules. Fuente: M. Blanton y The Sloan Digital Sky Survey

(www.sdss3.org).

El éxito del modelo ACDM en reproducir la homogeneidad e isotropia estadistica
del universo a escalas > 100 Mpc contrasta con la complejidad percibida en
muestreos a escalas menores del SDSS* como se muestra en la Figura 1, revelando
una complejared filamentaria en la distribucion de galaxias llamada la Red Césmica.
En este contexto, los halos de DM desempefan un papel central acumulando gas
y dando lugar al proceso de formacion de galaxias modulados por dos procesos

principales [160]:

1. Formacion in-situ: Proceso dominante durante la fase de formacién estelar

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

4 Sloan Digital Sky Survey, 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. Formacion ex-situ: Estrellas formadas en otras galaxias son acretadas. En
esta fase, la adquisicion de estrellas preformadas ocurre mediante fusiones
menores y eventos de disrupcion de mareas, los sistemas mas masivos crecen
considerablemente en masa y radio por acrecion de sistemas estelares saté-
lites més pequefios 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 estan 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 formacion y su interaccion entre la acrecion de gas, fusiones y
disrupcién de mareas, no solo determinan la evolucion de las galaxias, sino que
también generan patrones observacionales en la distribucion espacial, los cuales re-
flejan agrupaciones y correlaciones a diferentes escalas que contienen informacién
fundamental sobre procesos subyacentes. Para extraer y caracterizar esta informa-
cién contenida en la distribucién de galaxias se emplea la funcién de correlacién
&(r) de dos puntos, que cuantifica el exceso de probabilidad en comparacién con
una distribucion aleatoria de Poisson (homogénea e isotropica) de encontrar una
galaxia dentro de una distancia r alrededor de otra galaxia arbitraria [116, 148].

Esta funcidn se ajusta comtinmente a una ley de potencias [50, 116],

E(r) = (r/r0)",

donde y es la pendiente y 1y es la longitud de correlacion. Fisicamente, 1y indica la

escala a la cual la correlacion entre pares de galaxias a pequeia escala es suficien-
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temente potente como para ser interpretada como una huella de perturbaciones no
lineales [116], es decir, (T9) marca la escala de transicion entre el régimen lineal
(6 < 1) donde las perturbaciones crecen de modo proporcional al factor de escala
a(t), y el régimen no lineal (6 = 1), dominado por el colapso gravitacional y la
formacion de estructuras virializadas. En muchos casos, se caracteriza esta agru-
pacion en el espacio de Fourier a través del espectro de potencias de la poblacion
trazadora P44 (k), su comparacién con el espectro de potencias de materia Py (k)
pone de manifiesto diferencias sistemadticas en la amplitud del agrupamiento, que
se cuantifican a través del parametro de bias b (sesgo) y se define como [58]:

2 _ Pgal(k)

Pm(k) -

Es importante sefialar que, si bien esta definicion captura la relacion de amplitudes
a primer orden, este bias debe entenderse como un bias efectivo que depende
de mudltiples variables, b = b(k,z|8) donde 8 denota la seleccién del trazador
(por ejemplo, tipo de galaxia, rango de M, color, centrales/satélites, etc.) [40].
En el régimen lineal y a grandes escalas, es comun aproximar b como constante,
mientras que a escalas pequefas (& = 1) aparecen dependencias de escala, no-
linealidades, no-localidad y estocasticidad en la relacién galaxia—materia, por lo
que la cuantificacion del bias requiere precaucion [40, 53]. En particular, si la
descripcion se limita a estadisticos de dos puntos (como P (k) o &(r)), gran parte de
la informacion 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 informacioén a correlaciones de orden superior (por
ejemplo, biespectro), que un bias lineal constante no puede capturar.

Las diferencias entre la distribucion de galaxias y la de la materia se originan pre-
cisamente en esos procesos no lineales de formacion de estructuras: la gravedad

provoca el flujo de materia desde regiones de baja densidad hacia areas de mayor
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densidad, colapsando primero para formar los halos de materia oscura y posterior-
mente, en galaxias y cimulos de galaxias, mientras se generan vacios 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, cu-
mulos y vacios, dando lugar a la estructura de la red c6smica cuya geometria y
conectividad influyen en la forma en que los halos interacttian con su entorno. Esta
arquitectura implica que los modelos de formacién de estructura deben incorporar
no solo las propiedades intrinsecas de los halos de materia oscura, sino también
su posicion dentro del campo de densidad, donde factores ambientales (densidad
local, flujos de acrecion y las fuerzas de marea) modulan la relacion entre materia

oscura y poblacion 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 distribuciéon de materia subya-
cente, sino que exhiben un bias sistematico que depende tanto de su entorno como
de propiedades intrinsecas. La manifestacion de este fendmeno es especialmente
clara en los sistemas més masivos, los cimulos 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-
cién mayor que la de las galaxias individuales [50, 172]. Esta diferencia constituye
una de las primeras evidencias de que galaxias y cimulos de galaxias no actian
como simples trazadores de la distribuciéon de materia [92]. La escasez de los
cumulos masivos —seleccionados por su riqueza— sugiere que se formaron en
regiones donde las fluctuaciones de densidad primordiales (cola de la distribucion
Gaussiana) excedieron un umbral alto, tal como lo argument6 Kaiser [92]. Esta
seleccion intrinseca introduce un sesgo pronunciado, amplificando la funcién de

correlacion de los camulos (&¢¢(1)) en comparacion con la funcién de correlacion

7
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de la densidad de materia subyacente (&mm(r)). La magnitud de esta amplificacion
estd determinada por la rareza de las fluctuaciones primordiales en la escala de
masa de los cimulos, de modo que a gran escala (&, << 1) la amplificacién es
aproximadamente independiente de la escala T, resultando en & (1) =~ b? Emm(T)
con b aproximadamente constante pero dependiente de la masa. Esto subraya que
la correspondencia entre la distribucion de materia oscura y la distribucion de las
galaxias es compleja, ya que estas tltimas exhiben un bias sistematico que depende
de su entorno.

Estudios recientes han encontrado que en promedio, las galaxias mas 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 cu-
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
vacias [117, 144]. Ademads, Martizzi et al. [117] concluyeron que las dependencias
entre la masa y el entorno afectan mds a las galaxias satélites que a las centrales. En
términos de tiempos de formacion se ha encontrado que en promedio, las sobreden-
sidades que se desarrollan antes tienden a albergar halos y galaxias formados mas
tempranamente, facilitando la migracion de subestructuras hacia nudos o filamen-
tos; en contraste, en hojas y vacios, halos y galaxias se forman més tarde y tendrin
menos tiempo para acumular materia oscura y formar estrellas. Estos resultados
hallados tanto en simulaciones como en observaciones sugieren que las propieda-
des galdcticas —como masa y color— estdn correlacionadas con el entorno de sus
halos. Para cuantificar esta conexion galaxia-halo, se ha desarrollado el Modelo de
Distribucién de Ocupacion de Halos (HOD) [168, 224], que describe probabilidad
P(N|My,) de que un halo de masa virial My, contenga N galaxias de un tipo dado,
bajo el supuesto de que la masa del halo es suficiente para definir la ocupacion de ese
halo y, por consiguiente, su agrupamiento. No obstante, desarrollos tedricos y simu-

laciones numéricas de N-Cuerpos han revelado que el bias no depende tinicamente
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de la masa del halo My, sino que halos de una misma masa pueden exhibir dife-
rentes caracteristicas de agrupamiento segiin pardmetros secundarios vinculados
con sus propiedades internas, tales como la historia de formacién, concentracion,
abundancia de subestructuras, forma, dispersion 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 fendmeno se manifiesta, por ejemplo, en
halos de baja masa formados en etapas tempranas tienden a estar mas agrupados
(agrupamiento estadistico) y a exhibir una mayor concentracion (densidad interna)
en comparacion con los halos mds jovenes de la misma masa, con una inversion
de esta tendencia para los halos mas masivos; Estos efectos han sido observados
en simulaciones de N-Cuerpos e incluso persisten en simulaciones hidrodindmicas
como EAGLE e lllustrisTNG [36, 126]. Comprender este bias (masa + pardmetros
secundarios) es crucial para: (1) Calibrar modelos de la distribucién subyacente de
materia con mayor precision, (ii) revelar como pardmetros secundarios del halo,
modulan propiedades galdcticas observables y (iii) restringir modelos de forma-
cion estelar en diferentes entornos de la red césmica. No obstante, alcanzar estos
objetivos es desafiante por la complejidad multiescala y no lineal de la relacion
galaxia—halo. En particular, porque es completamente claro cémo las propieda-
des galécticas estdn influenciadas por el entorno en escalas que trascienden las
de los halos individuales. Si las propiedades galacticas estan correlacionadas con
las historias de formacién de sus halos, el assembly bias podria manifestarse en
la distribucién de galaxias [11]; este fendmeno es conocido en la literatura como
galaxy assembly bias [36, 47, 126, 226]. No obstante, tanto la evidencia observa-
cional como la tedrica respecto a este efecto sigue siendo objeto de controversia y
debate, ya que, desde una perspectiva observacional, algunos estudios corroboran
la deteccion de este efecto [99, 192, 216], mientras que otros trabajos indican que es

pequeio o incluso insignificante en relacion con las propiedades galacticas [21, 57].
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El origen del assembly bias atn no es claro, pero se ha mostrado que estd es-
trechamente ligado a la evolucién dindmica del entorno local de los halos. Hahn
et al. [80] mostraron que halos de baja masa que evolucionan en proximidades de
un halo mucho mas 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 acrecion 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 est4 fuertemente correlacionada con el campo de marea en redshifts (z)°
altos de z ~ 1, lo que sugiere que el assembly bias en halos de baja masa requiere
la consideracion de la evolucidn dindmica de las regiones donde se originan estos
halos, estando estrechamente ligado a la interaccidn entre la historia de formacion
del halo y el campo de marea inducido por la red césmica [24, 80].

Esta influencia ambiental no es aleatoria sino que se refleja en la distribucion
anisotropica de la materia en la red césmica, compuesta por cuatro tipos de entornos

morfolégicos clasificados segtn su densidad y caracteristicas dindmicas:

» Vacios (voids): Son vastas regiones practicamente despojadas de galaxias, que
ocupan la mayor parte del volumen césmico. Dindmicamente corresponden a
zonas de expansion en las tres direcciones, lo que las convierte en los entornos

mads isotrépicos del universo.

» Hojas (sheets/walls): Son estructuras planas que delimitan los bordes de los
vacios. Su dindmica estd dominada por el colapso gravitacional en una sola

direcciodn.

» Filamentos: Corresponden a estructuras alargadas y densas que canalizan el

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

5 Ver definicién en Apéncice A
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estructurales de la red césmica. Su formacion estd asociada al colapso en dos
direcciones, lo que genera entornos altamente anisotropicos y dindimicamente

muy activos.

» Clusters (Nudos): Son las regiones mas densas y compactas de la red cosmica
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 cimulos de
galaxias observados. En promedio, estos entornos tienden a ser mas isotro-
picos que las hojas y los filamentos, reflejando el estado final del colapso

jerdrquico.

Estudios recientes han identificado la anisotropia de marea® denotada por oy (el
subindice R hace referencia a la escala de suavizado del campo de marea), como
indicador fundamental del assembly bias [145, 156], ya que o caracteriza la
direccion preferencial de la compresion gravitacional del entorno a la escala fisica
de 4R,00p, donde Rypop se define como el radio donde la densidad media es 200
veces la densidad media de materia del universo (densidad de fondo)”), y se obtiene
a partir de los valores propios del tensor de marea Typ. Fisicamente, 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 og
permite una clara distincién entre entornos isotropicos y anisotropicos de acuerdo
al valor de og, valores bajos de esta cantidad (g < 0.2-0.5) caracterizan entornos
mas isotropicos, como clusters y vacios donde las fuerzas de marea ejercidas por el
entorno son mds suaves y simétricas en todas las direcciones, mientras que valores

altos (g 2 0.5) indican regiones marcadamente anisotrépicas, tipicas de entornos

Tidal Anisotropy.
En la literatura también es comun la convencion R,yo., definida como el radio donde la densidad

media es 200 veces la densidad critica; en este trabajo seguimos la definicidn respecto a la densidad

de fondo, consistente con Paranjape, Hahn y Sheth [145].

11
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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 anisotropia de marea explica en gran medida las tendencias del
assembly bias observadas para multiples propiedades internas de los halos como,
el tiempo de formacién (medido a través de la concentracion), forma (esfericidad
del elipsoide de masa), estructura de la dispersién de velocidades (esfericidad del
elipsoide de velocidad y anisotropia cinemdtica 3), y momento angular (espin).
En general, halos inmersos en entornos mds anisotrépicos (mayor «g) tienden a
agruparse mds fuertemente, son mas concentrados, méas esféricos (tanto en forma
de masa como en su elipsoide de velocidades), presentan mayor espin y muestran
distribuciones de velocidad més dominadas por el componente tangencial (es decir,
con [3 > 0). Los andlisis estadisticos de Ramakrishnan et al. [156] revelan que la
correlacion entre las propiedades internas de los halos y el bias a gran escala (by)
puede explicarse en gran medida a través de ag. Este pardmetro no solo muestra
la correlacién mds fuerte con by entre todas las propiedades evaluadas, sino que
ademads estd fuertemente correlacionado con las propiedades internas del halo, lo
cual sugiere que g —explorado en este trabajo doctoral— permite cuantificar la
manifestacion del assembly bias en la red cosmica. Este rol fundamental de o
permite cuantificar la influencia de la red césmica en el ensamblaje de halos.

En general, og es una manifestacion directa de la arquitectura de la red cosmica,
que es el resultado de la evolucién no lineal de las perturbaciones primordiales,
donde las regiones maés ricas en densidad (clusters/nodos) crecen en masa mientras
se reducen en tamafio, al mismo tiempo que los vacios 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 direccién y la
tasa de crecimiento de los halos (historias de ensamblaje), impactando sus propieda-

des internas debido a su posicion dentro de esta red. Simulaciones hidrodindmicas

12
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han mostrado cémo los filamentos proveen de gas frio a las galaxias en formacién
(particularmente en z altos ) y simultdneamente, generan gradientes de marea que

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

La compleja geometria multi-escala, conectividad jerarquica y amplio rango de den-
sidades de la red cosmica convierten su caracterizacion en un desafio fundamental.
En particular, cuantificar sus efectos sobre la formacion de estructuras requiere he-
rramientas capaces de caracterizar con precision sus cuatro elementos constitutivos.
Este reto ha motivado extensos estudios en simulaciones cosmolégicas [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 clasificacion que, segin su enfoque, pueden

agruparse en 6 categorias principales [104]:

1. Técnicas de grafos y percolacion [5, 6, 15, 41, 169, 171, 221]: Analizan la
conectividad de estructuras elongadas mediante percolacion y drboles de ex-
pansién minima (MST), identificando filamentos y regiones de vacio usando

centroides de grupos como nodos y criterios de ramificacion.

2. Métodos Estocasticos [37, 71-73, 100, 101, 165, 181-183, 189, 190, 199]:
Modelan la red c6smica 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 informaci6on morfolégica y geométrica local incluida en el Hessiano del
campo de densidad, marea o cizalladura de velocidad, basdndose en que la
evolucion dindmica de la red cosmica estd ligada al campo de fuerzas de

marea. Se destacan dos enfoques:

a) Escala Unica [13, 23, 38, 66, 79, 87, 103, 207, 220]: Utilizan el tensor
de marea (T-Web) o campo de cizalladura de velocidad (V-Web).

13
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i) T-Web: Clasifica las estructuras mediante la evaluacién del tensor

de marea T,g definido por el Hessiano del potencial gravitacional

b:

62
Tap = ﬁ,
donde ¢ es obtenido mediante la ecuacién de Poisson VZ2¢p =
4tGpd, con p la densidad media del universo y & el campo de
sobredensidad suavizado mediante un filtro gaussiano a una escala
fija. Dados los tres valores propios reales de Tyg, la clasificacion de
la red césmica se realiza de acuerdo al niimero de valores propios

Ai que superan un valor umbral Ay, [66, 79]:

» Nudos (cumulos/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).

= Vacios: regiones del espacio donde Tjj no tiene valores propios

positivos (0 valores propios> umbral).

Este umbral puede ser calibrado empiricamente y define el colapso

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

V-Web: Similar al método 7-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 comoviles, se define como:

14
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1 ov ov
ZCXB = — = + b .
2aH(z) \org  Ory
El anélisis de valores propios sigue un criterio andlogo al mencio-
nado en el caso de la T-Web, comparando cuantos A; > Ay,. Este

método captura mejor flujos dindmicos en regiones no virializadas,

pero es mds sensible a ruido numérico.

b) Métodos Multiescala [S, 10, 34]: Se consideran la evolucién de los
métodos T-Web 'y V-Web debido a que usa el Hessiano de distintos campos
fisicos. Identifican las estructuras de la red césmica en el espacio de
escalas (de filtros gaussianos variables) que aseguran la deteccién de
estructuras en todas las escalas, ya que reconoce que las estructuras
presentes no tienen un tamafo Unico, 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 extension multiescala del enfoque Multiscale Morpho-
logy Filter (MMF; Aragén-Calvo et al. [8]), que caracteriza la morfologia
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 aplicara el andlisis:
s Densidad &, NEXUS _den.

» Tensor de marea Ty, NEXUS_Tidal (usado en este trabajo).
Esta eleccion permite una clasificacion estructural fisicamente
motivada, ya que refleja directamente la configuracién del campo
de fuerzas gravitacionales que regula el colapso anisotropico de

la materia.
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» Logaritmo de la densidad logqo(1 + 0), NEXUS_denlog.
= Divergencia del campo de velocidad 0, NEXUS_veldiv.
» Cizalladura del campo de velocidad o, NEXUS_velshear.

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

cionado, de ancho:

Rn = (V2)™R,, (1)

donde R es la escala mds pequena donde se espera encontrar estruc-

turas. En la practica, Ry es la longitud de una unidad de celda.

3) Calculo del Hessiano: Para cada campo suavizado, se calculan los
valores propios de la matriz Hessiana del campo seleccionado (donde

A1 <A < A3).

4) Extraccion de signaturas (firmas) morfologicas: Se usan los valores
propios para construir el espacio de signaturas (respuestas o firmas
morfoldgicas) §(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 Ry, construyendo la representacion del espacio

de escalas en cada punto del volumen.

6) Fusion multiescala: Para cada punto del volumen se combinan las
signaturas a lo largo de todas las escalas y se selecciona la de mayor

intensidad:
8(x) = méx Sy (x) (2)
n
Esto asegura que cada estructura sea detectada en la escala en la que
es mas prominente.

7) Aplicacion de umbrales fisicos: Se aplican criterios fisicos para

un umbral de deteccion. Para los clusters, el umbral se basa en la
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viralizacion (A > Ayir), mientras que para filamentos y paredes, se

usa la dependencia de la masa con la signatura (pico de AM?).

NEXUS+: Mejora el algoritmo original aplicando el anélisis no sobre el
campo de densidad directamente, sino que usa un filtro log-gaussiano que
le permite manejar mejor las diferencias de 6rdenes de magnitud en el
campo de densidad, mejorando el contraste y reduciendo la sensibilidad
al ruido numérico en zonas subdensas, que permite una deteccion mas

robusta de paredes y filamentos.

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

Caracterizan la conectividad global y propiedades topoldgicas del campo de
densidad mediante la teoria de Morse (DisPerSE), SpineWeb (identificacion
de filamentos/paredes como bordes entre cuencas), Watershed (delimitacion
de vacios). La ventaja de estos métodos es que capturan la conectividad
intrinseca de la red césmica mediante propiedades topoldgicas sin asumir

geometrias locales.

. Métodos en el espacio de fases [61, 62, 77, 85, 86, 155, 170]: Estos métodos
analizan la estructura dindmica de la red cosmica mediante el estudio del
espacio de fase (posicion + velocidad) de la distribucion de materia. Se
basa en la evolucion 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

identificacién morfoldgica directamente ligada a la dindmica gravitacional.

. Andlisis (3-Skeleton y aprendizaje automatico [184]: El trabajo de Suarez-
Pérez et al. [184] propone un procedimiento para inferir los elementos de
la red césmica a partir del grafo (3-Skeleton, entrenando un clasificador de

Random Forest para predecir la clasificacion T-Web utilizando caracteristicas
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derivadas del grafo. Usando catdlogos de galaxias de la simulacién Illustris-
TNG, ellos encontraron que con 3 = 1y la T-Web del campo de materia
oscura suavizada 2 Mpc, el clasificador Random Forest aprovecha mejor las
caracteristicas del grafo para clasificar a una galaxia como perteneciente a

nudo, filamento u hoja.

El (3-Skeleton es un algoritmo que construye un grafo de proximidad a partir de
una distribucién de nodos (en este caso, galaxias) y depende de un parametro
continuo (3 que define una region de exclusion entre cada par de nodos. Dos
nodos p y q se conectan si no existe un tercer nodo dentro de esa region de
exclusién (definicion tipo “luna”). Para 3 = 1 el criterio coincide con el grafo
de Gabriel (se une p y q si la esfera con didmetro pq estd vacia), mientras que
para 3 = 2 se obtiene el Relative Neighbor Graph (RNG). Este grafo captura
de manera no paramétrica la geometria 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 caracteristicas de entrada para el clasificador.

Estos métodos reconstruyen y clasifican el entorno cosmoldgico a partir de ca-
tdlogos, ofreciendo una caracterizacion geométrica y dindmica del universo. Sin
embargo, debido a la no linealidad de la fuerza gravitacional y el gran nimero
de procesos fisicos involucrados que permiten el crecimiento de las fluctuaciones
en el campo de densidad y la formacion de las galaxias, los métodos analiticos
resultan insuficientes para abarcar todo el rango de escalas, por lo que se requiere
el uso de metodologias que evolucionen las condiciones iniciales cosmoldgicas. En

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

1. Simulaciones numéricas: Resuelven numéricamente de forma explicita las

ecuaciones dindmicas y las ecuaciones basicas de la gravedad e hidrodindmica

(cuando aplica) en un amplio rango de escalas, se clasifican en dos categorias:
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a) Simulaciones de Materia Oscura (Simulaciones de N-Cuerpos “puras”):
Modelan inicamente materia oscura; en este caso, la distribucion de ma-
sa es representada por un conjunto de particulas no colisionales bajo la
interaccion gravitacional. Los algoritmos mds destacados son: el algo-
ritmo Particle-Particle (PP) y el tipo arbol (Tree). Otros son el Particle
Mesh (PM), que usa un método basado en integrales (Integral-Based);
el Particle-Particle-Particle Mesh (P3 M), un método hibrido; y el Tree-
Particle (TPM), que es un método adaptativo [125, 205].

b) Simulaciones hidrodindmicas: Modelan la formacion y evolucién de las
galaxias resolviendo las ecuaciones gravitacionales y las hidrodindmicas
en el contexto cosmoldgico incorporando procesos de enfriamiento del
gas, retroalimentacion estelar de agujeros negros y supernovas, y en al-
gunos casos, campos magnéticos y rayos cosmicos. Ademas, simulan las
propiedades de la materia oscura, sin hacer simplificaciones a los mode-
los fisicos, logrando modelar galaxias individuales en las simulaciones
de mejor resolucion. Existen varios métodos para resolver las ecuacio-
nes hidrodindmicas, entre ellos: métodos eulerianos (Grid-Based), méto-
dos lagrangianos (Particle-Based), especialmente los SPH3, y el método
lagrangiano-euleriano, que es una mezcla de los anteriores. El cédigo
mas destacado es AREPO [180], cuya aplicacion mds detallada acerca de
la formacion y evolucion de las galaxias corresponde a las simulaciones

Ilustris[134] e Iustris-TNG [135].

2. Modelos semianaliticos (SAM): Combinan aproximaciones analiticas con
calibraciones de las simulaciones numéricas de N-cuerpos mds detalladas.
Utilizan los halos de materia oscura de simulaciones de N-cuerpos y me-
diante un modelo analitico (receta), asignan las propiedades galdcticas (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 comparacién con las simulaciones
hidrodindmicas, lo que permite abordar diferentes procesos fisicos evaluando
rdpidamente sus efectos. Las propiedades tipicas 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 composicién quimi-
ca, entre otras cantidades. La principal desventaja de este método es el grado
de aproximacion, debido a que la mayoria de los procesos fisicos son intro-
ducidos “a mano”, lo cual hace que los c6digos se vuelvan muy complejos e
incluyen una gran cantidad de pardmetros no cosmoldgicos que generan gran

incertidumbre [18, 176].

A Integral Based

Simulaciones Numéricas |~
1 de N-Cuerpos S
.
.
™

- Simulaciones Numéricas ( B Mesh Based

Métodos Computacionales \
para la formacién y K P Grid Based
evolucion de las Galaxias A

Modelos Sermi- A\ | simulaciones Numéricas | "

Analiticos (SAM) ) de N-Cuerpos
Hidrodindmicas

AREPO

I particle Based

Figura 2: Métodos computacionales para el estudio de la formacién y evolucién de estructuras

[176][125][205]

Dada la imposibilidad de observar directamente los halos de materia oscura, la
utilizacion de estas herramientas computacionales se ha vuelto indispensable para
entender la conexidn entre galaxias y sus halos. A pesar de los avances del mode-
lo ACDM, persisten incégnitas fundamentales sobre los procesos que regulan la
formacion estelar, el apagamiento de formacion estelar en galaxias y el papel de la
red cosmica a gran escala en estas dindmicas. Abordar estos problemas requiere el
uso de simulaciones cosmoldgicas que incorporen de manera consistente la fisica

baridnica y el entorno a gran escala. En este trabajo empleamos la simulacion hidro-

20



10

INTRODUCCION

dindmica IllustrisTNG300 parte del proyecto The Next Generation® (IllustrisTNG)
[135], que resuelve de manera conjunta la evolucidn de la materia oscura, el gas, las
estrellas y los campos magnéticos mediante el codigo AREPO [180], y reproduce
propiedades observacionales clave de galaxias a lo largo de escalas cosmicas. Espe-
cificamente usamos los datos de la simulacion etiquetada como [llustrisTNG300-1,
que corresponde a la corrida de mayor resolucion de la familia TN G300, esta simu-
lacién cubre un volumen ctbico de 205 h™! Mpc de lado, con una resolucién de
2500° particulas de materia oscura (DM), donde cada particula de materia oscura
tiene una masa de 3.98 x 107 h™' M., y las celdas de gas una masa media de
7.43 x 10 ™" M, . La simulacién adopta pardmetros cosmolégicos consistentes
con las observaciones del satélite Planck [151]: Q,, = 0.3089, O, = 0.0486,
QA =06911yh =0.6774 10,

Los halos de materia oscura en Illustris TNG300 son identificados mediante el
algoritmo Friends-of-Friends (FoF) con una longitud de vinculo de 0.2 veces la
separacion media entre particulas, y los subhalos mediante SUBFIND [159]. La
masa del halo (My,) se defini6 como la masa total contenida en una esfera cuya
densidad media es 200 veces la densidad critica del universo a z = 0. La muestra
de galaxias seleccionadas en este trabajo incluye todas aquellas con masa estelar
M, > 107 h™! Mq 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 particulas estelares y garantiza historias de formacién suficientemente
detalladas. No obstante, para garantizar la robustez estadistica en el andlisis, se
requiere un minimo de 1000 galaxias por bin de masa estelar, lo que establece un
limite superior de M, = 10" h™! M, . Como resultado de ese filtro, la muestra

final de galaxias consta de Ncengral,gal = 127 907 y Nsagga1 = 89 699 distribuidos

https://www.tng-project.org/
h = Hp/(100kms™" Mpc ') es el pardmetro de Hubble adimensional; las unidades h~! Mpcy

h~ "M, indican cantidades escaladas con este valor.
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en 10 bins de masa estelar (con un ancho de bin de 0.25 dex'!). La Figura 3 presen-
ta la funcién de masa estelar para la muestra total, asi como las subdivisiones de

galaxias centrales y satélites.

—+— Todas
Centrales
2= —— Satéllites
o
T
O
o,
=
T
e
)
=,
S
46-
9.0 95 10.0 10.5 11.0 1.5 12.0 12.5
-1
log,y M,/Mg h
Figura 3: F

uncién de masa estelar para las galaxias de la simulacion divididas en todas las

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

Para cuantificar la historia de formacion, se utilizaron los arboles de fusién de la
. 1 ., . . 1 . L . L 12 l .
simulacién, siguiendo el progenitor mds masivo a través de snapshots'“. El tiempo

de ensamblaje de una galaxia (zg) se definié como el redshift en el cual alcanzé la

11 Es importante sefialar 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 minimo, especificamente se
incluyo el dltimo bin para las galaxias centrales (que contiene solo 540 objetos) y los dos dltimos

bins para las galaxias satélite.

2,99

12 En el contexto de las simulaciones cosmologicas, un snapshot es una “fotografia” del estado
completo del volumen simulado en un instante de tiempo/redshift dado. Illustris TNG300 sigue la

evolucién de los objetos a través de 100 snapshots que cubren 2.2 x 10710 < 2 < 127.0
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mitad de su masa estelar final en z = 0. De forma analoga, el tiempo de ensamblaje
del halo (z}y) se definié6 como el redshift en el cual el halo alcanz6 la mitad de
su masa actual. Esta definicion ha sido ampliamente adoptada por su utilidad para
vincular propiedades internas de los halos con observables galacticos [89, 192,
208]. Aunque zg no es directamente observable, se han desarrollado enfoques para
inferir esta cantidad mediante el ajuste de la distribucién de energia espectral (SED
por sus siglas en inglés) de las galaxias [89]. Al obtener los tiempos de formacién
de las galaxias seleccionadas de la simulacidn, la Figura 4 muestra el valor medio
de zg en funcién de la masa estelar para galaxias centrales, satélites y la muestra

total.

—8— Todas
Centrales
1.49 —— satellites

9.0 9.5 10.0 105  11.0 11.5
lOglOM*/h_lM@

Figura 4: Media del zg para las galaxias de la simulacién en funcién de la masa estelar. Los

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

satélite (verde) con masa estelar en el rango de 1090 < l\/l*[h_1 Mo ] < 10115

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

mads recientemente (menor zg), mientras que las galaxias mds masivas muestran
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tiempos de ensamblaje mas tempranos (mayor zg), con un cambio de comporta-
miento alrededor de M, ~ 10'%> h~" M, . Ademds, las galaxias satélite tienden
a ensamblarse mds temprano que las centrales de masa similar, debido a efectos
ambientales como el tidal stripping y la supresion de la formacién estelar tras su
incorporacion al halo anfitrién [138]. En contraste, las galaxias centrales mas masi-
vas, que habitan en halos también mds masivos, suelen experimentar apagamiento
temprano debido a mecanismos como retroalimentacién de AGN o agotamiento del
gas frio, lo que es coherente con sus colores rojos y su mayor grado de agrupamiento
[161]. Finalmente, para galaxias con M, > 10'%> h=' M, se observa un ligero
retraso en zg, posiblemente vinculado a eventos de fusion tardios o al reciclaje efi-
ciente de gas previamente expulsado [89]. Aunque estas galaxias pueden mantener
una formacioén estelar residual, sus poblaciones estelares dominantes siguen siendo

antiguas y enrojecidas.

Sobre esta base conceptual, esta tesis busca establecer como la red c6smica influye
en la formacion de halos y en la evolucion de sus galaxias. En particular, se analiza
como la red césmica modula la coevolucion entre galaxias y halos de materia
oscura en el marco del modelo ACDM, utilizando la simulacion hidrodinamica
HlustrisTNG300-1 az = 0. El andlisis se centra en galaxias centrales y satélites en el
rango de masa estelar 10° < M, [h™! Mgy ] < 1011, reconstruyendo sus historias
de ensamblaje para responder qué propiedades galdcticas contienen informacién
mds robusta sobre el tiempo de ensamblaje del halo zy y en qué medida esa
conexion es modulada por el entorno, tanto en términos de anisotropia de marea
(o) como de morfologia (NEXUS_tidal).

La investigacion se desarrolla en dos etapas: en el Capitulo 2 se emplea la Infor-
macion Mutua (MI) como herramienta estadistica para identificar dependencias no
lineales y sefales de assembly bias entre zy y las propiedades galacticas obser-

vables. Posteriormente, en el Capitulo 3 se reinterpreta dicha conexién desde una
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perspectiva fisica y ambiental, caracterizando el entorno local mediante la aniso-
tropia del campo de marea (xR) y la morfologia de la red césmica (NEXUS_tidal).
A través de este enfoque dual, el trabajo busca establecer una jerarquia causal entre

la masa del halo, su historia de formacién y su ubicacién en la red cdsmica.



HISTORIAS DE FORMACION DE GALAXIAS Y SUS
HALOS DE MATERIA OSCURA

Las galaxias observadas proporcionan informacion fundamental para comprender
la estructura a gran escala del universo. De acuerdo con el modelo cosmoldgico
estandar (ACDM), 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 relacion entre

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

El andlisis de esta conexion galaxia-halo constituye un drea de investigacion suma-
mente activa dentro de la cosmologia, abordada mediante diversas metodologias,
como el andlisis del agrupamiento (clustering) de galaxias y el modelamiento de
la formacion de estructuras a través de simulaciones numéricas. Estos enfoques
complementarios buscan comprender como las propiedades observacionales de
las galaxias —como su distribucidn espacial o sus caracteristicas fisicas— estdn
influenciadas por las propiedades y la evolucién de sus halos anfitriones. En el

modelado de esta conexion, pueden distinguirse dos metodologias [210]:

= Modelado fisico [98, 132, 177]: Simula o parametriza los procesos fisicos
involucrados en la formacion y evolucion de galaxias, como el enfriamiento
del gas, la formacién estelar, la retroalimentacion y, en algunos casos, los
campos magnéticos. Este enfoque se implementa mediante simulaciones hi-
drodindmicas cosmoldgicas que resuelven las ecuaciones gravitacionales e

hidrodindmicas, aunque a un alto costo computacional. Como alternativa, los
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modelos semi-analiticos (SAM) [76, 93, 212] ofrecen una aproximacién mas
eficiente, utilizando prescripciones analiticas para describir los procesos fisi-
cos alo largo de los arboles de fusion extraidos de simulaciones de N-cuerpos.
Aunque los SAM requieren calibracion continua frente a simulaciones hidro-
dindmicas y datos observacionales, su principal ventaja radica en su bajo

costo computacional.

= Modelos empiricos: Utilizan datos observacionales para restringir un con-
junto especifico de pardmetros que describen la conexion galaxia—halo en
una época determinada o a lo largo del tiempo. Al requerir menos supuestos
fisicos, estos modelos ofrecen mayor flexibilidad para explorar aspectos poco
comprendidos de dicha conexién. Basados en las propiedades de los halos
predichas por simulaciones cosmoldgicas, los modelos empiricos establecen
vinculos directos entre observaciones de galaxias y estructuras de materia
oscura. Su base conceptual es el modelo de halos (Halo Model, HM), un
marco analitico que describe la distribucion de materia oscura a partir de
halos individuales como unidades fundamentales [46, 113, 147, 198]. Dentro

de este enfoque, destacan varios métodos:

* Modelo de Ocupacion de Halos (HOD) [97, 147, 210]: Especifica la
distribucion de probabilidad P(Ng|My) para el nimero de galaxias Ng
dado un halo de masa M. Este modelo permite estimar cudntas galaxias
y de qué tipo se encuentran en halos de diferentes masas, asi como su

distribucién espacial interna!.

* Funcion de Luminosidad Condicional (CLF) [197, 215]: Especifica la
distribucién P(Lg|My), es decir, la probabilidad de encontrar una gala-

xia de luminosidad Lg en un halo de masa M. Este modelo describe

1 La ocupacién de galaxias es una medida estadistica del ndmero esperado de galaxias en halos de
una determinada masa, y cdmo estdn distribuidas espacialmente dentro de dichos halos (funcién de

ocupacion).
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cémo la luminosidad de las galaxias varia 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
mondtona entre una propiedad del halo (como la masa o la velocidad
circular mdxima) y una propiedad galictica (como la masa estelar o la
luminosidad). En su forma més simple, asigna a cada galaxia simulada
un halo segun el orden de abundancia: la galaxia mas masiva se asocia
al halo mds masivo, y asi sucesivamente. Esta técnica no paramétrica co-
necta directamente la funcién de masa estelar (o de luminosidad) de las
galaxias con la funcién 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, mds alld de la masa o la velocidad circular maxima. Ejemplos de
estas extensiones incluyen el Halo Abundance Matching (HAM) y el Subhalo
Abundance Matching (SHAM), que consideran explicitamente la jerarquia en-
tre halos y subhalos. Ademds, las variantes conocidas como Emparejamiento
de Abundancia Condicional (Conditional Abundance Matching, CAM) intro-
ducen correlaciones secundarias, como el sesgo galactico (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

Distribucién 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 anfitrién. Su principio fundamental establece que las galaxias
mas antiguas habitan en halos mds antiguos. En términos précticos, las galaxias
mads masivas se asignan a los halos mas masivos mediante AM. Luego, dentro de
intervalos de masa estelar, las galaxias se ordenan segun el tiempo de formacion
del halo, asignando colores o tasas especificas de formacion estelar (SFR) segin
su posicion en dicha jerarquia. Como resultado, los halos de ensamblaje temprano
alojan galaxias mds rojas, mientras que los halos de ensamblaje tardio contienen
galaxias més 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 catdlogos de galaxias simuladas. En
particular, Hearin y Watson [82] introducen el concepto de zgiarve, definido como
el redshift a partir del cual se interrumpe el suministro de gas frio en una galaxia,
deteniendo asi su formacion estelar. Para una luminosidad fija, se supone que el
color estd en correspondencia con Zggrve, asignando colores mds rojos a valores
mas altos de este ultimo. Este pardmetro 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

al10'2h M. Si el halo nunca alcanza esta masa, se fija zgpar = 0.

2. zqcc: Elredshift en el que el halo se convierte en un subhalo, es decir, cuando

es incorporado a un halo mds masivo. Para halos centrales, z,.. = 0.

3. Ztorm: El redshift que marca la transicion entre la fase de acrecion rdpida y la

fase de acrecion lenta del halo.

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

datos del SDSS? DR7 para obtener la distribucién observada de colores de las

2 Sloan Digital Sky Survey
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galaxias. Posteriormente, aplicaron la técnica de lente gravitacional galaxia—galaxia
para estimar la distribucion de masa de los halos asociados a dichas galaxias. El
catdlogo simulado fue construido utilizando arboles de fusion y catdlogos de halos
del proyecto Bolshoi [17], y aplicaron la técnica de Abundance Matching utilizando
como propiedad del halo la velocidad circular maxima alcanzada a lo largo de su
historia de ensamblaje, Vpeax. Esta magnitud se considera particularmente ttil para
predecir la fraccion de galaxias satélite, ya que refleja tanto la profundidad del
potencial gravitacional como el historial de interacciéon del halo. Se asumié una
relacion mondtona entre Vpeax y la masa estelar, asignando galaxias més masivas
a halos con mayor Vpeak. Para estimar las masas estelares se utilizé la magnitud
absoluta en la banda r. La asignacion del color a las galaxias simuladas se realiz

en dos etapas:

i. Se defini6 la funcién de probabilidad empirica Pspgs(g — 1 | My) 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
POT Zgtarve (@ través de Vpeqr), mientras que las galaxias observadas fueron
ordenadas por color g — 1, de tal forma que las mds rojas aparecen primero.
Luego, se emparejaron aleatoriamente ambas listas en nimero, seleccionando
los colores simulados segiin la distribucion Pspss(g — 1 | M, ). Este proce-
dimiento garantiza que la distribucién 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 distribucion de colores g — 1 de galaxias centrales y satélites,

asi como la dependencia de dichos colores con la masa de su halo anfitriéon. Ademas
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reproduce la funcién de correlacion proyectada de dos puntos (projected 2PCF) en
funcion de la masa estelar a partir de datos del SDSS DR7.

En términos generales, el modelo parte de la suposicion de que el color o la sSSFR
de una galaxia pueden actuar como indicadores de la edad del halo. No obstante,
estudios posteriores han cuestionado esta hipétesis. Por ejemplo, Lin et al. [107]
examinaron el fenémeno del sesgo de ensamblaje de halos (halo assembly bias),
explorando la relacién entre la edad del halo y la sSFR bajo una correspondencia
mondtona, no obstante, no encontraron evidencia concluyente de dicha correlacion,
lo que sugiere que la sSFR no refleja directamente la historia de formacion del halo.
Por otro lado, Lim et al. [ 105], utilizando grupos de galaxias del SDSS, propusieron
la fraccion de masa estelar de las galaxias centrales respecto a la masa de sus halos
anfitriones f. = M, /My, como indicador observacional del tiempo de ensambla-
je del halo. Hallaron que halos con altos valores de f. tienden a haber ensamblado la
mitad de su masa en épocas mds tempranas, y que sus galaxias centrales son mas ro-
jas y con formacidn estelar apagada (quenched). De forma complementaria, Tinker
et al. [192] emplearon datos del catdlogo NYU Value-Added Galaxy para investigar
la relacion entre la edad del halo y las propiedades galdcticas, usando Myeqx (masa
méxima que ha alcanzado un halo) como proxy robusto para evitar sesgos de halos
splashback’. Descubrieron que, para galaxias centrales con M, > 10'°My/h~2,
la fraccion de galaxias apagadas (fq) aumenta ~ 5 % desde entornos de baja a alta
densidad. Esto sugiere una correlacion positiva entre fq y la densidad ambiental
(p), coherente con modelos donde la edad del halo esta correlacionada con la edad
estelar. Sin embargo, esta correlacion se debilita para galaxias menos masivas, lo
que podria indicar una inconsistencia con el modelo Age Distribution Matching

en dicho régimen. En linea con esto, estudios mas recientes han utilizado datos

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 DESI* un mapeo espectroscépico de nueva generacién 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 espectroscdpicas cldsicas de SDSS
estdn dominadas por el Universo local (z ~ 0.1), DESI construye catdlogos mucho
mas grandes y homogéneos a 0.4 < z < 1.0 para trazadores masivos y pasivos
como las Luminous Red Galaxies (LRGs’) [1, 114, 188, 225]. En este contexto,
Berti, Dawson y Dominguez [19] encuentran que, en el régimen de las LRGs, el
color no esta correlacionado con la edad del halo. Utilizando técnicas de SHAM y
usando el modelo Age Distribution Matching, construyeron catdlogos de galaxias
limitados en magnitud a z ~ 0.43, 0.52 y 0.63, aplicando criterios de seleccion de
LRGs del proyecto DESI. La muestra de halos proviene de la simulacion 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
agrupacion, reforzando la conclusion de que no hay una correlacion directa entre

el color y la edad del halo en LRGs.

Uno de los avances més importantes en el estudio de la conexion entre halos y
galaxias ha sido posible gracias a los desarrollos tedricos y tecnolégicos en simu-
laciones cosmoldgicas de N-cuerpos y en el andlisis estadistico de sus propiedades.
Estos estudios han permitido comprender con gran detalle los procesos de forma-
cién y evolucién del universo a gran escala. En particular, han revelado que, a masa
fija, los halos que se ensamblaron en épocas tempranas (halos mds viejos) tienden
a encontrarse en entornos con mayor clustering que aquellos que se ensamblaron

mas recientemente (halos mds jovenes). Este fendmeno es conocido como sesgo de

Dark Energy Spectroscopic Instrument.
Los criterios de seleccion de LRGs en DESI se basan en cortes en el espacio color-magnitud: se

emplean cortes en v — z y magnitud z (para la seleccion Optica), y en r — W1 y magnitud W1 (para la

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

32


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

HISTORIAS DE FORMACION DE GALAXIAS Y SUS HALOS DE MATERIA OSCURA

ensamblaje de halos (halo assembly bias) [69], y ha sido ampliamente investigado,
encontrandose que el clustering a masa fija depende no solo de la masa del halo,
sino también de su historia de formacion y de su estructura interna [49, 69, 70, 211].
En este contexto, se esperaria que el sesgo de ensamblaje también se manifestara
en las propiedades observadas del clustering de galaxias. Este fendmeno, conocido
como sesgo de ensamblaje de galaxias (galaxy assembly bias), ha sido cuantificado
tanto en modelos semi-analiticos [45, 47, 90] como en simulaciones hidrodindmi-

cas [12, 126, 127, 214].

Detectar observacionalmente el sesgo de ensamblaje de halos representa un gran
desafio, ya que requiere estimar tanto la masa de los halos de materia oscura como
su historia de formacion 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 galacticas 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 catdlogo de grupos del
SDSS DR4 para estudiar halos con masas del orden de 10'2 h~! M, , encontraron
que el clustering de galaxias centrales mds antiguas (segun la edad estelar media)
era débil pero significativamente mayor que el de galaxias mds jovenes, 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 ~ 10'2h~! Ma)
utilizando lentes gravitacionales y clasificaron las galaxias centrales del catdlogo de
grupos del SDSS DR7, como de tipo temprano o tardio en funcién de sus historias
de formacidn estelar (SFH), sin encontrar evidencia significativa del sesgo. Otro
estudio destacado es el de Miyatake et al. [123], quienes emplearon el catdlogo

de cimulos redMaPPer® (6pticamente seleccionado) y dividieron los ctimulos en

6 red-sequence Matched filter Probabilistic Percolation cluster finder algorithm
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dos submuestras segin la separaciéon media proyectada de sus galaxias miembro
respecto al centro del ciimulo, asumiendo que dicha separacion es un trazador del
ensamblaje. Estimaron masas de los halos por weak lensing (eligiendo halos con
masas similares) y reportaron una sefial de sesgo de ensamblaje para cimulos con
M ~ 2 x 10" h™" M, con una amplitud de clustering 60 % mayor que lo predi-
cho por simulaciones [187]. Sin embargo, estudios posteriores sugirieron que esta
senal podria deberse a efectos de proyeccion, es decir, a la inclusién de galaxias
no pertenecientes al cimulo a lo largo de la linea de vision [186, 187, 227]. Este
ultimo trabajo ademads investigd la posible correlacion entre propiedades de las
galaxias centrales y la historia de ensamblaje de sus halos, utilizando solo cimulos
con redshifts espectroscOpicos y técnicas de weak lensing junto con correlaciones
cruzadas cumulo-galaxia. Sus resultados sugieren que las caracteristicas de las
galaxias centrales no estdn significativamente correlacionadas con la historia de
ensamblaje de los halos a masa fija. En un enfoque complementario, Tinker et al.
[194] utilizaron catdlogos de grupos del SDSS y simulaciones N-body para evaluar
el grado de correlacion entre el ensamblaje de galaxias y el de halos. Se encon-
tré que estas correlaciones solo son detectables para galaxias centrales con masas
estelares mayores a 10" h~' M, . Finalmente, Zentner et al. [222] utilizaron un
modelo HOD ajustado a observaciones del SDSS DR7. Aunque no realizaron una
deteccidn directa del sesgo de ensamblaje, su modelo incluy6 explicitamente este

efecto, mejorando asi el ajuste al clustering observado.

Una caracteristica comun 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 deteccion basada en masa estelar, utilizando grupos del SDSS DR7
y separando la muestra entre galaxias centrales y satélites. Ademds emplearon la
tasa de formacion estelar especifica (sSFR) como trazador del ensamblaje de las

galaxias, midiendo las diferencias en la funcién de correlacion proyectada. Encon-
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traron que para galaxias centrales con masas estelares entre 10777 y 101127 M,
el clustering de aquellas con baja sSFR (ensamblaje temprano) era entre un 20 % y
30 % mayor que en galaxias con alta sSSFR (ensamblaje tardio), superando sistema-
ticamente en 10-30 puntos porcentuales a lo predicho por modelos semi-analiticos.
Por su parte, Tinker et al. [192] adoptaron el supuesto de que los halos con mayor
Mpeak han tenido mds tiempo para crecer, y por tanto son mas antiguos. Esto mitiga
efectos como los halos splashback7, haciendo de Mpeax un mejor indicador de la
edad del halo. Para determinar si la edad de galaxias y sus halos anfitriones esta
correlacionada utilizaron el catdlogo NYU Value-Added Galaxy Catalog basado
en SDSS DR7, identificaron galaxias centrales y midieron su fraccion apagada ()
en funcion de la densidad a gran escala (p). Los halos fueron clasificados segin
su crecimiento fraccional en simulaciones de N-Cuerpos de la serie Chinchilla®,
usando el algoritmo Rockstar®, un buscador de halos (halo finder) que opera en el
espacio de fase completo (6D), lo que permite una deteccién robusta de subestruc-
turas[17] y arboles 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 andlisis, observaron que para galaxias con M, > 10'°h™2M,, la
fraccion fq aumentaba aproximadamente un 5 % al pasar de regiones de baja a
alta densidad. Esto sugiere una correlacion positiva entre fq y p cuando la edad
del halo se correlaciona con la de la galaxia. Sin embargo, para masas estelares
menores, no hallaron dicha correlacién, lo que indica que el ensamblaje del halo

tiene un impacto pequeio pero estadisticamente significativo en el apagamiento de

Son halos actualmente centrales, que han sido subhalos de un halo mds masivo tras haber atravesado
su pericentro, y ahora reside fuera del radio virial del anfitrién; frontera asociada al splashback

radius (apocentro de su primera Orbita tras el infall).
La serie de simulaciones Chichilla (Chichilla Suite) es conjunto de simulaciones cosmoldgicas de

materia oscura disefiadas para producir catdlogos estadisticos de halos en distintos volimenes y

resoluciones

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

Otros trabajos han explorado ésta correlacion usando simulaciones cosmoldgicas
con mayor complejidad fisica. Por ejemplo, Montero-Dorta et al. [126] utilizaron
la simulacién magnetohidrodindmica [llustrisTNG300-1 para estudiar como varia
el clustering de galaxias centrales en funcién de la historia de formacion de sus
halos anfitriones a masa fija. Definieron el tiempo de formacion del halo (z; /)
como el redshift en el que se acumul6 la mitad de la masa final del halo en un tGnico
subhalo. Luego, analizaron el comportamiento de distintas propiedades galacticas
—como la masa estelar, la dispersion de velocidades (o), el color g — 1, la SFR, la
sSFR, el radio de masa media R} Y la densidad superficial—, encontrando que el
sesgo de ensamblaje de galaxias estd presente en distintos grados hasta masas de
halo de Mvir ~ 103 h™"M, lo que refuerza su caricter no trivial y dependiente
de propiedad. De forma complementaria, Montero-Dorta et al. [127] estudiaron en
la misma simulacién el impacto del historial de acrecion de masa del halo sobre
diversas propiedades galdcticas. Sus resultados mostraron que existe una conexion
sistemaética entre el ensamblaje del halo y propiedades como la sSFR, el color o el
apagamiento de la formacion estelar, aunque dicha correlacidn varia en intensidad
segtn el régimen de masa y la propiedad considerada. Ambos estudios apuntan a
que la relacion entre el ensamblaje galactico y el del halo es compleja, dependiente
del contexto y atin no completamente comprendida, lo que convierte al assembly
bias en un fendmeno activo y abierto de investigacidn tanto teérica como observa-

cional.

A pesar de los avances y las metodologias 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 comprensién mds profunda de la com-
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pleja relacién entre estas entidades sigue siendo un desafio en cosmologia. En este
sentido, el campo de la teoria de la informacién nos proporciona herramientas
poderosas, entre las cuales se destaca la Informaciéon Mutua (MI), originalmente
propuesta por Shannon [173] la MI permite cuantificar la dependencia estadistica
entre dos variables aleatorias sin asumir linealidad. A diferencia del coeficiente de
correlacion de Pearson 1y y, que slo permite evaluar la relacion lineal entre dos
variables, esta caracteristica 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 estadistica ha favorecido su adopcion en areas
como machine learning y deep learning, donde se utiliza en tareas como seleccion
de caracteristicas, clasificacion y reduccién de dimensionalidad. En cosmologia,
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 ficilmente identificables con
métodos clésicos. Por lo tanto, el andlisis mediante MI abre una via prometedora
para estudiar la conexion galaxia-halos desde una perspectiva novedosa, no paramé-
trica y cuantitativamente robusta, facilitando la deteccion de dependencias ocultas

y proporcionando un marco mas general para avanzar en esta linea de investigacion.

Con el fin de arroja luz sobre la conexion entre la formacion de galaxias y la evolu-
cién de las estructuras a gran escala, este capitulo tiene como objetivo cuantificar
la dependencia estadistica entre diversas propiedades galécticas y el tiempo de en-
samblaje de sus halos anfitriones (zyy) utilizando datos de la simulacién TNG300-1

[135]'9. 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/
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= Color(g —1i): Obtenido a partir de las magnitudes en bandas g e i proporcio-
nadas por la simulacién, calculadas como la suma de las luminosidades de

todas las particulas estelares que conforman cada subhalo [126].

= Tasa especifica de Formacion Estelar (sSFR): Definida como la tasa de

formacion estelar por unidad de masa estelar (M,),

SFR

SFR = ,
S M.

donde SFR representa la suma de las tasas individuales de formacion estelar

de todas las celdas de gas asociadas al subhalo.

s Eficiencia de Formacion Estelar: definida como:

M
F* - 10910 (W]i) s

Para ello se emplea la Informacién Mutua (MI), una métrica sensible a correlaciones
no lineales que busca determinar hasta qué punto estas propiedades galacticas actian

como un predictor robusto de zy a masa estelar fija M.

2.1 CONEXION ENTRE DE GALAXIAS Y SUS HALOS ANFITRIONES

Una piedra angular en la teoria de formacién de galaxias es la relacion entre la masa
estelar de una galaxia y la masa de su halo anfitrién, conocida como relacién masa
estelar—-masa del halo (SMHM, por sus siglas en inglés). Esta relacién cuantifica
la eficiencia con la que el gas frio disponible en los halos se convierte en estrellas,
y refleja la influencia de procesos de retroalimentacion (feedback) tanto estelar
como de nucleos galdcticos activos (AGN, por sus siglas en inglés) —tales como

la presion de radiacion de estrellas jovenes, los vientos estelares o las explosiones



2.1 CONEXION ENTRE DE GALAXIAS Y SUS HALOS ANFITRIONES

de supernovas—, cuya intensidad depende de la masa y la estructura interna de sus
halos anfitriones [118] en funcién de la masa de sus halos anfitriones.

La relacion SMHM ha sido extensamente estudiada mediante simulaciones hidrodi-
namicas y modelos semianaliticos (SAM), y constituye una herramienta clave para
comprender el crecimiento conjunto de galaxias y halos en el contexto jerdrquico
del modelo ACDM (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
etal. [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 galacticas, tanto
las observaciones como técnicas como Abundance Matching revelan una dispersion
significativa (scatter) en esta relacion. Este scatter sugiere que la masa del halo
es una condicién necesaria pero no suficiente para predecir la masa estelar y otras
propiedades galacticas [118]. En particular, en el caso de las galaxias centrales, la
dispersion puede atribuirse a una combinacion de factores que incluyen la historia
de formacion 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 formacién
estelar o por eventos de fusion galdctica (mergers) [16, 74, 127, 193, 214, 219].
Asi, la relacion SMHM no solo encapsula la eficiencia media de formacion estelar,
sino también la huella de procesos fisicos internos y ambientales que modulan la

evolucion galdctica mds all4 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 relacién masa estelar—masa del halo (SMHM)
para galaxias centrales (panel superior) y satélites (panel inferior) en la simulacion
HlustrisTNG300-1. El c6digo de color indica el rango de tiempos de ensamblaje de
las galaxias (zg, paneles derecho) y de sus halos anfitriones (zy, paneles izquierdo),
destacando la relevancia de estas variables en la evolucién conjunta de galaxias y

halos. En el caso de las galaxias centrales, se observa una clara tendencia: las
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galaxias mds masivas tienden a residir en los halos mds masivos, evidenciando una
relacion relativamente estrecha entre la masa estelar de estas galaxias y la masa del
halo anfitrién, 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 relacion SMHM exhibe una pendiente pronunciada hasta
aproximadamente My, ~ 1.44 x 10" h™! M, (linea verde discontinua), a partir de
la cual se vuelve mds plana debido a la creciente influencia de la retroalimentacién
por AGN vy los procesos de fusion galictica, que disminuyen la eficiencia en la
formacion estelar y promueven el apagamiento en las galaxias centrales [12, 118,
122,210]. Las lineas negras punteadas en cada panel marcan el rango que contiene al
68 % de las galaxias (10) a masa de halo fija. Este scatfer se mantiene casi constante
para halos con M}, < 10" h~! M, , pero se amplia en halos més masivos, lo que
refleja la creciente complejidad fisica 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 formacion estelar (F,). Los
halos con masas My < 1.44 x 102 h™' M, presentan valores promedio mas
altos de F, (regiones rojas), indicando una eficiencia maxima en la conversion
de gas en estrellas. En este régimen, sus pozos de potencial gravitacional mds
profundos retienen y acumulan gas de forma mads eficiente, superando los efectos
de retroalimentacion. Adicionalmente, en este recuadro se puede observar que a
M. fija, la eficiencia de formacion estelar F, decrece con el aumento de My, lo
que implica que los halos menos masivos!!

En halos con masas en el rango 10'"° < My, < 10" h™' M., que tipicamente

11 Aunque la tendencia central de F, aumenta hacia My, ~ 10’2 h~! Mg en el régimen de halos

menos masivos, en el intervalo 10" < My, < 102 h~! Mg, se identifica una subpoblacién en
el extremo de baja eficiencia (regiones azules), consistente con halos mds jévenes y con la dispersion
intrinseca de la relacién SMHM; ademds, dado que Fy = log,,(M4/My,), a M, fija se espera un

decrecimiento de F, al aumentar My,.

son mas eficientes en formar estrellas.
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albergan galaxias centrales con M, < 1010 p! M. , se observa una marcada
disminucién en F, (regiones azules), atribuida a la retroalimentacion por supernovas
que expulsan el gas e inhiben la formacién estelar. En cambio, en halos con My, 2
1.44 x 10" h™"M,,, la eficiencia también permanece baja, pero en este caso
debido al impacto de la retroalimentacion por AGN (ver Apéndice B), que regula
fuertemente la actividad de formacion estelar en halos masivos.

En el mismo panel (c6digo de color segtin zyy), se aprecia una correlaciéon negativa
entre zy y la masa del halo: los halos menos masivos tienden a ensamblarse mas
temprano, en concordancia con el modelo jerarquico de formacion de estructuras.
Ademads, a masa de halo fija (My, constante), las galaxias centrales mds masivas
tienden a residir tipicamente en halos con tiempos de ensamblaje mds tempranos.
Este comportamiento es consistente con los resultados de Artale et al. [12] en simu-
laciones hidrodindmicas y Zehavi et al. [219] en modelos semianaliticos, quienes
demostraron que a una masa de halo fija (por debajo de 102 h~! M, ), las galaxias
centrales mds masivas, en halos de formacién temprana y entornos mas densos,

tienden a estar mds agrupadas, reflejando el fendmeno 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 (My, < 1,44 x 10'2 h~! M, ; linea verde
discontinua) tienden a ensamblarse més temprano a medida que aumentan sus ma-
sas estelares. En particular, las galaxias centrales con masas estelares por debajo de
~10'%2 h=1 M, , alojadas en halos de M;, < 10'"> h™! M, , presentan tiempos
de ensamblaje estelar tempranos. Dado que estos halos se forman mds pronto y se
encuentran tipicamente en entornos mds agrupados, el efecto neto es una mayor
agrupacion de las galaxias, fendmeno conocido como galaxy assembly bias. Por el
contrario, las galaxias centrales mas masivas (M, > 10'%2 h=1 M, ) tienden a ha-
bitar en halos que se ensamblaron mads recientemente que sus galaxias. Esto indica

que, mientras estos halos siguen creciendo jerdrquicamente mediante fusiones, la
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y galaxias satélite (panel inferior). La linea negra discontinua en las galaxias centrales representa

la region dentro de 10 de la masa estelar media a masa de halo fija. Las galaxias centrales

muestran una estrecha relacion entre la masa estelar de las galaxias y la masa de sus halos

anfitriones, en particular para halos con My, < 1.43 x 10'2h~1 M, (linea verde discontinua).

Las lineas negras discontinuas muestran la region 1o a My, fija. La escala de colores indica los

tiempos de ensamblaje de los halos anfitriones (z4 a la izquierda y zg a la derecha) [31].

formacion estelar en sus galaxias centrales cesa mds temprano. Esta tendencia que-

da confirmada en el recuadro derecho de la Figura 5, donde se muestra la relacién

42



2.1 CONEXION ENTRE DE GALAXIAS Y SUS HALOS ANFITRIONES

SMHM codificada por cuartiles de zg. Este comportamiento es coherente con el
fendmeno de downsizing arqueologico [102], segin el cual las galaxias mds masi-
vas forman la mayor parte de sus estrellas de manera mds eficiente y en etapas mas
tempranas del universo. En estos casos, el tiempo de formacion del halo no coincide
con el de la galaxia, reflejando un desacople entre ambos procesos: aunque el halo
continda creciendo mediante fusiones, la galaxia ya ha formado la mayor parte de
sus estrellas antes de que los efectos de la retroalimentacién por AGN se vuelvan
dominantes y las fusiones galécticas alteren su morfologia y entorno inmediato
(véase Apéndice B y [27, 133]). Las tendencias observadas en F, complementan
este andlisis, aliendndose con las tendencias observadas en zy y zg. Por ejemplo,
las galaxias centrales mas masivas en halos con My, < 102 h™! M, tienden a
mostrar valores altos de F,, lo que indica una formacion estelar eficiente y tiempos
de ensamblaje tempranos tanto para la galaxia como para su halo. En cambio, los
halos mds masivos (M}, > 1.44 x 10" h~' M,,) presentan valores bajos de F,,
mientras que sus galaxias centrales muestran un ensamblaje estelar mds temprano
respecto al ensamblaje del halo, en consonancia con el escenario de downsizing

galactico.

La Figura 6 ofrece una vision mds detallada de este fendmeno, comparando los
tiempos de ensamblaje estelar zg de galaxias centrales y satélites con los tiempos
de ensamblaje de sus halos anfitriones zjy, distinguiendo entre dos casos: zy <
zg Y z4 = zg. Es notable que, para galaxias centrales mds masivas (M, >
107035 h=1 M), un porcentaje significativo de esas galaxias (entre el 22 % y el
42 %) se encuentran alojadas en halos de materia oscura que se ensamblaron mas
recientemente que la propia galaxia. Estos resultados indican que las galaxias que
presentan un efecto de downsizing marcado suelen habitar en halos con masas
My, > 1.44 x 10" h~' M . Esta observacién 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 formacion estelar tardia, lo que
resulta en sSSFR mads bajas. Para galaxias centrales en halos por debajo de este umbral
(Mp, < 1.44 x 10" h™' My,), el porcentaje de objetos que presenta zy < zg varia
entre el 2% y el 11 %. En consecuencia, las galaxias que exhiben zy < zg, es decir,
aquellas cuyos halos se ensamblaron mds tarde que su componente estelar, tienden
también a mostrar sSFR mds bajas y colores més rojos. Esto refuerza el escenario
de downsizing, donde las galaxias mds masivas completan su formacion 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 relacion SMHM se

extiende a lo largo de casi tres 6rdenes de magnitud en masa de halo, destacando la

diversidad en sus trayectorias evolutivas en comparacion con las galaxias centrales.

Mientras que la evolucion de las galaxias centrales estd principalmente regulada por
la masa de sus halos anfitriones, las galaxias satélite estin mds influenciadas por
las propiedades de sus subhalos y por procesos ambientales especificos durante su
incorporacion a halos mds grandes, como el ram pressure stripping, interacciones
de marea (tidal interactions) y la estrangulacion (strangulation) [138]. La misma
figura revela que las galaxias satélites con M, < 10'° h™! M, alojadas en halos
de hasta ~ 3 x 10" h~! M, presentan historias de formacién estelar extendidas,
coherentes con un ensamblaje galactico tardio. 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 fraccion ex situ; mientras
que los halos masivos capturan satélites de masa comparable a la galaxia central,

elevando esa fraccion. En satélites de baja masa, domina la formacién 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-
conexion marcada con el ensamblaje de sus halos anfitriones. La Figura 6 muestra
que el fendmeno z < zg es ain mds pronunciado en esta poblacion. Para masas
estelares bajas (M, < 10'9% h=1 M), hasta el 69 % de las galaxias satélite cum-
plen zyy < zg, mientras que para satélites mas masivos esta fraccién aumenta hasta
un 83 %. Esta notable diferencia evidencia las trayectorias evolutivas distintas entre
satélites y centrales. Las galaxias satélite suelen formarse en halos mas pequefios
en épocas tempranas, que luego son incorporados a halos mas grandes. Aunque sus
componentes estelares pueden haberse formado antes, sus halos anfitriones conti-
nudan acumulando masa, lo que genera la separacion entre zyy y zg. Tras su acrecion,
estas galaxias experimentan procesos de apagamiento ambiental que suprimen la
formacion estelar, generando una poblacidn satélite mayoritariamente pasiva [138].
Este camino evolutivo explica la fuerte tendencia observada de zyy < zg en satélites.
Ademads, para ambas poblaciones —centrales y satélites—, la fraccién de objetos

que presentan zy < zg aumenta sistemdticamente con la masa estelar.

A partir de estos resultados, surge de forma natural una pregunta clave: ;existe
una correlacion estadistica 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
seccion se analiza la relacion entre el tiempo de ensamblaje de las galaxias (zg),
el color (g — 1), la tasa especifica de formacion estelar (sSFR) y la eficiencia de
formacion estelar (Fy), con el tiempo de ensamblaje de sus halos anfitriones (zy).
Para ello, se emplea el estadistico de la Informacién 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 10025 h—1 M, (M, caracteristica), entre un 2% y un 11 % de las
galaxias muestran tiempos de ensamblaje mds tempranos que los de sus halos. La fraccién de
galaxias que cumplen la condicion zp < zg —es decir, cuyos halos se ensamblaron m4s tarde que
las propias galaxias— aumenta sistemdticamente 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 jerdrquica de sus halos de materia oscura.
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2.2 ANALISIS DE INFORMACION MUTUA ENTRE EL TIEMPO DE ENSAMBLA-
JE DEL HALO Y PROPIEDADES GALACTICAS (zg, COLOR (g — 1), sSFR

Y Fy)

Considerando la compleja conexidn entre las galaxias y sus halos anfitriones, en
esta seccion se utiliza la estadistica de Informacién Mutua (MI, por sus siglas
en inglés) para obtener una comprension mds exhaustiva de cémo distintas pro-
piedades galdcticas son influenciadas por la historia de ensamblaje de sus halos
anfitriones (zn). Especificamente, se estudian el tiempo de ensamblaje estelar de
las galaxias (zg), el color (g — 1), la tasa especifica de formacion estelar (sSSFR) y la
eficiencia de formacion estelar (F,). Este andlisis permite evaluar, de manera cuan-
titativa y sin suposiciones de linealidad, hasta qué punto la historia de formacion de

los halos condiciona las propiedades observacionales de las galaxias que contienen.

Tradicionalmente, para medir el grado de asociacién entre dos variables continuas
(x,y) se emplea el coeficiente de correlacién de Pearson 7y, definido en el in-
tervalo [—1, 1]. Un valor cercano a +1 o —1 indica una correlacion lineal positiva
o negativa fuerte, respectivamente, mientras que un valor cercano a 0 sugiere au-
sencia de correlacion lineal. Sin embargo, este coeficiente solo captura relaciones
estrictamente lineales: si la relacion entre x e y es no lineal (por ejemplo, expo-
nencial o logaritmica), entonces 1y puede ser nulo incluso cuando las variables
estan fuertemente correlacionadas. Por esta razon, el coeficiente de Pearson no
constituye una medida general de dependencia estadistica. Frente a esta limitacion,
la Informacién Mutua (MI) emerge como una alternativa mds robusta. Esta canti-
dad, originada en el marco de la teoria de la informacién [173], mide la cantidad
de informacion compartida entre dos variables aleatorias, sin importar el tipo de
relacion funcional que exista entre ellas. Si dos variables son independientes, su

MI es cero. En cambio, si comparten informacién —ya sea de forma lineal o no
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lineal—, su MI serd estrictamente positiva. En el contexto de este trabajo, la MI
permite detectar correlaciones ocultas o no triviales entre zy y las distintas propie-
dades de las galaxias, lo que proporciona una perspectiva mas completa y flexible
sobre su evolucion conjunta. Sin embargo, estimar la MI entre dos variables conti-
nuas plantea un gran desafio, ya que requiere conocer con precision la funcion de
densidad de probabilidad conjunta P(x,y) y existen diversos métodos para abordar
esta tarea, que van desde técnicas simples como la discretizacion de datos en bins
para aproximar la expresion de la MI mediante sumas finitas, hasta métodos més
sofisticados basados en modelos no paramétricos (véase [150] y las referencias alli

citadas para una discusién mds detallada).

En este trabajo utilizamos el médulo para Python GMM-MI'? [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 probabilisticos que representan distribuciones complejas
como combinaciones ponderadas de multiples gaussianas, lo cual resulta particu-
larmente 1til cuando los datos presentan estructuras multimodales o provienen de
poblaciones heterogéneas. Esta flexibilidad permite estimar de forma robusta y con-
tinua la funcién P(x,y), esencial para el célculo fiable de la MI. Por otro lado, el
método bootstrap se utiliza para evaluar la incertidumbre de la estimacion: genera
multiples 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 informacion
compartida entre ellas. En la practica, GMM-MI ajusta modelos gaussianos unidi-
mensionales a cada propiedad (por ejemplo, zg, z1{, SSFR, etc.) para identificar sus

componentes, y posteriormente ajusta la distribucién conjunta bidimensional de

12 https://github.com/dpiras/GMM-MI

48


https://github.com/dpiras/GMM-MI

2.2 CORRELACIONES ENTRE ZH Y DIFERENTES PROPIEDADES GALACTICAS

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 zyy y diversas propiedades galécticas (zg, color (g —1i), sSFR y F,) para cada
bin de masa estelar. Las variables zg y F, de galaxias centrales muestran la mayor correlacién con

zn [31].

La Figura 7 cuantifica las relaciones entre las propiedades galécticas y el tiempo
de ensamblaje de sus halos anfitriones (zp), revelando tendencias relevantes. En
particular, para la poblacion de galaxias centrales, el tiempo de ensamblaje zg y
F, son las variables que exhiben las correlaciones mds fuertes con zyy, superando
notablemente a la sSFR y al color (g —1i). Dentro de este contexto, F, emerge

como la cantidad que muestra la correlacién mads significativa, especialmente para
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galaxias centrales con masas estelares de hasta M, ~ 10192 h=T M, .

La Ml entre el color (g — 1) y zy sugiere una correlacién débil pero discernible, con
valores de MI ~ 0.14—0.18 nats'? para galaxias con masas estelares M, < 10102
h™! M . En contraste, la correlacion entre la sSFR y zjy es ain mds 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 sSSFR
constituyen indicadores observacionales robustos para inferir zy de los halos de
galaxias centrales. Por el contrario, la mayor correlacién observada entre F, con
zy refleja probablemente que halos menos masivos que se ensamblan temprano
ofrecen condiciones mds favorables para la conversion eficiente de gas en estrellas,
lo que deja una huella clara en F,. Aunque esta correlacion disminuye para galaxias
centrales mds masivas, su presencia en el régimen de baja masa refuerza la idea

de que F, actia como un indicador mds sensible del ensamblaje del halo que otras

propiedades.

En el caso de las galaxias satélite, los valores de MI para todas las variables son
sistematicamente bajos a lo largo de todos los rangos de masa estelar, reflejando una
desconexion significativa entre sus propiedades y el ensamblaje del halo anfitrion.
Este resultado es coherente con el hecho de que las propiedades de las galaxias
satélite estdn fuertemente condicionadas por procesos ambientales posteriores a su
integracion al halo como el ram pressure stripping, el harassment gravitacional
y/o la estrangulacion, més que por la historia de formacién de su halo de anfitrion.
No obstante, al examinar intervalos especificos de masa estelar, surgen indicios

de correlaciones atenuadas. En particular, se observa un leve incremento en la MI

En teoria de la informacién, la unidad fundamental es el bit. No obstante, por conveniencia mate-

matica se utilizan los nats, donde 1 nat = %(z)bits. Un evento con probabilidad 1/e contiene

exactamente 1 nat de informacion.
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del color (g —1) en el rango de 107> a 10'"> h=" M, , asi como un ascenso
similar para la sSFR entre 10'10y 10125 h=1 M., . Si bien estos incrementos son
modestos y se mantienen dentro del margen de incertidumbre, podrian sugerir que,
en ciertos entornos masivos, las propiedades estelares de algunas galaxias satélite
aun conservan un rastro tenue de la historia de ensamblaje del sistema anfitrion.
Aunque F, se posiciona como el mejor trazador de zy 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 relacion entre el ensamblaje de las galaxias y el
de sus halos anfitriones, la Figura 8 muestra la MI como funcién de la masa estelar
para galaxias centrales y satélites. En el panel izquierdo se presenta la MI entre zg

y z, mientras que en el panel derecho se muestra la MI entre F, y zy.
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Figura 8: Panel izquierdo: MI entre el tiempo de formacién de las galaxias (zg) y el tiempo de
formacion de sus halos anfitriones (zyy). Panel derecho: MI entre F, y z14. La Ml entre F, y zy de
los halos anfitriones muestra una correlacion mads fuerte que la MI entre zg y zy. El recuadro
muestra la MI entre My, y zyq, asi como la MI entre M, y zj{, ambas para galaxias centrales en
funcién de la masa estelar. Tanto el panel izquierdo como el derecho tienen la misma escala en el

ejey [31].
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Para galaxias centrales, la correlacion entre zg y zpy crece desde ~ 0.32 nats en
galaxias poco masivas hasta un maximo de ~ 0.35 nats en torno a M, ~ 10'0-%
h™' M, valor que puede considerarse como una masa estelar caracteristica. Sin
embargo, la correlacion entre estas variables es atin notable para galaxias de hasta
M, ~ 10'%5 h=" M., . Esto sugiere que, en este régimen de masas, la historia
de ensamblaje del halo puede desempenar un papel determinante en regular tan-
to la disponibilidad de gas como el momento en que ocurre la formacion estelar.
Por encima de este umbral, la MI decrece progresivamente, alcanzando valores de
~ 0.2 nats, indicando un debilitamiento de la correlacion entre galaxia y halo. En
contraste, para las galaxias satélite, la MI entre zg y z es consistentemente cerca
de cero en todos los rangos de masa estelar, lo que reafirma que sus propiedades

actuales estdn basicamente determinadas por procesos ambientales posteriores a su

incorporacion al halo anfitrion.

El panel derecho de la Figura 8 muestra que la correlacion entre F, y zjy es mds
fuerte que la encontrada entre zg y zy. En galaxias centrales con M, < 10102
h™! Ms , la MI crece desde ~ 0.38 hasta ~ 0.43 nats, alcanzando su maximo alre-
dedor de M, ~ 10'%% h=1 M, . Esta tendencia sugiere que F, captura de forma
mads directa los efectos integrados de la formacion estelar y los procesos de retro-
alimentacién, ambos intimamente ligados al historial de ensamblaje del halo. La
mayor correlacion de F, con zi en este régimen apoya la nocién de que la eficiencia
de conversion de gas en estrellas conserva una huella més clara del ensamblaje del
halo que otras propiedades galdcticas. Sin embargo, a masas estelares superiores
a M, > 102 h=T M, la MI entre F, y zyy empieza a disminuir, reflejando
que procesos internos como la retroalimentacion de AGN o las fusiones galécticas
(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 My, y zyy, aqui se
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observa una correlacién significativa en el rango 10° < M, < 101410 ="M,y
atn discernible hasta 10'%2> h~! M, lo que indica que galaxias centrales de baja
masa tienden a residir en halos que se ensamblaron mds temprano. En este régimen,
la correlacion entre F, y zy parece estar impulsada, en gran parte, por la correlacion
inherente entre My, y zy. Para masas estelares superiores M, > 10'%° h=T M,
la creciente dispersion 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 conexion entre galaxia-halo estd estrechamente
regulada por el ensamblaje de sus halos anfitriones, mientras que en galaxias mas
masivas esta conexion es erosionada por la influencia creciente de procesos internos
como la retroalimentacion 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 estdn estrechamente ligadas al ensamblaje de sus halos,
la evolucién de las galaxias mds masivas estd dominada por la accién combinada
de procesos internos como AGN feedback y las fusiones, los cuales erosionan la
conexion directa entre F, y zpy. Cabe resaltar que al usar un modelo de mezclas
gaussianas la estimacion de la MI es sensible al tamafio de la muestra, razén por
la cual en el extremo de mayor masa estelar, la menor abundancia de objetos incre-
menta la incertidumbre en la estimacion de la densidad de probabilidad y esto se ve
reflejado directamente en la Figura 8, donde se observa que la dispersion estadistica

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 asi, F, muestra una sefal levemente
mayor que zg, lo que sugiere que incluso bajo la accidon de procesos ambientales

extremos, la eficiencia de formacion estelar podria retener una huella atenuada del
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ensamblaje del halo anfitrion.

Motivados por las tendencias observadas en la Figura 8, en particular la fuerte
correlacion entre F, y zy para las galaxias centrales de baja masa, en la Figura 9 se
examina con mayor detalle esta relacion. Alli se presenta un diagrama 2D de bins
hexagonales (hexbin) que muestra a zy en funcién de F, coloreado por cuartiles de
zg para galaxias centrales divididas por bins de masa estelar. La figura revela una
correlacion lineal positiva entre F, y zyy, con coeficientes de correlacion de Pearson
enelrango 0.6 < 1y y < 0.8, para galaxias centrales con masas estelares por debajo
de la masa caracteristica (M, ~ 10'%2> h™! M, ). Este comportamiento indica
que, en este régimen de masa, la eficiencia de formacion estelar estd estrechamente
relacionada con el momento de ensamblaje del halo: halos que se forman temprano
ofrecen condiciones mds favorables para convertir gas frio en estrellas, reflejando
una historia evolutiva mds coherente entre galaxia y halo. Sin embargo, a medida
que se incrementa la masa estelar, esta correlacion se debilita rdpidamente, lo que
sugiere que la eficiencia de formacion estelar pasa a estar controlada principalmente
por procesos internos del halo. Este debilitamiento progresivo podria atribuirse
a factores como la retroalimentaciéon de AGN o por la probable influencia del
medio circumgaléctico (CGM, por sus siglas en ingles), que puede actuar como
un reservorio de gas caliente, dificultando la formacién de nuevas estrellas. En
concordancia con lo observado en la Figura 5 y la Figura 9 también resalta como F,
se relaciona tanto con zy como con zg, y como 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 mds 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 mds temprano, exhiben altos valores de F,.
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Figura 9: Hexbin plot de galaxias centrales para zy; en funcién de F,, coloreado por cuartiles de
zG. Se observa una correlacion lineal fuerte/moderada entre F, y zjy para galaxias con masas

estelares hasta 1010-25 p—! Mg [31].

El valor maximo de F, se alcanza en torno a masas estelares de M, < 101025

h™' Mg —correspondiente a halos con My, ~ 10" h~! My —, consistente con el
régimen de médxima eficiencia en la conversion de gas en estrellas. En el extremo
opuesto, para galaxias centrales con (1010 < M, < 10"2) h™' M,,, se observa
una correlaciéon moderada entre F, y zyy, la cual puede ser atribuida a eventos de
fusion recientes que inducen estallidos de formacion estelar. Sin embargo, estos
estallidos dependen en gran medida del gas reciclado —es decir, gas previamente
expulsado o calentado por procesos de retroalimentacion—, el cual tiende a ser
menos eficiente para formar estrellas en comparacion con gas primordial, debido a

su alta temperatura o bajo contenido de metales. Esta disminucién en la eficiencia
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puede limitar la capacidad del sistema para formar nuevas estrellas, lo que contribui-
ria al debilitamiento de la correlacion observada en galaxias masivas. Finalmente,
aunque los resultados de la Figura 9 podrian sugerir una posible influencia del
CGM como modulador de la disponibilidad de gas frio en estos sistemas masivos,
una hipdétesis que requiere estudios mds detallados.

En conjunto, estos resultados refuerzan la conclusion de que, en el régimen de baja
masa F, actia como un excelente trazador del ensamblaje del halo, mientras que en
galaxias mds masivas, su evolucidn parece estar gobernada por mecanismos internos

mas complejos y menos directamente vinculados al crecimiento jerarquico 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 anfitrion (f. = M, /My,) como un proxy del tiempo de
ensamblaje del halo. En dicho estudio, los autores demostraron que f,. se correlacio-
na con propiedades galacticas como el color (g — 1), la tasa de formacion estelar y
el tamano efectivo, sugiriendo que este pardmetro encapsula informacion relevante
sobre la historia evolutiva del halo. En nuestro trabajo, ampliamos esta aproxima-
cion mediante el uso de la MI para explorar una gama mds amplia de propiedades
galicticas, evaluando de forma cuantitativa la fuerza y naturaleza de estas correla-
ciones para obtener una vision mds detallada y matizada de la interrelacion 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 f, incluyendo
el efecto de downsizing para galaxias centrales. No obstante, nuestros hallazgos
van mds alld al evidenciar que la correlacion entre F, y zjy es notablemente mas
fuerte que la observada para otras propiedades como el color (g —1i) o la sSFR.
Esta tendencia es especialmente clara para galaxias centrales con masas estelares

inferiores a M, < 10'%% h~!' M, lo que sugiere que F, podria funcionar como
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un indicador més sensible de la historia de ensamblaje del halo que los trazadores
observacionales tradicionales. Estos hallazgos estdn en consonancia con estudios
previos que han subrayado la dificultad de establecer correlaciones robustas entre
propiedades observacionales de las galaxias y la historia de formacién de sus halos.
Por ejemplo, Lin et al. [107] no encontraron evidencia significativa de sesgo de
ensamblaje utilizando la sSFR y el historial de formacién estelar como indicadores
de zy, lo cual refuerza la idea de que estos indicadores pueden ser insuficientes para
capturar la complejidad del proceso. En cambio, trabajos como los de Rodriguez
Montero et al. [158] y Thomas et al. [191] han puesto de manifiesto el papel crucial
que desempeiian la retroalimentacién de AGN y las fusiones en la configuracién de
las propiedades galécticas. Esto sugiere que otros procesos internos y ambientales
—particularmente en el régimen de alta masa— tienen una influencia decisiva, lo
que hace que la identificacién de indicadores observacionales robustos del ensam-

blaje del halo continde siendo un gran desafio.

Estos resultados ponen de manifiesto la complejidad inherente en las relaciones
entre las propiedades galicticas y el tiempo de ensamblaje de los halos de materia
oscura. Si bien indicadores observacionales como el color (g — 1) y la sSFR pre-
sentan una capacidad limitada para rastrear el ensamblaje de los halos, la fuerte
correlacion observada entre la eficiencia de formacion estelar F, y z en galaxias
centrales sugiere que F, podria funcionar como un trazador mds confiable de la his-
toria de formacidn del halo. Esta conexion, particularmente evidente en el régimen
de baja masa estelar, refuerza la utilidad de F, como una herramienta diagndstica

clave para estudiar la coevolucion entre galaxias y sus halos anfitriones.
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Analisis MI para observables de grupo

Adicionalmente al estudio de las correlaciones de propiedades individuales de las
galaxias centrales y satélites, extendemos este andlisis a la estimacién de la MI
entre zy y algunas propiedades de grupo que reflejan las caracteristicas colecti-
vas de los halos que albergan galaxias centrales con masas estelares entre 107
y 10> h="M,,, junto con galaxias satélites con magnitudes absolutas en ban-
da r, M, < —19. Al incorporar propiedades entre las galaxias centrales y sus
compafieras satélites se busca capturar sefiales observacionales que puedan estar
correlacionadas con la historia de ensamblaje de los halos, ampliando asi nuestra
comprension 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 mds brillante del mismo siste-
ma. Este observable ha sido ampliamente utilizado como un posible trazador de la
edad o concentracién del halo. En términos dindmicos, 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 si remanentes
de satélites mas pequefios y menos brillantes, aumentando la brecha de magnitud
entre la galaxia central y sus satélites mas brillantes [64]. Este comportamiento
sugiere que una mayor brecha de magnitud podria estar asociada a una historia de
ensamblaje mds temprana y concentrada del halo, por lo que su andlisis 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 10'* h™! M en la simulacién TNG300 del proyecto IllustrisTNG, encontraron
una fuerte correlacion entre la brecha de magnitud —definida como la diferencia
en magnitud T entre la galaxia central y la cuarta galaxia satélite mas brillante
(con M, < —19)— y la época de formacién del halo anfitrién. De manera similar,

Vitorelli et al. [202] analizaron agrupaciones galécticas 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 mds concentrados, lo que se asocia con halos que se han formado en épocas mas
tempranas. Estos resultados se reforzaron con medidas de concentracion via 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 correlacion entre zyy 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: (1) la brecha de magnitud en banda r entre
la galaxia central y sus satélites mds brillantes (primero y cuarto mds brillantes;
panel superior izquierdo, Figura 10); (ii) la distancia entre la galaxia central y los
satélites mds cercanos (primero y cuarto mds cercanos; panel superior derecho);
(iii) la distancia entre la galaxia central y los satélites mds brillantes (panel inferior
izquierdo); y (iv) la riqueza del sistema, definida como el niimero total de galaxias
satélite con M; < —19 dentro del mismo halo (panel inferior derecho). Siguien-
do el criterio de Farahi, Ho y Trac [64], se seleccionan unicamente satélites con
magnitudes absolutas en banda v, M, < —19. Sin embargo, a diferencia de dicho
estudio, el presente andlisis se restringe a halos que contienen galaxias centrales
con masas estelares dentro del rango 107 < M, < 10""° h™" M, garantizando
consistencia con las condiciones de la muestra previamente definida. Esta meto-
dologia aprovecha el cardcter observacionalmente accesible de estos indicadores
frecuentemente utilizados en estudios de cumulos como trazadores indirectos del

historial de formacién del halo.

Los resultados presentados en la Figura 10 revelan patrones distintos en las pro-

piedades de las galaxias satélite y su distribucién dentro de los halos. Por ejemplo,
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Figura 10: MI en funcién de la masa estelar entre observables de agrupaciones y zp . Panel
superior izquierdo: MI entre la brecha de magnitud (definida como la diferencia en magnitud en
banda 1) entre la galaxia central del grupo y el satélite mds brillante, asi como el cuarto satélite
mds brillante, y zyy. Panel superior derecho: MI entre la distancia desde la galaxia central del
grupo al satélite mds cercano, asi como al cuarto satélite mas cercano, y el zy. Panel inferior
izquierdo: MI entre la distancia desde la galaxia central del grupo al satélite mds brillante, asi
como al cuarto satélite mds brillante y el z4. Panel inferior derecho: MI entre la riqueza (nimero

de satélites por halo) y el zyy [31].
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la MI entre la brecha de magnitud (tanto con el satélite mas brillante como con el
cuarto mds brillante) y zyy 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 mds brillante para calcular la brecha,
especialmente en halos de masa intermedia, aunque esta sefial se acompana de
mayores incertidumbres; esto sugiere que el cuarto satélite podria 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 zy,
las brechas de magnitud poseen un poder predictivo limitado como indicadores de
la formacion del halo. De forma similar, la MI entre la distancia al satélite mas
cercano y zy es relativamente alta en el régimen de baja masa estelar, lo cual
puede reflejar la influencia gravitacional de la cercania, pero decrece conforme se
incrementa la masa del halo. Para el cuarto satélite mas cercano, la MI alcanza un
valor ligeramente superior en el régimen de masa intermedia, aunque nuevamente
acompafado de mayor dispersion estadistica. Por el contrario, la distancia al satélite
mas brillante muestra valores bajos de MI en todos los bins de masa, lo cual sugiere
una correlacion débil con el historial de ensamblaje del halo. Por dltimo, el caso
de la riqueza resulta llamativo: la MI entre el nimero de satélites y z}; aumenta
sistemdticamente con la masa estelar de la galaxia central, lo cual sugiere que este
observable estd mas 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 relacion entre las propiedades de las galaxias

satélite y el tiempo de formacién del halo anfitrion.

La Figura 11 complementa y amplia 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, > 10'%2> h=1 M,,) se observa que aquellas alojadas en halos
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Figura 11: Diagrama hexbin para galaxias centrales mostrando zy en funcién de F,, coloreado por
cuartiles de riqueza (nimero de satélites con M, < —19). Se puede observar claramente que

galaxias con M, > 1010-25 p—1 M alojadas en halos con zp bajos, muestran zg altos y

~

simultdneamente bajos valores de F, y una mayor riqueza [31].

con tiempos de ensamblaje tardios (zy 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 configuracion sugiere un crecimiento sostenido
del halo a través de la acrecion de galaxias satélite, lo que estd en linea con un
escenario evolutivo jerdrquico. En contraste, para galaxias centrales de baja masa
(hasta la masa estelar caracteristica), los halos con valores altos de F,, —y por ende,
con historias de ensamblaje mds tempranas— tienden a presentar menor riqueza,
mientras que aquellos con F, mds bajos y ensamblajes mds recientes albergan un
mayor nimero de satélites. Este patron refuerza la idea de que los halos mas masivos

(Mp, > 144 x 10" h~!' M,) contindan su crecimiento mediante fusiones jerar-
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quicas, lo que se traduce en un mayor nimero de galaxias satélite (mayor riqueza).

Estas tendencias estdn en consonancia con los resultados discutidos anteriormente
(Figuras 5 y 8), donde se ha observado que halos con M}, < 10" h™! M, forman
sus estrellas de manera eficiente mds temprano, y respaldan los hallazgos de Moster,
Naab y White [130], quienes argumentan que en halos de baja masa la formacién
estelar in situ domina el crecimiento galdctico, mientras que en halos mds masivos,
las contribuciones ex situ —via acrecién de satélites— se vuelven cada vez mas
importantes. Esto explica la evolucién conjunta observada entre F,, zy y lariqueza,

particularmente en funcion de la masa del halo.

Los resultados presentados en las Figuras 9, 10y 11 ponen de manifiesto la compleja
interrelacion entre el ensamblaje de halos, las propiedades de sus poblaciones
satélite y la eficiencia de formacion estelar de las galaxias centrales. En halos de
baja masa, las galaxias centrales mantienen una conexion estrecha con la historia de
formacion de su halo, lo que se refleja en la fuerte correlacion observada entre zg,
z1 v F.. Esta coherencia sugiere un escenario evolutivo dominado por la formacién
estelar in situ y un ensamblaje jerdrquico temprano. En contraste, en halos mas
masivos, el crecimiento posterior a través de la acrecion de galaxias satélite conduce
a sistemas con mayor riqueza, menores valores de F,, y una correlacién mas débil
entre zy y zg para las galaxias centrales. Estos resultados reflejan trayectorias
evolutivas diferenciadas, en las que el ensamblaje jerdrquico tardio, los procesos
de fusién y la retroalimentacion (particularmente por AGN) modelan de forma
cada vez mas dominante las propiedades observadas. En conjunto, los hallazgos
subrayan que la historia evolutiva conjunta de halos y galaxias estd profundamente
influenciada por un entramado de procesos fisicos, cuyas huellas pueden rastrearse
mediante observables como F,, la riqueza o el desfase temporal entre la formacién

estelar y el ensamblaje del halo.

63



2.3 RESUMEN Y CONCLUSIONES

2.3 RESUMEN Y CONCLUSIONES

En este Capitulo se utilizé el andlisis de Informacién Mutua (MI) para investi-
gar la relacion entre las propiedades de las galaxias y la historia de ensamblaje
de sus halos de materia oscura, empleando datos de la simulacién hidrodindmica
HlustrisTNG300-1 a través del estudio conjunto de los tiempos de ensamblaje (z¢,
zy), tasas especificas de formacion estelar (sSFR), color (g —1) y eficiencia de
formacion estelar (F,). Este enfoque permitié identificar nuevas conexiones entre
galaxias y halos que no pueden ser capturadas por métodos tradicionales de co-
rrelacion lineal. Ademds del andlisis centrado en galaxias individuales (centrales
y satélites), también se extendid la metodologia a propiedades colectivas observa-
bles de grupos galdcticos —como la brecha de magnitud, la riqueza (ndmero de
satélites), y las distancias entre la galaxia central y sus satélites més cercanos o bri-
llantes— para evaluar su valor como trazadores del ensamblaje del halo anfitrién.
Esta combinacién de propiedades internas y grupales permitié una caracterizacion
mas completa de los factores que regulan la evolucién gal4ctica en distintos regi-

menes de masa estelar y su entorno. Los hallazgos clave se resumen a continuacion:

1. Se encontrd una fuerte correlacion entre el tiempo de ensamblaje de las ga-
laxias centrales (zg) y el de sus halos anfitriones (zy), especialmente en
sistemas de baja masa estelar. Especificamente, se encontr6 que la MI al-
canza un maximo de ~ 0.35nats en torno a una masa estelar caracteristica
de M, ~ 10'%% h~1 M, . Esto sugiere una relacién coevolutiva donde zg
retiene una huella significativa de zyy, influenciada por procesos de retro-
alimentacidén y el entorno. En contraste, las galaxias centrales mas masivas
presentan una correlacién mucho mas débil, donde la MI cae a ~ 0.2nats,
lo que indica trayectorias evolutivas mas complejas, dominadas por procesos

como fusiones mayores y retroalimentacion por AGN. Estas galaxias mues-
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tran tiempos de ensamblaje estelar mds tempranos en comparacion con el de
sus halos anfitriones (zg > z}{), acompafiadas de colores mas rojos (g — i)
y sSFR mads bajas, en concordancia con el fendmeno de downsizing y los
resultados de Moster, Naab y White [130], quienes encontraron que en los
halos masivos estas galaxias s6lo pueden crecer de manera eficiente a z al-
tos. En este contexto, se destaca la importancia de considerar a F, como un
indicador més robusto del ensamblaje del halo que variables tradicionales
como el color (g — 1) o la sSFR. La fuerte correlacion entre F, y zy, 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, < 1002 h=! M, refuerza la importancia
de zyy en la determinacién de algunas propiedades, como F,. Esta tendencia
puede atribuirse a una mayor pérdida de gas debido a la retroalimentacion de
supernovas, particularmente relevantes en halos de baja masa debido a sus
pozos de potencial poco profundos, que los hacen mds vulnerables debido a la
expulsién de gas impulsada por las explosiones de supernovas y la presion de
radiacion de estrellas masivas lo que en consecuencia afecta su crecimiento

[52, 110, 141].

. El anélisis de MI revel6 una correlacion débil pero discernible entre el color
(g —1) y el ensamblaje del halo (z}{) en galaxias centrales con masas este-
lares M, < 10'%% h=' M, con valores mdximos de MI cercanos a 0.18
nats. Para masas mayores, la correlacién se vuelve despreciable. De forma
similar, la correlacién entre sSFR y zy fue casi nula en todos los rangos de
masa. Estos resultados indican que ni el color ni la sSFR contienen suficiente
informacion sobre la historia de ensamblaje del halo anfitrién, lo que sugie-
re que estas propiedades estidn fuertemente moduladas por factores internos
(como disponibilidad de gas frio, fusiones) y efectos ambientales. Estos fac-

tores probablemente contribuyen significativamente mas al color (g —1i) y a

la sSFR observadas que el ensamblaje del halo en si. La falta de correlacién
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entre estas variables observacionales y el tiempo de ensamblaje de los halos
de DM que las albergan refleja los multiples mecanismos que influyen en la

evolucion de las galaxias mads alla de la historia de ensamblaje del halo.

. Para las galaxias satélite, los valores de MI fueron consistentemente bajos
para todas las propiedades analizadas, lo cual indica una desconexién signifi-
cativa entre sus propiedades y la historia de ensamblaje de su halo anfitrion.
Esta desvinculacién es coherente con la influencia dominante de procesos
ambientales tras su infall, como ram pressure stripping, tidal stripping y
harassment, que inhiben la formacién estelar al remover gas frio y polvo,
limitando atin mads la formacién estelar y el crecimiento evolutivo. Ademads,
el efecto de downsizing se manifiesta fuertemente en la poblacion de satélites,
diferencidndose del comportamiento de las galaxias centrales y sugiriendo
trayectorias evolutivas divergentes para ambas poblaciones. La eficiencia de
formacion estelar F, en satélites conserva una débil sefial de ensamblaje, pero

podria estar fuertemente amortiguada por efectos ambientales.

. El andlisis de la MI entre observables de grupos (clusters) y el tiempo de
ensamblaje de los halos anfitriones revela que ciertas propiedades colectivas
ofrecen informacion relevante, aunque limitada, sobre la edad del halo. La
brecha de magnitud, especialmente al considerar el cuarto satélite mas bri-
llante, muestra una correlacién débil con el tiempo de ensamblaje, pero mas
consistente que otras definiciones, lo que sugiere su utilidad limitada. Del
mismo modo, las distancias entre la galaxia central y sus satélites mds 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 conformacion
de estas distribuciones. Por otro lado, la riqueza de las poblaciones de gala-

xias satélites (nimero de satélites con M; < —19) surge como el observable
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grupal ligeramente mds fuerte, con valores de MI que aumentan de manera
consistente con M. Esto sugiere que en halos masivos la acumulacién jerar-
quica de satélites estd mas fuertemente ligada al ensamblaje del halo que otras
métricas, como la brecha de magnitud, la distancia al satélite mds cercano
o la distancia al satélite mds brillante; reflejando un crecimiento jerdrquico
prolongado y la acrecién 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

tardios conllevan una mayor poblacion 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 interaccién entre las propiedades
de los satélites, el crecimiento del halo y la eficiencia de la formacién de ga-
laxias (F,). Sin embargo, las débiles correlaciones generales entre la mayoria
de los observables de grupo enfatizan la complejidad de la relacion 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 formacién del halo. Un andlisis mds profundo
puede requerir la combinacion de multiples observables para desentranar la
intrincada coevolucion de las galaxias centrales y satélites dentro de sus halos

anfitriones.

La fuerte correlacion observada entre los tiempos de ensamblaje de las galaxias
centrales, la eficiencia de formacién estelar (F,), y los tiempos de ensamblaje de
sus halos anfitriones, respalda la existencia de una relacion de co-evolucién entre
galaxia y halo, impulsada tanto por mecanismos de retroalimentacion 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 mds vulnerables a los
efectos de la retroalimentacion por supernovas, lo que refuerza su vinculo evolutivo
con el ensamblaje jerarquico del halo. En contraste, las correlaciones méas débiles
encontradas para el color (g — 1), la sSFR y la poblacion de galaxias satélite refle-
jan la naturaleza multifacética de los procesos de formacion y evolucidn galictica.
Estos resultados subrayan la necesidad de considerar simultdneamente mecanismos
internos como la retroalimentacion estelar o por AGN y procesos externos como
las interacciones ambientales para comprender de manera integral la evolucién de
las galaxias. Estudios futuros podrian profundizar en el papel del CGM vy de otras
influencias ambientales para esclarecer con mayor precision los mecanismos que

dan origen a las tendencias observadas.

En conjunto, los resultados obtenidos a lo largo de este capitulo consolidan laidea de
que las propiedades de las galaxias centrales de baja masa, en particular F,, retienen
una huella clara del ensamblaje jerarquico de sus halos de materia oscura. Sin
embargo, a medida que se avanza hacia sistemas mds masivos o hacia poblaciones
satélites, esta conexion se diluye, dando paso a procesos internos y ambientales que
modulan la evolucidn galictica. El andlisis mediante MI ha permitido cuantificar
con precision estas correlaciones, aportando una vision estadisticamente robusta
del vinculo entre galaxia y halo. No obstante, la formacién y evolucién galdctica
no ocurre de manera aislada, sino dentro de una estructura cdsmica mayor. En este
sentido, resulta fundamental examinar cémo pardmetros que cuantifican el entorno
donde estas estructuras habitan condiciona las trayectorias evolutivas de los halos

y las galaxias que contienen, que serd abordada en el proximo capitulo.
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INFLUENCIA DE LA RED COSMICA Y EL ENTORNO
LOCAL

La conexion entre las propiedades de las galaxias, la historia de ensamblaje de sus
halos anfitriones y el entorno césmico constituye un aspecto clave para comprender
la evolucidn de las estructuras en el Universo. Los resultados del Capitulo 2 mos-
traron que para galaxias centrales de baja masa estelar (M, < 10192 h=TM,,),
tanto la eficiencia de formacion estelar (F,) como el tiempo de ensamblaje de las
galaxias (zg) actdan como trazadores sensibles del tiempo de ensamblaje de sus
halos anfitriones (z}y), sefialando una coevolucién galaxia-halo. Sin embargo, esta
correlacion se atenda significativamente en sistemas mas masivos y galaxias satéli-
te, donde procesos ambientales —como ram pressure stripping— y mecanismos de
retroalimentacion por AGN diluyen dicha conexion. Ademads, la débil correlacion
entre propiedades grupales (como la riqueza de satélites y la brecha de magnitud)
con zy sugiere que el entorno podria modular indirectamente la relacion entre las

galaxias y sus halos anfitriones.

La conexidn entre las propiedades de las galaxias y la historia de ensamblaje de sus
halos anfitriones observada en el Capitulo 2 no ocurre en el vacio, sino que esté in-
mersa en la red césmica. Los resultados previos evidenciaron una fuerte correlacion
zi-F4 en galaxias centrales de baja masa, pero un desacople en sistemas masivos
y satélites, sugiriendo una modulacién ambiental. A partir de estos hallazgos, en
este capitulo se investiga la fisica detrds de estas tendencias, analizando cémo el

entorno a gran escala y la anisotropia de marea local condicionan la historia de
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3.1 MUESTRA DE DATOS Y TRAZADORES DE ZH A MASA DE HALO FIJA.

ensamblaje (zyy) y su vinculo con los observables galdcticos. Para ello, se emplea
el algoritmo NEXUS_tidal para clasificar la morfologia de la red c6smica (nodos,
filamentos, muros y vacios) y el pardmetro xg para cuantificar el campo de marea
local. Este enfoque permite disectar el assembly bias y determinar si el entorno ac-
tia simplemente seleccionando halos de distintas edades o si modifica activamente

la eficiencia de la coevolucién galaxia-halo.

3.1 MUESTRA DE DATOS Y TRAZADORES DE Z}{ A MASA DE HALO FIJA.
Muestra de datos y cortes My,

Con el propdsito de aislar de manera robusta los efectos del assembly bias y
minimizar posibles contaminaciones asociadas a la dispersion en la relacion SMHM
(Figura 5), repetimos algunos de los analisis del Capitulo 2 para verificar si la
correlacion observada entre zg, F, y z se mantiene a My, fija. A partir de nuestro
catdlogo general de galaxias centrales descrito en la Introduccién, se descartaron
1753 halos anfitriones cuyo Rypo1, resultaba menor a ~ 5.55 x 102 h! Mpc,
de modo que Rypgp supere la escala de celda de la malla del campo de densidad,
asi garantizamos que los objetos estén adecuadamente resueltos para el andlisis
estructural posterior!. La muestra final se divide en 10 bins de My, distribuidos
uniformemente en escala logaritmica entre 1.0 x 10" a 1.24 x 10 h™' M, con

un ancho de bin de 0.25 dex.?

Cabe recordar que la escala fisica relevante de Rypop corresponde al radio dentro del cual la
densidad promedio es 200 veces la densidad media del universo, mientras que My, hace referencia
a la masa total contenida en una esfera cuya densidad media es 200 veces la densidad critica del

universo.
Inicialmente se definieron 13 bines; los cuatro mas masivos se agruparon en un tnico bin final por

baja estadistica.
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Figura 12: Funcién de masa de halos para los halos de la simulacién que contienen galaxias

centrales en el rango de masa estelar de 107 < M, [h! Mgl < 10115,

En la Figura 12 se muestra la funcién de masa para los halos de nuestra muestra.
La baja abundancia de halos masivos aqui observada es consecuencia directa de las
condiciones iniciales del modelo ACDM vy del crecimiento jerarquico de estructu-
ras, donde el campo de densidad primordial se describe como un campo aleatorio
gaussiano de perturbaciones adiabdticas® generadas durante la fase inflacionaria.
Dado que la varianza del campo de densidad suavizado, 0(M ), decrece al aumen-
tar la escala de masa, los halos mas masivos corresponden a picos raros de alta
significancia (cola fuertemente suprimida de la distribucion). En consecuencia, en
el extremo de alta masa, la funcién de masa estd fuertemente suprimida, mientras
que las fluctuaciones de menor masa son mucho mas frecuentes y colapsan primero,

formando estructuras pequefias que luego crecen por fusiones y acrecidn (escenario

Una perturbacién adiabdtica implica que las fluctuaciones en diferentes componentes (materia
oscura, bariones, fotones) estdn correlaciondas y mantienen la misma proporcién de ndmero, tal

como predicen los modelos inflacionarios estdndar.
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3.1 MUESTRA DE DATOS Y TRAZADORES DE ZH A MASA DE HALO FIJA.

bottom-up). Finalmente, la escasez observada se ve acentuada por el volumen finito
de la simulacién (efecto de varianza césmica), lo que limita estadisticamente el
nimero esperado de estos objetos extremadamente raros en la caja de simulacion.

Esta seleccion permite comparar halos de masas similares conservando tinicamente
las dependencias asociadas a las propiedades del ensamblaje. Al fijar M}, como
variable primaria, es posible explorar dependencias secundarias clave, tales como
la relacion entre edad del halo (zyy), su entorno en la red césmica y og. Este andlisis
su vez nos permitird investigar si dicha correlacién entre F,, zg y zyy reportada en
Camargo y Casas-Miranda [31] es en realidad una manifestacion del assembly bias
inducido por el entorno, es decir, si la posicion de los halos dentro de estructuras
cosmicas como filamentos, clusters u hojas —y su grado de anisotropia local—

condiciona tanto su historia de ensamblaje como F, y zg.

Trazadores de zy a My, fija.

Con la seleccion de halos ya definida, se reproduce el andlisis de correlacion del
Capitulo 2 sustituyendo los bins de M, por bins de My,. La Figura 13 presenta los

resultados para zg y Fy4, evaluando su efectividad como trazadores de zy; a My, fija.

A diferencia de lo encontrado en el capitulo anterior, la Figura 13 muestra que al
fijar My, la correlacion entre zyy y zg supera a la correlacion entre zy y Fi. En
particular, se observa una clara dependencia con la masa del halo indicando que la
MI entre z y zg aumenta desde 0.22 nats para halos menos masivos hasta alcanzar
un valor maximo de 0.51 nats para halos con My, ~ x10'22> h=! M, . Para halos
mads masivos, la MI disminuye sistemdticamente, al tiempo que las barras de error
incrementan. En cuanto a la correlacion entre zyy y F,, se observa que la MI alcanza
su valor maximo de 0.36 — 0.34 nats para halos con My, < x10' h™" M., . Esta

correlacion decrece rdpidamente a medida que My, aumenta, aunque presenta un
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Figura 13: Andlogo de la Figura 8 del capitulo 2, pero ahora por bins de My,. Panel Izquierdo: MI
(Informacién Mutua) entre zy y zg. Panel Derecho: MI entre z1 y Fy; el recuadro muestra la MI
entre zy y My, y entre zpy y M. La Ml entre zg y zy muestra ahora mayor correlacion mayor
fuerte que la correlacion entre F, y zpy. Tanto el panel derecho como el izquierdo tiene la misma

escalaen el eje y [32].

incremento sistematico en el extremo de halos muy masivos, acompafiado también
de un aumento en las barras de error. Para el caso de la Figura 13 inserta, confirma
que la correlacién entre zp y My, es practicamente nula para todos los bins de My,
mientras persiste una correlacién visible entre M, y zy para el rango de My, ya

mencionado.

Para verificar esta conexion, se analizaron las propiedades de las galaxias que
residen en el bin de My, donde la correlacién zy — zg es mdxima, y encontramos
que estas galaxias tienen una masa estelar promedio de M, ~ 1013 =1 M . Este
valor es notablemente consistente con los resultados del capitulo anterior, donde

también se encontrd que la correlacion entre zyy y zg alcanzaba su valor maximo

en el bin de masa estelar 1090 — 101925 h—1 M, (ver Figura 8 panel izquierdo).

Esta coincidencia sugiere que existe una conexion fisica subyacente: halos con

My, < 10" h™! M, albergan galaxias centrales cuya historia de ensamblaje (zg)
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3.1 MUESTRA DE DATOS Y TRAZADORES DE ZH A MASA DE HALO FIJA.

estd mds correlacionada con la de su halo, representando esta escala de masa un
régimen de acoplamiento maximo en la coevolucion galaxia-halo.

Las tendencias observadas en el Capitulo 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 regimenes diferentes: el primero de ellos se da cuando manteniendo
My, constante, F, actiia como trazador de la masa estelar mostrando que F, refleja
cudn eficiente es el halo para convertir su masa en estrellas y el segundo cuando
M., es constante, F, actia como trazador inverso de la masa del halo, reflejando
la anticorrelacién entre estas cantidades. Sin embargo, la correlacién entre F, y
zy es mds fuerte en galaxias centrales de baja masa estelar, principalmente porque
en ese régimen existe una correlacion inherente entre My, y zpy; al controlar por
masa de halo, esta correlacion se atenda, lo que muestra que el acoplamiento entre
Fi y zy es en gran medida, debido a que F, es una manifestacion de la conexién
entre la masa de halo y su historia de formacién, aunque F, retiene informacién
util sobre el historial de ensamblaje a My, fija. Para validar estas tendencias, la
Figura 14 reproduce la Figura 9 del Capitulo 2, pero esta vez teniendo en cuenta
que la correlacion dominante que es la relacion entre zy — zg, aqui los colores

muestran cuartiles de F,.

La Figura 14 ilustra estas tendencias en el plano zy—zg coloreado por cuartiles de
F,. Para My, <10'%% h~! M, se observa una correlacién moderadamente lineal
entre zy y zg (coeficientes de Pearson 0.6 < 1y < 0.7); para halos mds masivos,
ésta correlacion cae rdpidamente, pues al igual que en el capitulo anterior, a medida
que aumenta My, (M,), las galaxias tienden a presentar valores de zg superiores a
los de zyy. En términos de F,, el gradiente de color indica que a medida que My,
aumenta, halos con My, < 1022 h™! M, tienden a presentar valores mas eleva-
dos de F,. Especificamente, se evidencia que halos que se han formado en etapas

mads tempranas presentan valores mds altos de F, y sus galaxias exhiben, en general,
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Figura 14: Andlogo de la Figura 9 del capitulo 2, pero ahora por bins de My, y zy como funcién
de zg coloreado por cuartiles de F,. Para halos con My, < 1022 h™1 M se observa una
correlaciéon moderadamente lineal entre zg y zpy donde los halos mds antiguos tienden a mostrar

valores altos de F, h™! Mg [32].

historias de ensamblaje mds acopladas en comparacién con sus contrapartes mas
masivas; en el caso de aquellos que se han ensamblado més tarde, tienden a mostrar
bajos valores de F,, asi como sus contrapartes mds masivos muestran tendencias
acordes a las conclusiones presentadas en el Capitulo 2. Este patron 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 mds masivos,

este vinculo se debilita y otros procesos regulan la evolucion estelar.

En conjunto, estos resultados muestran que tanto F, como zg mantienen corre-
laciones robustas con ziy, incluso al controlar la masa del halo. La persistencia
observada en las correlaciones entre estas variables indica que la conexidén entre

galaxias centrales y sus halos anfitriones estd modulada por procesos fisicos subya-
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3.2 CARACTERIZACION DE LA RED COSMICA Y EL ENTORNO LOCAL

centes adicionales a la masa, donde el entorno desempeia un papel determinante.
En halos de baja masa que se han ensamblado temprano (zy alto) tienden a exhibir
mayores valores de F, y galaxias con historias estelares mds antiguas (zg alto), sugi-
riendo que se han formado en entornos més favorables para una evolucion eficiente
y acoplada, posiblemente menos densos o con menor influencia de mecanismos de
retroalimentacion que favorecen una coevoluciéon mds eficiente y acoplada. Por el
contrario, en halos mds masivos, estas correlaciones se atentian, en concordancia
con la creciente relevancia de efectos ambientales como la retroalimentacion por
AGN o la influencia del CGM, procesos que también dependen del entorno. Hasta
este punto, el andlisis por bins de masa y la segmentacion en cuartiles de F, y zg
sugieren que el entorno juega un rol decisivo en la modulacion de estas relaciones,
aunque la naturaleza exacta de dicha influencia ain no ha sido caracterizada de
forma sistemadtica. Por lo tanto, resulta crucial examinar como la ubicacion de los
halos dentro de la red césmica —ya sea en filamentos, nodos o ldminas— y la
anisotropia de marea local, cuantificada por el pardmetro og, modulan estas corre-
laciones. Estas propiedades del entorno no solo encapsulan la geometria del flujo
de materia circundante, sino que podrian actuar como intermediarios dindmicos

que condicionan la coevolucion de galaxias y halos.

3.2 CARACTERIZACION DE LA RED COSMICA Y EL ENTORNO LOCAL

Como se discutié previamente, en escalas menores de ~ 100 h~! Mypc la distribu-
cion de materia adopta una configuracion altamente anisotropica conocida como
la Red Césmica que puede describirse como una red filamentaria interconectada
compuesta por los cuatro tipos de entornos morfélogicos. La estructura de la red
cOsmica emerge naturalmente del colapso gravitacional anisotrépico de las fluctua-
ciones primordiales del campo de densidad, impulsado por las fuerzas de marea que

inducen deformaciones direccionales, un fenémeno que ha sido abordado princi-
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palmente mediante el estudio del tensor de marea Ty, cuya evolucién proporciona
las bases estadisticas y dindmicas que permiten comprender como estas fluctuacio-
nes iniciales conducen a la formacion jerarquica de estructuras césmicas. Bajo ese
enfoque, Doroshkevich [56] desarroll6 un modelo estadistico pionero que muestra
como las fluctuaciones iniciales del campo de densidad, lejos de ser esféricas, pre-
sentan una estructura elipsoidal cuya evolucién bajo la accion de fuerzas de marea
conduce a la adquisicién de momento angular en las protoestructuras, marcando el
origen de la rotacién galdctica. De forma complementaria, Zel’dovich [220], uno
de los primeros en predecir la formacion de la red cosmica, propuso un modelo que
muestra de manera simple como la evolucion de las perturbaciones amplifica las
asimetrias iniciales, prediciendo que el colapso gravitacional ocurre primero a lo
largo del eje principal, dando lugar a estructuras aplanadas, llamadas “pancakes”
que son una manifestacion directa del tensor de marea y sus cizalladuras que guian
el patrén jerdrquico del colapso: primero se forman hojas, luego filamentos y fi-
nalmente los clusters (cimulos), todo determinado por la magnitud relativa de las
fuerzas de marea en cada direccidn. En este sentido, las regiones pueden clasificar-
se segun el nimero 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 ldminas en una, y los vacios
se expanden en todas. Estos modelos explican como el tensor de marea induce
una cizalladura (tidal shear) que cuantifica la diferencia entre los estiramientos y
compresiones en cada direccion espacial, la cual es la manifestacion directa de la
anisotropia gravitacional local. El andlisis estadistico de estos los valores propios
de T« [3 no solo cuantifican esta anisotropia inicial, sino que también fundamenta
la Tidal Torque Theory (TTT) que explica la diversidad morfoldgica observada en
la red césmica. Posteriormente, esta teoria fue formalizada por Heavens y Peacock
[84] quienes la aplicaron a protohalos identificados como mdximos 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 direccion), mayor es el torque neto y, por
ende, la eficiencia de generacion de rotacion, siendo este efecto mds pronunciado
en entornos anisotrépicos como filamentos y hojas; en contraste, configuraciones

cercanas a la simetria favorecen torques débiles y la formacién de cimulos o vacios.

3.2.1 Cuantificacion del Entorno Local

Para cuantificar el entorno local de los halos, Paranjape, Hahn y Sheth [145]
introdujeron la anisotropia de marea og, un pardmetro que mide la magnitud
de la cizalladura de marea en relacion con la sobredensidad de materia local
(1 + dR), 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 pardmetro para analizar halos en el rango de ma-
sas 10110 < Mogop[h™ "My ] < 10" en z = 0, clasificaron la morfologia del
entorno (cluster, filamento, hoja o vacio) segtin el numero de valores propios posi-
tivos del tensor Ty [79], y mostraron que og evaluada a una escala de suavizado
Gaussiano R = 412260213f se correlaciona estrechamente con el sesgo halo-by-halo
b1. Ademads, mostraron que la relacidn entre concentracion y sesgo cambia de signo
segun el grado de anisotropia destacando asi, 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 morfoldgi-
camente los entornos, demostrando que g es un indicador robusto del assembly
bias independiente de la definicién de masa halo. Estos trabajos encontraron co-

rrelaciones claras entre g, by y diversas propiedades internas de los halos como
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concentracion, forma, momento angular y la estructura de velocidades, mostrando
que «g 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
fisicos, regiones con ag < 0.2 suelen corresponder a entornos isotrépicos como
vacios o ciumulos, valores intermedios a hojas o zonas de transicién, y ag = 0.5 a
filamentos altamente anisotrépicos [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 catdlogo de grupos de Yang et al. [217]. Calcularon «; a partir
de los valores propios del tensor de marea estimado en una malla 3D con filtro
Gaussiano de ~ 2 h™! Mpcy compararon estos datos con catdlogos simulados
generados con un modelo HOD sobre simulaciones de materia oscura, que asignan
galaxias unicamente en funcion de la masa halo; ellos encontraron que la funcién
de correlacion de dos puntos (2PCF, two-point correlation function) aumenta con
la anisotropia del entorno y que existe una transicion caracteristica en «; ~ 0.4.
Las discrepancias observadas entre simulaciones y datos reales en los extremos
del rango de o, sugieren que el entorno de marea tiene un rol relevante mds alla
del contemplado por modelos basados solo en masa. De manera complementaria,
Alam et al. [3] también utilizaron datos del SDSS, seleccionando galaxias con
M, > 101011_21\/[@, y caracterizaron la red césmica a través del nimero de va-
lores propios positivos del tensor de marea suavizado con filtro Gaussiano de 5
h~! Mpc analizando la dependencia conjunta del agrupamiento galdctico con la
sobredensidad local &g y la anisotropia de marea x5 (calculada con n = 0.55) y
encontraron que, si bien ambas variables influyen en el agrupamiento, el apagado
de la formacion estelar depende principalmente de g, mientras que la dependencia
con «s es secundaria, compleja y no monoétona. Recientemente, Alam, Paranjape
y Peacock [4] cuantificaron el impacto cosmoldgico de estos efectos utilizando da-

tos del Galaxy and Mass Assembly (GAMA) modelando la funcién de correlacion
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de dos puntos y la funcién 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 (fog) en aproximadamente un 7 %, un hallazgo que
no solo refuerza la importancia del entorno de marea, sino que también introduce
una tension significativa con las predicciones del satélite Planck, subrayando que
ignorar estos efectos puede conducir a sesgos sistemdticos en la determinacion de

pardmetros cosmoldgicos.

Dada la robustez mostrada por g para cuantificar el entorno de marea y su impacto
en las propiedades de los halos, resulta pertinente investigar como el entorno influye
en las correlaciones entre zg y F, con z}y identificadas anteriormente. Para ello se
estima el valor de g utilizando una longitud de suavizado Gaussiano R = 4R]éf§%b.
Esta escala sigue la metodologia propuesta por Paranjape, Hahn y Sheth [145]
quienes mostraron que presenta una mejor correlacion entre og y las propiedades
internas del halo (ver Apéndice A, donde se demuestra esta relacion a partir del

modelo de colapso esférico). La implementacion se detalla a continuacion:

1. Tamariio de los halos: A partir de la muestra de halos ya definida, se extrajo
de la base de datos de la simulacién el Ry, de cada halo. Con este valor, se
calcul6 la escala fisica relevante de 2R,oop para determinar y posteriormente,

se estimo el radio Gaussiano efectivo asociado como:

RZR2000 _ 2R2000

Geff — \/5

Esta expresion 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 escalas Rg sobre las que se aplica
el suavizado gaussiano del campo de densidad (0R), se define un conjunto

Rg,; = 40 de escalas logaritmicamente espaciadas, delimitado por los dos
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valores extremos del rango de escalas. El limite inferior Rg min, corresponde a
laresolucion minima de la estructura mas pequena detectable en la simulacion.
Este valor se obtiene directamente de la ecuacion generalizada de Paranjape,

Hahn y Sheth [145], la cual se detalla en el Apéndice D:

2I—box (6) 13 —1
Remin =—"— | — ~ 0.222 h~ ' Mpc
G,min \/gN orid T P

donde Lpyy = 205 h™' Mpcy Niesh = 1024. El factor 2 en el numerador
proviene de larelacion Rg min = 4R]éz°°b’mi“ = Z(ZRZGESE bmin) v el término
(%)1/3 asegura que cada halo esté resuelto en N . = 8. dentro de 2R)qop.
Este valor® se utiliza como umbral de resolucién, descartando 1753 halos?
cuyos tamanos fisicos eran inferiores a esta escala, garantizando que las
propiedades del entorno local no estén contaminadas por efectos de resolucion.
Finalmente, el valor maximo del rango, Rg max, s€ define como 4R]é%gf]}’ e
donde Rp00b,max corresponde al halo mas masivo de la muestra. De esta
manera, el conjunto de 40 escalas Rg; cubre uniformemente el rango de
estructuras relevantes para todos los halos del catdlogo, asegurando tanto

resoluciéon como representatividad.

3. Estimacion de xg: Siguiendo la definicion de Paranjape, Hahn y Sheth [145]
para estimar la anisotropia de marea (xg), se obtienen los valores propios de

Twp para cada una de las escalas de suavizado Rg ; y se calcula og como:

xR = , donde Or=A1+A2+A3 3)

4 Este valor corresponde al limite de resolucién fijado por el tamafio de celda de la malla (Ngriq) y

el criterio de N.o1 = 8
5 Este limite inferior Rgimpone la resolucién minima y explica el porqué se descartaron 1753 halos,

mencionado al inicio de este capitulo.
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Aqui 8y es la sobredensidad local suavizada en la escala Rg y q° es la

cizalladura de marea que se define como [33, 84, 145, 156]:

1
qg = 1A =M P4+ M3 —M)P+(A3—=2A2))  donde A <A< A3

Un valor q2R = 0 corresponde a un entorno perfectamente isotrépico, mientras
que qu > 0 indica anisotropia creciente. Dado que esta cantidad se estima en
escalas comparables al tamafio del halo, se espera que conserve informacién

relevante sobre la anisotropia del entorno inmediato del halo [145].

Una vez obtenido el valor de g para cada una de las 40 escalas R ;, se realiza
una interpolacién unidimensional de estos valores en funcién de log (Rg ) para

estimar el valor preciso de ag(Rg) en la escala Rg = 4R]é%g$]}’ de cada halo.

Este enfoque permite capturar de manera eficiente la dependencia de ag con la
escala, adaptando el suavizado al tamafio de cada halo sin necesidad de recalcular

el campo de densidad individualmente para cada uno.

Relacion entre og, zy, zg ¥ Fx

Anteriormente se mostré que para bajas masas de halo (y galaxias) F, y zg se
correlacionan con la edad del halo zp, ahora evaluaremos si esta coevolucion esta
modulada por la anisotropia local og. Si a masa fija «g modula la coevolucion
halo—galaxia, deberian aparecer diferencias sistemadticas en las relaciones zy—F, y
z1—zg entre entornos de baja y alta anisotropia; esta estrategia permite aislar, en
cada bin de My,, la dependencia de las relaciones zi—F4 y ziy—zg con la anisotropia

de marea del entorno.

La Figura 15 muestra la relacién entre zyy y F, con el color codificado por cuartiles

de ag para diferentes bins de masa de halo My,: en ella se observa que halos de
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Figura 15: Diagrama hexbin de z1y en funcién de F, coloreado por cuartiles de o y por bins de
My,. Ademas de correlacién moderadamente lineal entre zy{ y F, para halos de baja masa
My, < 10120 p—1 Mg con 0.7 < Ty < 0.6) se observa que los halos mds antiguos tienden a

localizarse en entornos de mayor anisotropia y con mayores valores de F, [32].

baja masa (M < 101225 p—1 M ) que se ensamblaron mas temprano (zy alto)
tienden a presentar valores altos de F, y de . Esto indica que estos halos se lo-
calizan preferiblemente en entornos mas anisotropicos consistentes con filamentos
cuyas trayectorias de acrecion son mds direccionales y eficientes, favoreciendo que
las galaxias centrales alojadas en estos halos sean mds efectivas en convertir gas
en estrellas, mientras que los halos jévenes muestran valores menores tanto de F,
como de ag. En términos de assembly bias, eso implica que halos en entornos an-
1sotrépicos tienden a formarse mds temprano, mientras que los més jévenes tienden
a residir en entornos mas isotropicos. Para halos mas masivos, se observan valores
bajos de F, y ag, lo que sugiere que el crecimiento posterior de estos halos se da en
entornos mas isotropicos, mientras sus galaxias centrales han ensamblado la mitad

de su masa estelar mds temprano, una etapa en la que los procesos de formacion este-
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lar (apagamiento) estdn regulados por retroalimentacion de AGN y acrecidn ex-situ.
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Figura 16: Diagrama hexbin de z1 en funcién de zg coloreado por cuartiles de ocg y por bins de
M. Se puede observar que halos de baja masa (My, < 1072 h—! M, ), ademas de la
correlaciéon moderadamente lineal entre zy y zg, halos de ensamblaje temprano tienden a habitar

entornos con mayor anisotropia [32].

La Figura 16 presenta una tendencia similar, pero ahora analizando la relacion
entre zy y zg también coloreada por cuartiles ag. En este caso, se confirma el
patron general de oy observado anteriormente: los halos de baja masa se locali-
zan preferiblemente en entornos més anisotropicos (valores altos de ), mientras
que a medida que aumenta My, tienden a habitar regiones progresivamente mas
isotrépicas (bajos valores de og) donde el halo sigue creciendo pero su galaxia
central ha detenido la formacion estelar. Esta transicion sugiere que g actiia como
un mediador: regiones de alta anisotropia de marea preservan la coevolucion halo-

galaxia, mientras que entornos de baja anisotropia 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 ag no
es solo un descriptor estadistico del entorno, sino que regula de manera efectiva
la conexién entre el ensamblaje de halos y el de sus galaxias centrales. En halos
de baja masa, valores altos de g indican entornos anisotropicos 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
1sotrépicos (clusters), caracterizados por bajos valores de ag, donde el desacople es
evidente: las galaxias centrales se ensamblan tempranamente y apagan su formacion
estelar, mientras que sus halos contindan acumulando masa en etapas posteriores,

impulsados por acrecion ex-situ y procesos de retroalimentacion por AGN.

Cuantificacion del impacto del entorno local y de zyy sobre F, y zg

Para cuantificar las tendencias observadas anteriormente en las Figuras 15y 16y
determinar el impacto de g sobre la conexion halo-galaxia, se examin la lineali-
dad de las relaciones zy — F, y zy — zg al dividir en cuartiles de ag dentro de cada
bin de My, y se obtuvieron las pendientes i‘%‘ y gi—: con el fin de medir como
cambia la relacion entre zyy y las propiedades observacionales de su galaxia central
en entornos anisotropicos e isotropicos. Adicionalmente, se estimaron los efectos
residuales de g y zpy sobre F, y zg haciendo una comparacién 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 practicamente iguales en masa y en una variable de

control (z1 0 aR), pero que difieran significativamente en la variable de estudio (o

0 zy, respectivamente). El emparejamiento se realiza sin reemplazo; esto significa

85



3.2 CARACTERIZACION DE LA RED COSMICA Y EL ENTORNO LOCAL

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 anélisis, garantizando asi que las comparaciones se realicen inicamente
entre halos andlogos. De esta manera, cualquier diferencia observada en F, y zg
serd 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 analiz6 primero la conexion entre ag y zpy a My, fija, al obtener el des-
plazamiento de medianas Ayeq = mediana(zy|Q4«,) — mediana(zy|Qlag),
junto con la probabilidad de superioridad P(ZH,Q4aR > ZH,Qluq ), que cuantifica
la probabilidad de que un halo seleccionado al azar de un entorno anisotrépi-
co (Q4uy) se haya ensamblado mas temprano (mayor zy) que uno que habita
en un entorno mds isotrépico (Qly,) dentro de cada bin de My. Por defini-
cion, valores P(ZH,Q%R > ZH’Q1“R) > 50 % indican un desplazamiento siste-
madtico hacia ensamblajes mas tempranos en Q44,. En la Tabla 1, Apeq > Oy
P(ZH/Q4ch > ZH,Q1 “R) > 50 % en todos los intervalos de My, lo que indica que
los halos ubicados en entornos de alta anisotropia se ensamblan sistemdaticamente
mads temprano; sin embargo, ambas métricas decrecen con My, —A,cq disminuye
y P(ZH,Q%(R > ZH/QLXR) cae de ~ 73 % a ~ 57 % hacia los halos mas masivos—,
lo que sugiere que el impacto de g 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 conexion halo-galaxia,
La Figura 17 muestra las pendientes de las relaciones zy — F, (panel izquierdo) y

z1 — zg (panel derecho) para cada bin de My, separados por cuartiles de og; Las
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Bin M Amea P(2H,Q4ap > ZH,Qlop )

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: Estadisticos por bin de My, para el pardmetro z en cuartiles de «:

Amed = mediana(zy|Q4«y) — med(zy|QT1ag) y la probabilidad de superioridad
P(zH,Q40r > ZH,Q1 o ). Ambas métricas, con Ameq > 0y P(zH,Q4ar > ZH,Q1 “R) > 50 %
confirman que los halos en entornos de alta anisotropia sistemdticamente se han ensamblado més

temprano que habitan entornos mas isotropicos a masa fija.

barras de error indican el error estindar de la pendiente. En el régimen de bajas
masas (My, <1 012 Mg /h) se observa una clara separacion entre Q4 (linea roja)
y Q14 (linea azul), donde los halos en entornos altamente anisotrépicos, asociados
a filamentos donde la acrecion de gas es mds direccional, muestran pendientes mas
pronunciadas y positivas, lo que indica un acoplamiento mds fuerte entre la galaxia
central y su halo anfitrién en ambas relaciones zy — F, y ziy — zg. En cambio, en
entornos mas isotropicos la relacion se debilita (pendientes menores). Asi, en el
régimen de bajo My, el entorno no solo desplaza la distribucién de zy; a masa fija,
sino que también modifica la forma en que zy se relaciona con los observables

de las galaxias centrales. Para zy; — F,, la separacion entre entornos isotrépicos y
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anisotrépicos persiste en un rango de masas mds amplio, mostrando que F, mantiene
mayor sensibilidad a la influencia del entorno local. En cambio, para zy — zg la
diferencia entre cuartiles decae mas rdapido, evidenciando un rdpido desacople de

zg respecto al entorno.

ap Impact on zy — F, Relation 14 ap Impact on zy — 2z Relation
2.51 ’ —— Low «a
. Mid-low ag
1.2 Mid-high ap
—— High ap
2.0 1.0
<% 1 5 0.8
1; 15 =
< F06
1.0 0.4
0.2
0.59
i i i i i 0.0 i i i i i
11.5 12.0 12.5 13.0 13.5 11.5 12.0 12.5 13.0 13.5
logyy My/h~1 M, logyg My/h™" Mo

Figura 17: Impacto de g en la relaciéon zy — Fi (izquierda) y ziy — zg (derecha) separados por
cuartiles de ocg, las barras de error muestran el error estandar de la pendiente, las lineas 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 mds masivos (M}, > 10'2°M,,), a medida que aumenta
My, las pendientes para Q4«, y QT4 tienden a converger y los errores estandar
aumentan considerablemente, indicando una disminucion real de la correlacidon
entre zy y las propiedades de la galaxia central. Esta convergencia se alinea con
la disminucién de la probabilidad de superioridad mostrada en la Tabla 1 y con el
escenario en el cual, hacia My, altas el desacople inducido por acrecion ex-situ y
retroalimentacion de AGN se vuelve dominante, mostrando que estos halos habitan
entornos preferiblemente mas isotropicos donde o pierde la capacidad de modu-
lar la conexién zy—(Fy, zg), en concordancia con lo mostrado previamente en las

Figuras 13, 15y 16.
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Estos resultados revelan un efecto de Tidal Assembly Bias donde los halos en entor-
nos anisotropicos son sistematicamente mas viejos [ 145] y sus galaxias evolucionan
de forma mds acoplada a ellos. Esto sugiere que, a masa fija y en el régimen de baja
masa, zg y F, contienen informacién robusta sobre el tiempo de ensamblaje de su
halo anfitrién. Sin embargo, dado que esta relacion depende (estd modulada) del
entorno local, para utilizar zg o F, como proxies precisos de zyy, es indispensable
incluir la informacién del entorno local g en la calibracidn, especialmente en el

régimen donde las pendientes divergen.

Finalmente, para desacoplar la dependencia de zy; de las propiedades galacti-
cas estudiadas y aislar el efecto fisico de ag sobre F. y zg, se realizo la se-
leccion de “Halos Gemelos” primero controlando por zy y My, es decir, para
cada halo del conjunto Q4, se buscé su halo gemelo en Q1,, minimizan-
do las diferencias en My, y zy (con umbrales de tolerancia de dzy < 0.05y
dlog My, < 0.04). El panel izquierdo de la Figura 18 muestra el cambio porcentual
de la eficiencia estelar® relativo a la mediana mediana(F./Q1l4,). De manera
similar, el panel derecho muestra la diferencia absoluta en el tiempo de ensamblaje
Azg = mediana(zg|Q4«,) — mediana(zg|Ql«,). En ambos casos, las barras
de error muestran el intervalo del percentil 16-84 (P14, Pg4) de la distribucion, es
decir, el rango que contiene el 68 % central de los valores de la distribucién de Azg

y AF, en cada bin de My,.

El andlisis cualitativo de “Halos Gemelos” mostrado en la Figura 18 a My, y zn
fijos revela que las diferencias en zg son insignificantes para todos los bins de My,

(Azg =~ 0). Esto indica que la dependencia observada en el panel derecho de la

El cambio porcentual se obtiene a partir de diferencias en F, en escala logaritmica: para cada par se
calcula AF, = mediana(F,|Q4 ;) —mediana(F,|Q14;) (con Fy = log;, (M—;) ), y se transforma
como %AF, = (1047 —1) x 100
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Figura 18: Evaluacién de los efectos residuales del entorno mediante el test de Halos Gemelos
(manteniendo fijos My, y z1y). Se muestra la diferencia en las propiedades galacticas AF, (% Fy,
Panel izquierdo) y Azg (Panel derecho) entre halos que residen en entornos de alta anisotropia
(Q4«y) y baja anisotropia (Q14;) . Las barras de error representan el intervalo del percentil
16-84 de la distribucién. Se evidencia que AF, > 0 mostrando un efecto directo de «g, mientra
que la ausencia de sefial significativa en Azg ~ 0 muestra que xg no tiene un impacto directo

sobre zg pero si una dependencia exclusiva de zyy. [32].

Figura 17 entre z1y — zg y el entorno local es de carécter indirecto, ya que el cuartil
de pendientes mds pronunciadas (Q4;) se asocia preferiblemente con halos de
ensamblaje mds 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 zy del halo. En otras palabras, zg estd principalmente determinado
por zy, mientras que el entorno local influye sobre este ultimo. Las pendientes mds
pronunciadas en regiones de alta anisotropia sugieren que en dichos entornos, la
informacién 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 (g — zy — zg), el
cual se confirma mediante la distribucién simétrica de la dispersion alrededor de la
diferencia de medianas Azg y es compatible con la ausencia de un sesgo temporal
sistemadtico por parte del entorno, una vez controlada el zyy del halo. En contraste,

los resultados para AF, presentan medianas sistemdticamente 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 % mas eficientes que aquellos que habitan
en entornos isotropicos, mientras que en el régimen de los halos mas masivos su
eficiencia decrece hacia ~ 4 %. Esto sugiere que a My, y zyy fijos en el régimen
de baja My, la geometria filamentaria facilita procesos de acrecién (posiblemente
flujos frios) donde las galaxias centrales en entornos de alta anisotropia tienden
a ser ligeramente mads eficientes formando estrellas. En este sentido, &g no actia
Unicamente como un selector estadistico de halos mds 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 atenia, en linea con el desaco-
ple progresivo dominado por acrecion ex-situ y retroalimentaciéon por AGN. Por
otro lado, la asimetria en las barras de dispersion hacia valores positivos (llegando
hasta ~ +70 %) sugiere una distribuciéon con “cola pesada” hacia la alta eficiencia
de formacion estelar. Esto implica que la geometria filamentaria no solo despla-
za el promedio/mediana, sino que habilita mecanismos de acrecién (posiblemente
flujos frios) que permiten alcanzar eficiencias extremas inalcanzables en entornos
isotrépicos. Finalmente, para validar la jerarquia causal, dimensionar estos efectos
y complementar este andlisis, se realiz6 la prueba inversa de los halos gemelos,
es decir, comparar halos con My, y entornos locales similares (con umbrales de
tolerancia de dag < 0.05 y dlog My, < 0.04) pero con historias de formacién

extremas (Q4;,, vs Q1;,,).

Los resultados de esta prueba inversa mostrados en la Figura 19 revelan un cambio
dramatico en la escala de los efectos de la edad del halo (z1y) sobre las propiedades
galacticas que resultan generalizables a lo largo de todo el rango de My,. Espe-
cificamente, se observa que Azg (panel derecho) es sistematicamente positiva en
todos los bins de masa, con medianas del orden de Azg ~ 0.5-1.2 en el régimen

de baja masa (M, < 10'*° h™' M,,)), lo que indica que las galaxias centrales
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Figura 19: Evaluacién de los efectos residuales de z1y mediante el test de Halos Gemelos
(manteniendo fijos My, y &gr). Se muestra la diferencia en las propiedades galacticas AF, (% F,,
Panel izquierdo) y Azg (Panel derecho) entre halos que se han ensamblado temprano (Q4;,,) y
halos que se han ensamblado tardiamente (Q1;,,). Las barras de error representan el intervalo del
percentil 16-84 de la distribucién. Se evidencia que AF, > 0y Azg > 0 confirman efecto directo
de z14 en estas variables. El efecto residual de «g es secundario sobre F,, mientras que z1 es el

factor determinante (Driver primario) de las propiedades F, y z1y [32].

alojadas en halos de ensamblaje temprano tienden a ensamblar su masa estelar a zg
mads altos (mds temprano) que sus gemelos en halos de ensamblaje tardio, incluso
cuando ambos residen en entornos locales comparables. Este resultado confirma
que la informacion contenida en zy no se reduce a una correlacion inducida por
&R, sino que se manifiesta como una diferencia residual robusta en el ensamblaje
estelar. Un resultado notable, observado en sus barras de dispersion, es que en el
régimen de halos mas masivos (M}, > 10'%° h™!' M), la dispersién muestra una
asimetria hacia valores negativos de Azg sefialando una distribucién de ‘cola pesa-
da” hacia galaxias que se han ensamblado mas temprano que sus halos anfitriones
lo que confirma el fenémeno de downsizing, mientras que en el régimen de baja My,
la distribucion sefiala que la dispersion es hacia valores positivos de Azg donde
existe acoplamiento estrecho entre zyy y zg (es decir, halos que se han ensamblado
temprano también alojan galaxias que se han ensamblado temprano con zy > zg),

ambos regimenes, ya observados en la Figura 6 del Capitulo 2 para las galaxias
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mads masivas y menos masivas respectivamente, se manifiestan asi en el anélisis de
halos gemelos.

De manera consistente, AF, (panel izquierdo) también muestra medianas positivas,
indicando que el impacto es atin mds profundo a ag y My, fijos, en particular en
halos de baja masa 0" Mh[h_1 My ] < 1020, donde los incrementos
porcentuales tipicos (AF,) alcanzan valores del ~ 80 — 110 %. En el régimen de
halos mds masivos, aunque la mediana se mantiene positiva (~ 11-45 % ), la sefnal
presenta una dispersién notablemente mayor, como lo reflejan los amplios inter-
valos percentiles P1g—Pg4 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. Fisicamente, esto indica que los halos que se han
ensamblado mds temprano, pueden llegan a ser més del doble de eficientes (con in-
crementos que superan el 100 %) que sus contrapartes que se han ensamblado mas
tarde en el mismo entorno, una consecuencia directa del mayor tiempo disponible

para el enfriamiento del gas y la formacion estelar acumulada.

Para establecer una jerarquia clara entre los efectos residuales directos de o (“halos
gemelos” por cuartiles de g, controlando My, y zyy) y los de ziy (“halos gemelos”
por cuartiles de zy, controlando My, y ag), la Figura 20 resume de manera expli-
cita el contraste entre ambos experimentos. En el caso del entorno local (barras
rosadas), se observa que a My, y zy fijas habitar un entorno anisotrépico asociado
a filamentos confiere una amplificacion sistemadtica en la eficiencia estelar: tipica-
mente 1087« ~ 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 Azg ~ 0 en todos los bins indicando que la influencia
de o sobre los tiempos es, a lo sumo, indirecta una vez fijado zy,. En contraste,

las barras grises muestran que zy desempefia un rol determinante en las propie-

dades de las galaxias centrales incluso en un entorno fijo: el factor 1047+ alcanza
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Figura 20: Comparacién de la magnitud del impacto de «g vs el impacto de zy sobre las
propiedades de las galaxias. Panel superior: Factor de cambio en F, (102F+). Panel inferior:
comparacion para Azg, en ambos casos la linea azul indica ausencia de influencia. Los entornos
anisotropicos generan un aumento sistematico en F,. en halos de baja masa, pero es secundario en
comparacion con las variaciones inducidas por zy. De manera similar, xg ejerce una influencia
insignificante sobre zg mientras que zyy genera una influencia robusta sobre esta cantidad,
establecido a z1y como el regulador primario de las propiedades observaciones de estas galaxias

[32].

valores > 2 en el régimen de masa de la Via Lactea (por ejemplo, 1047 ~ 2.1
para 10" < Mu[h™" Mg ] < 10'%9), mientras que zg se desplaza de forma
marcada (Azg 2 1), evidenciando que, a g fijo, el tiempo de ensamblaje del halo
deja una huella directa en el ensamblaje estelar de la galaxia central. Adicionalmen-
te, se aprecia una transicion con masa: el dominio de zy es maximo en halos de

masa intermedia (M, ~ 10115712 h=T M), consistente con el régimen donde F,
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alcanza su valor maximo (en promedio), mientras que hacia masas altas los efectos
residuales de ag y de zy 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 acrecion ex-situ y retroalimentacion
por AGN. En el régimen de bajas masas, sin embargo, la separacion sistemdtica de
las pendientes i’%‘ y gi—g entre Q4y, y Qlqu, indica que el entorno anisotrépico
no solo desplaza la distribucién de ziy a My, fija, sino que también intensifica el
acoplamiento entre el ensamblaje del halo y las propiedades de su galaxia central.
Esta interpretacion encuentra sustento adicional en la dependencia mutua (estadis-
tica) entre zyy y &g, donde por un lado, la Tabla 1 mostré que los entornos mas
anisotropicos albergan halos mas viejos (P(ZH,Q4“R > ZH,thR) > 50 %) y por
otro, el andlisis inverso (presentado mds adelante en la Tabla 2) confirma que los
halos de ensamblaje temprano residen sistemdticamente en entornos mds anisotro-
picos (P(‘XR,Q4ZH > O‘R,Q1ZH) > 50 %).

En conjunto, estos resultados establecen una interpretacion fisica consistente del
Tidal Assembly Bias: al controlar z, el efecto residual de g sobre zg se extingue
y solo persiste un residuo en F,; al controlar g, el efecto de zyy domina y se
refleja de forma coherente tanto en Azg como en 1 0AF+ . En consecuencia, ag actia
principalmente como un modulador del ensamblaje del halo a My, fija, mientras
que zyy es la variable que, a entorno fijo, establece la evolucion de zg y la eficiencia

estelar.

Impacto de xg en el agrupamiento a gran escala

Para cuantificar las propiedades de agrupamiento de cada subconjunto de halos

dentro de un bin de My,, estimamos el bias relativo b, definido como [126]:
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b (1, 8[Mp ;) = M,
EMy, 1, a1t (1)

donde &g 411j(7) es la funcién de correlacion cruzada (de dos puntos) entre los
halos del subconjunto & (en nuestro caso, cuartiles de zy o cuartiles de «g) y todos
los halos de la muestra, mientras que E[Mh,i,all] (1) corresponde a la funcion de
correlacion cruzada (de dos puntos) entre todos los halos de un bin de masa My, ;
y la muestra completa. En esencia, b; cuantifica cémo una propiedad 8§ modifica
el agrupamiento de halos de una misma masa, un valor de b, > 1 indica que
el subconjunto § de halos estd mas agrupado que el promedio del bin de My,, si
b, < 1 significa agrupamiento mas débil, mientras que b, = 1 (linea gris punteada)

implica ausencia de assembly bias en ese bin de My,.

Tidal Influence Assembly History

—+— Barly Assembly

2.0 —v— Late Assembly

< B
0.0

\*—/_/{mf

—v— Low ap

11.5 12.0 12.5 13.0 13.5 11.5 12.0 125 13.0 13.
logyo ]\/f[h/h_lj\i[@ logiy ]\/fh/hilj\/fo
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13

Figura 21: Bias relativo b, en funcién de My,. Izquierda: by para bajo g (azul) y alto xg (rojo)
para cuartiles extremos de «. Derecha: b, para halos de ensamblaje tardio (azul) y de ensamblaje
temprano (rojo) para cuartiles extremos de zyy. El valor de b, corresponde al promedio en el rango
de separaciones de 5a12 h~! Mpc en funcién de My, las barras de error indican la desviacién

estandar [32].

El panel izquierdo de la Figura 21 muestra una fuerte sefal de assembly bias.

Aqui, halos con bajo ag presentan b; < 1 (entornos mas isotrépicos, asociados

tipicamente con clusters), mientras que halos con alto &g exhiben b, > 1 (entornos
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fuertemente anisotrépicos, asociados tipicamente con filamentos) indicando que
estan significativamente mas agrupados que el promedio, especialmente para halos
de baja masa. Sin embargo, para halos con My, > 10'%% h~!' M, , la separacién
tiende a debilitarse y sugiere una posible inversion: el b, de halos con baja g
tiende a incrementarse, mientras que el de alta ag disminuye. Estas tendencias
sugieren que halos de baja masa que habitan entornos mds anisotrépicos (linea
roja) se encuentran en densos filamentos, a menudo cerca de halos mucho mas
masivos. Como resultado, estos pequefios 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 sefnal para halos masivos podria reflejar
que su crecimiento tardio ocurre en entornos mas isotrépicos, donde las fusiones
provenientes de multiples direcciones diluyen la sefal inicial de anisotropia. No
obstante, el hecho de que persista una separacion clara en b; entre los cuartiles
de g sugiere que incluso entre halos de alta masa existen dos subpoblaciones:
aquellos con valores altos de g, situados en las inmediaciones de filamentos
que canalizan la acrecion de materia de manera preferencial, y aquellos con baja
R, mds caracteristicos del centro de clusters donde el flujo de materia es menos
direccional y mds isotrépico. Asi, la anisotropia local sigue modulando la manera
en que halos masivos de similar My, experimentan su ensamblaje, distinguiendo
entre un crecimiento ain alimentado por filamentos y otro mds lento y simétrico
en regiones de cimulo.

Por otro lado, el panel derecho de la Figura 21 muestra b, para cuartiles de zy,
donde se observa que se recuperan las tendencias conocidas del assembly bias: a
masa fija, halos de formacion temprana (alto zyy) muestran b, > 1 respecto de sus
contrapartes tardias, y la separacion se atenda al aumentar My, hasta desaparecer

en el extremo de mayor masa.
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Para profundizar en la relacién entre zyy y ag se calculd la fraccion de halos de
cada cuartil de zy (Qj,,) que pertenece a cada cuartil de ag (Qj ;). Para ello
organizamos esos porcentajes en una matriz de contingencia normalizada por filas’
como se muestra en la Figura 22), en este caso las filas de la matriz representan los
Qiz, ¥ las columnas los Qj «, - Las celdas Ay de la matriz indican la fraccion de
halos del cuartil 1 de zy que estd en el cuartil j de g, mientras que la diagonal Aj;
muestra la fraccion de halos que comparten el mismo cuartil de ambas variables. Si
z1 y R fueran independientes, cada columna de esa fila tendria un 25 %, porque
con cuatro cuartiles todas las combinaciones serian igual de probables. En cambio,
si hubiera una correspondencia perfecta, toda la masa de cada fila se concentraria
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) = (A —0.25) x 100,

Un exceso de (pp) positivo indica que encontramos més 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 (M, < 10'2 h™" M), los extremos
diagonales (cuadros resaltados) alcanzan valores de ~ 34 — 45 % (~ +9 — +20 pp)
para Q4;,, — Q4u, y~30—34% (~ +5 —+92pp) para Q1;,, — QT 4, indicando
una correlacion moderada, donde los halos que han ensamblado temprano tienden a
asociarse con entornos de alta anisotropia, mientras que halos de ensamblaje tardio
tienden a vincularse a entornos mads isotropicos. Esta tendencia se debilita a medida
que aumenta My, (por ejemplo, Q4,,, — Q4y, s ~ 30 —35% (~ +5 —+10pp)
y para Q1;,, — QTy,, se sitdan en ~ 25 —32% (~ +0.3 — +7pp) para los ha-
los en el rango de My, > 10'> h™' M,,), y las celdas cruzadas Q1 oy — Qdug ¥y

7 Es decir, cada celda de la matriz representa la probabilidad condicional P(Qj;, |Qi,zH)
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Q4;,, — Ql4, muestran una anticorrelacién (exceso de pp negativos) que persiste
en todos los rangos de My,. En conjunto, este patrén es consistente con la idea de
que el campo de marea local regula eficazmente el crecimiento de halos de baja
masa: entornos con alta anisotropia favorecen trayectorias de ensamblaje temprano,
mientras que entornos mds isotropicos estdn asociados a halos con ensamblajes
tardios; esto permite inferir que xg 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 o
como funcién de My, separando los halos por tiempos de ensamblaje tardio (Q1;,,)
y temprano (Q4,,). Los resultados mostrados revelan una tendencia decreciente
de ag con My, consistente con que los halos mas masivos habitan preferiblemente
entornos mads isotropicos. Por otro lado, a My, fija se observa que g es sistema-
ticamente mayor para halos de ensamblaje temprano (especialmente a baja masa),
lo que consolida una sefal clara de assembly bias: a My, fija, halos mds antiguos
habitan entornos localmente mas anisotropicos donde la acrecion de materia es mas
direccional (guiada por filamentos) y la cizalladura de marea es més fuerte que en
sus contrapartes jovenes. La separacion entre Q4,,, y Q1;,, es mds marcada en
My, > 10'2 h™! My se ateniia hacia el extremo de mayor masa.

Sibien, la Desviacion Mediana Absoluta (MAD) observada en la Figura 23 para ca-
da bin de M}, muestra gran dispersion alrededor de oy, la tendencia observada es es-
tadisticamente significativa. Para demostrarlo, se calcularon dos métricas: el despla-
zamiento de la mediana, Apeq = mediana(og|Q4;,,) — mediana(ag|Q1;,,)
por cada bin de My, y la probabilidad P(O‘R,Q4ZH > O‘R,Q1ZH) de que un halo
de ensamblaje temprano tenga mayor anisotropia que uno tardio. Por definicion,
P(ocR,Q4ZH > ‘XR,QMH) > 50 % indica que los halos de ensamblaje temprano son

consistentemente mas anisotropicos.
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Figura 23: Mediana de o en funciéon de My, para halos de ensamblaje tardio (Azul, Q1;,)y
ensamblaje temprano (Rojo, Q4,,). Las barras de error muestran el error estdndar de la mediana
(SEMed) estimado por bootstrap; dreas sombreadas: Desviaciéon 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(‘XR,Q4ZH > O‘R,Q1ZH) cae de ~73 % al 56 % para
los halos mds masivos, esto indica que la probabilidad de que, para cualquier bin

de My, es consistentemente més probable que un halo de ensamblaje temprano se

encuentre en un entorno mas anisotrépico que su contraparte de ensamblaje tardio.

En conjunto, los resultados mostrados en la Figura 21 y la Figura 23 indican que g
es un indicador robusto del tiempo de formacion 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 My, < 10'2 h™' M, .
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Bin My Amea P(XR,Qs4,,, > %R Q1.,,)

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: Estadisticos relevantes por bin de My, para el pardmetro ot en cuartiles de zyy. Se
muestra la diferencia de medianas Ay eq = mediana(ag|Q4;,,) — med(agr|Qlzny)y la
probabilidad de superioridad P(ocR,Q4ZH > AR,Q1z,, ). Ambas métricas, con Ajpeq >0y
P(ocR,Q4ZH > AR,Q1z,, ) > 50 % en todos los bins, confirman que los halos de ensamblaje

temprano son sistematicamente mds anisotrépicos que los tardios a masa fija.

3.2.2 Caracterizacion morfolégica de la Red Cosmica

Si bien el pardmetro g es util para caracterizar el ensamblaje y el clustering
de los halos y sus galaxias centrales, su limitacion radica en que no describe la
conectividad del entorno césmico a gran escala. Para superar esta limitacion, im-
plementamos el algoritmo NEXUS propuesto por Cautun, van de Weygaert y Jones
[34], que clasifica las estructuras cosmicas (vacios, 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 césmica en la escala donde la

firma morfoldgica es mds prominente, mitigando los sesgos introducidos al usar
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una Unica 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 clasificacion morfoldgica es el tensor de marea, que refleja la
configuracion del campo de fuerzas gravitacionales.

El primer paso de la implementacién consiste en construir el campo de densidad
interpolado a partir de la distribucion discreta de particulas de materia oscura de
la simulacién HlustrisTNG300- 1, usando el método de interpolacién Cloud-In-Cell
(CIC) sobre una malla de resolucién Nyesh = 1024 (equivalente a 10243 celdas),
empleando el médulo de Python Nbodykit® [81]. Posteriormente aplicamos un
filtrado multiescala gaussiano sobre un conjunto de 10 escalas R, definidas de
acuerdo a la progresion geométrica de la Ec. (1), con escala minima Ry = 0.2
h~! Mpc, cubriendo de manera eficiente desde las estructuras mas compactas
hasta las mds extendidas del volumen simulado. A continuacién detallamos los

pasos seguidos en la implementacion NEXUS_tidal [34]:

1. Filtrado multiescala y cdlculo del Hessiano: Para cada escala Ry, calculamos
el Hessiano del potencial y obtenemos, para cada voxel los tres valores propios

reales Ay, Ay, A3 del Hessiano. El tensor de marea se define como:

_ 2*O(r)

Toc[S(r) = m

“4)

donde @ es el potencial gravitacional, bdsicamente Tyg cuantifica la curvatura
local del potencial y por lo tanto, las fuerzas de marea®. Txp €s una matriz
simétrica de segundo orden que cuantifica como una distribucién de masa
genera fuerzas de marea sobre particulas cercanas, es decir, el tensor de

marea determina como dos particulas cercanas divergen o convergen bajo la

8 https://nbodykit.readthedocs.io/en/latest/index.html
9 Fuerzas diferenciales
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influencia del campo gravitacional generado por una distribucién de masa y

se relaciona con el campo de densidad a través de la ecuacion de Poisson:

V2O (r) = 4nGpd(r), S+1=p/p, (5)

donde G es la constante de gravitacion de Newton, p es la densidad media
de materia y 0 + 1 representa la sobredensidad. La ecuacion de Poisson se

resuelve facilmente en el espacio de Fourier, donde se obtiene:

. 1 )
B(k) = —747Gpd(K) (6)
De aqui,
A Kok ]
Tup (k) = izﬁémGﬁé(k) 7)

Para identificar los entornos mediante el algoritmo de NEXUS_tidal el Hes-
siano del potencial dado por la ecuacion (6) con suavizado gaussiano multi-

escala, se reduce a:

A Kok . K2R
Plapr, (K) = B (4nGp)d(k)e— 7 con M <A <A (8)

2. Extraccion de signaturas morfologicas: Siguiendo a Cautun, van de Weygaert
y Jones [34], definimos la signatura como:

donde 0 es la funcién de Heaviside!?. Para el caso especifico de los cluster

a = 1 para filamentos (a = 2), y para hojas (a = 3).

10 B8(x) = 1six > 0 o 8(x) = Oen otro caso
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3. Fusion multiescala: Para determinar la morfologia final de cada voxel, se
fusiona la informacion de la signatura de las 10 escalas de suavizado, conser-

vando la signatura méxima para cada morfologia, como se indica en en la Ec.

(2).

4. Umbral fisico para cluster: Se identifican como cluster aquellos voxels cu-
ya signatura maxima supera un umbral S., tal que la mitad de los objetos
identificados presentan densidad media (& 4+ 1) mayor que un contraste de

virializacion A. Siguiendo Bryan y Norman [28] y para Q,(z) < 1:

187 + 82x — 39x?

A On@

conx = Qn(z)—1

Para la cosmologia de IllustrisTNG300-1 en z = 0 se obtiene A ~ 331. A
partir de ese valor se fija S como el umbral donde la fraccién de objetos con

(0 4+ 1) > Aalcanza 0.5 (Fig. 24).

5. Mascara de cluster: Aplicamos la signatura limite S. 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 =2enlakEc.9).

6. Umbral fisico para filamentos: Para determinar el umbral de signatura St
que define la deteccion de filamentos, implementamos el criterio propuesto
por Cautun, van de Weygaert y Jones [34], que restringe las detecciones a
aquellos voxels cuya signatura maxima es mayor o igual a Sy, este umbral se
determina a partir de la razén de cambio de masa de los filamentos respecto

la signatura:

dM2(Sy)

AMZ = |—F=1
f dlog S¢

, (10)
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NEXUS tidal: Cluster Threshold
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Figura 24: Fraccién de cimulos identificados cuya densidad media supera el valor de virializacién
A = 330 en funcién del umbral de la signatura méxima de cluster S¢. La linea vertical indica el

umbral S. donde la fraccién de objetos con (5 + 1) > A alcanza 0.5 [32].

donde M (Sy) representa la masa total acumulada en los voxels cuya signatura
es mayor que Sy. Adoptamos como Sy el valor en el que AM% es maximo

(Fig. 25).

7. Mascara de Filamentos: Aplicamos el umbral S¢ 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 =3enlaEc. 9).
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NEXUS tidal: Filament Threshold
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Figura 25: Dependencia de AM? en funcién del umbral de signatura para filamentos S¢. El
maximo indica el valor éptimo de Sy usado para la deteccion robusta de estructuras

filamentarias[32].

8. Umbralfisico para hojas: Se repite el criterio del paso reemplazando S¢ — S,
y My — M,, para obtener el umbral 6ptimo de hojas (Fig. 26). Los voxels

restantes se clasifican como vacios.

Este esquema asegura una identificacion jerdrquica coherente de los entornos
cosmicos, evitando contaminacién cruzada entre estructuras y respetando la
clasificacién natural de la red césmica definida por la dindmica del campo de

marca.
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NEXUS tidal: Wall Threshold
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Figura 26: Dependencia de AM? en funcién del umbral de signatura para hojas S,,,. El maximo

indica el valor 6ptimo de S,,, usado para la deteccion de hojas [32].

El resultado final se muestra en la Figura 27, donde se distinguen claramente los
cuatro tipos morfolégicos que componen la red cédsmica: cluster (contornos dora-
dos), filamentos (contornos verdes), hojas (contornos beige) y vacios (4reas sin
contornos). Esta representacion muestra claramente la jerarquia y conectividad na-
tural de la red c6smica, asi como la prevalencia de vacios en el volumen simulado,

en acuerdo con los modelos y observaciones cosmoldgicas actuales.

La Figura 28 muestra la fraccién 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 sélo el 5.4 % del volumen; las hojas ocupan el 13.5 %
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Figura 27: Campo de densidad proyectado (log(d + 1)) para la simulacién IllustrisTNG300-1 en
z = 0 en una seccién de 80 x 80 h~! Mpc . El recuadro amarillo muestra una regién ampliada de
42 x 42 h~! Mpc, donde los contornos delimitan los entornos de la red césmica clasificados a
partir de nuestra implementacién del algoritmo NEXUS_tidal: cluster (dorado), filamentos (verde)

y hojas (beige) [32].

del volumen y concentran el 16.7 % de la masa; los vacios ocupan el 81.0 % del
volumen pero contienen tnicamente el 12.4 % de la masa, mientras que los clusters
concentran el 28.3 % de la masa a pesar de ocupar el minimo del volumen. Este
patrén es consistente con el ACDM, donde la concentracion de masa en estructuras
compactas (clusters y filamentos) ocupa una fraccion muy pequeiia del volumen,
mientras que las regiones de baja densidad y vacios son los rasgos distintivos de la

estructura a gran escala.
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Figura 28: Distribucién porcentual de fraccion de masa y volumen para las diferentes componentes

de la red césmica identificados con NEXUS tidal [32].

La Figura 29 presenta la distribucion porcentual de nuestro conjunto de halos cla-
sificados por entorno morfoldgico, revelando que la gran mayoria se concentra en
filamentos (78.5 %) y nudos (21.5 %), mientras que las hojas albergan una fraccién
despreciable (0.003 %) y los vacios no contienen alguno de halos, en concordancia
con el escenario jerdrquico en el que el colapso ocurre preferiblemente en regio-
nes sobredensas. Esta distribucién es consistente con el escenario de formacién
de estructuras jerarquico, donde los halos colapsan preferiblemente en regiones
de sobredensidad —filamentos y cimulos— validando tanto nuestra segmentacion
morfoldgica como su coherencia con modelos de formacién de estructura estable-

cidos.

En conjunto, los resultados destacan la efectividad de nuestro pipeline desarrollado
para segmentar y mapear la morfologia de la red césmica. La identificacion secuen-
cial y jerdrquica muestra que los cluster constituyen la fraccién mdas pequena del
volumen, representando las regiones de maxima densidad; los filamentos muestran
la conectividad espacial tipica de la red c6smica; las hojas delimitan los filamentos

y vacios, y estos tltimos ocupan la mayor fraccion del volumen simulado, reflejando
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Figura 29: Distribucién porcentual de entornos césmicos de los halos mediante NEXUS_tidal. Se

consideran halos con masas entre 1.0 x 101" y 1.24 x 10" p! Mg [32].

la distribucion de estructura del universo.

Relacion entre g y la Red Cosmica

Una vez caracterizada la morfologia del entorno con NEXUS_tidal (nudos/filamen-
tos), que clasifica la conectividad de la red césmica a gran escala y definida la
anisotropia local mediante ag = \/q>2R /(14 0g) evaluada a R = 4Rléfgf°fb, 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 csmica y
la clase de anisotropia, separando ag de acuerdo al umbral propuesto por Paranjape,
Hahn y Sheth [145] donde ag < 0.5 corresponde a entornos con baja isotropia

(R 150) Y &R = 0.5 asociados a entornos con alta anisotropia (R Aniso)-
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Figura 30: Matriz de contingencia entre entorno morfolégico (filas: Clusters, Filamentos) y clase
de anisotropia (columnas: &R 150 (&R < 0.5), XR Aniso(ctr = 0.5)), normalizada por fila. Se
anotan porcentajes y se indica el nimero total de halos por entorno. Aunque los filamentos tienden

a exhibir mayor anisotropia, la correspondencia no es biyectiva [32].

La Figura 30 indica que no existe una correspondencia uno a uno entre «g y la mor-
fologia de la red c6smica. Aunque el 83.8 % de los halos en cluster efectivamente
presentan baja anisotropia (g < 0.5), el 16.2 % estd en entornos de alta anisotro-
pia, esta discrepancia es ain mds marcada para los halos en filamentos, donde solo
el 40.6 % de estos halos muestran alta anisotropia, mientras que la mayoria (59.4 %)
se clasifica como de baja anisotropia local.

Esta falta de equivalencia observada en la Figura 30, es esperable debido a que
= \/q72R /(14 8g) es una medida local comparable al tamafo del halo y de-

crece en regiones muy densas por el factor (14 dg), mientras que NEXUS._tidal
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es multiescala y captura la conectividad de la red césmica!!. Finalmente, exis-
ten diferencias metodoldgicas 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 og(Rg ;) en un conjunto de escalas fijas y
luego interpolamos para obtener el valor de g en la escala 4Ry de cada halo.
Esta eleccion metodoldgica, junto con la diferente cobertura de masa entre ambos
trabajos!? contribuye a atenuar el solapamiento entre las clasificaciones. Por estas
razones, g y la morfologia de NEXUS_tidal ofrecen enfoques complementarios
y deben ser analizados de manera independiente. Dejamos para trabajos futuros
una calibracién maés fina del umbral de anisotropia por bin de masa y/o un cédlculo
adaptativo de g por halo que armonice la escala de ag con la multiescala de

NEXUS_tidal.

Relacion entre el entorno morfologico de la red cosmica, zy, zg y Fx

A partir de la Figura 29 se mostr6 que para el rango de masa considerado, los halos
residen exclusivamente en filamentos y clusters. Ahora evaluaremos si el entorno
morfoldgico deja una huella apreciable en la coevolucion halo-galaxia, comparando
las distribuciones de zy — F, y zy — zg distinguiendo entre halos en filamentos y

cluster por bins de My,.

Los resultados presentados en La Figuras 31 y 32, muestran la relacién entre
zy — Fx ¥ zy — zg respectivamente, diferenciando el color por tipo morfolégico
de entorno (cluster/filamentos). A diferencia de lo encontrado para el pardmetro

xR, se observa que la morfologia de la red césmica a gran escala tiene un efecto

Exploramos umbrales alternativos y observamos que «r ~ 0.3 aumenta ligeramente la suma
diagonal (mayor coincidencia filamentos—alta ocg y nudos—baja o), pero la separacidn sigue siendo

moderada (véase Apéndice E)

12 10"T0<Mu[h "M 1<1.24 x 10" frente a 10" <Mp[h™1 Mg <1047
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Figura 31: Diagrama hexbin de zy; en funcién de F,, los colores indican el tipo de entorno de la

red césmica (cluster/filamento) por bins de My,. Los entornos morfoldgicos tienen un efecto débil

en la relacion entre zyy y Fy, sin embargo se observa una clara dependencia entre My, y el cambio

de ocupacién de entorno [32].

mucho mas débil en estas relaciones, ya que las tendencias varfan muy poco al
distinguir entre halos ubicados en filamentos y cluster y la dispersion intra-entorno
es alta. De hecho, el patrén més claro que emerge es un cambio de ocupacién
de entorno por My, donde halos debajo de My, ~ 10'"”> h~! M dominan las
estructuras filamentarias, mientras que para halos mds masivos hay una transicion
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 superposicion que observamos sugiere que clasificacion filamentos/-

cluster por si sola no modula eficazmente la conexion halo-galaxia mds alla de esta

segregacion por masa.
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Figura 32: Diagrama hexbin de zyy en funcién de F,, los colores indican el tipo de entorno de la
red césmica (cluster/filamento) por bins de My,. Los entornos morfoldgicos tienen un efecto débil
en la relacion entre z1 y zg, sin embargo se observa una clara dependencia entre My, y el cambio

de ocupacién de entorno [32].

La Figura 33 refuerza esta conclusion: halos de baja masa habitan preferiblemente
estructuras filamentarias, mientras que los halos mds masivos se concentran en los
cluster, con una region de transicién entre dominio de entornos morfolégicos de
filamentos a cluster de 5.6 x 1010 <My [h™! M ]1<3.16 x 10'? donde coexisten
halos de ensamblaje temprano y tardio en proporciones similares. Esto confirma
que el etiquetado morfologico de la red cosmica a gran escala por si solo es in-

suficiente para aislar las diferencias en la historia de formacion de halos y galaxias.

Finalmente, la correlacion entre zy y by ofrece el argumento clave para la inter-
pretacion detallada de estas tendencias. Como se observd en la Figura 21 (panel
derecho), los halos de baja masa que se han ensamblado temprano presentan un

b, > 1, mientras que los de ensamblaje tardio exhiben b, < 1. A primera vista,

115



3.2 CARACTERIZACION DE LA RED COSMICA Y EL ENTORNO LOCAL

11.00 < log(Mj,) < 11.25 11.25 < log(M},) < 11.50 11.50 < log(M}) < 11.75 11.75 < log(M}) < 12.00 12.00 < log(M;) < 12.25
1.0
0.8
=]
206
=
Q
&
—
0.4
02
00T Shet Filament Cluster Void  Sheet  Filament Cluster Void  Sheet Filament Cluster Void  Sheet  Filament Cluster Void  Sheet  Filament Cluster
12.25 < log(M),) < 12.50 12.50 < log(M),) < 12.75 12.75 < log(M}) < 13.00 13.00 < log(My) < 13.25 13.25 < log(M}) < 14.09
[ Late Assembly
1.0 B Ealy Assembly
0.8
=]
206
=
Q
&
=
04
02
0.0— - - - o — - - - p p S
Void  Sheet Filament Cluster Void  Sheet  Filament Cluster Void  Sheet  Filament Cluster Void  Sheet Filament Cluster Void  Sheet Filament Cluster

Figura 33: Diagrama de barras de la distribucién de los entornos de la red cédsmica para halos que
se han mds ensamblado temprano (Early Assembly) y los que se han ensamblado méds tarde (Late
Assembly) (Q14,, y Q4;,,). Los entornos morfoldgicos tienen un efecto débil en los tiempos de

ensamblaje de los halos, sin embargo se observa una clara dependencia entre My, y el cambio de

ocupacion de entorno [32].

esto se presenta como una aparente contradiccion, ya que las Figuras 31, 32 y 33
muestran que halos de ambos tipos coexisten predominantemente en filamentos
(entornos altamente anisotropicos). Sin embargo, los ejemplos visuales de la Figu-
ra 34 permiten resolver esta tensién: dentro de un mismo filamento, los halos de
ensamblaje temprano tienden a ubicarse en los segmentos mas densos o préximos
a ciumulos, donde el flujo de materia es mds direccional y el campo de marea mas
intenso (alto «g), lo cual puede incluso suprimir o revertir su crecimiento [80, 145];

mientras que los halos de ensamblaje tardio ocupan regiones filamentarias mas
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internas o difusas, caracterizadas por campos de marea mds suaves e isotrépicos

que permiten un crecimiento sostenido.

(4., bin 1 M,

Figura 34: b, y su relacion con la red césmica para zy. Halos de baja masa (panel superior) y
halos de alta masa (panel inferior). Halos de ensamblaje tardio a la izquierda y halos de ensamblaje
temprano a la derecha. Los contornos delimitan los entornos de la red césmica: cluster (dorado),
filamentos (verde) y hojas (beige); la X (ptrpura) representa la localizacién de un halo del bin My,

y del cuartil particular [32].

De manera andloga, para halos de baja masa la Figura 35, muestra que la separacion

en b; entre cuartiles de og responde al mismo patrén: halos con alto g se concen-
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tran en zonas de filamentos densos o cercanas a clusters, mientras que los de bajo
ar habitan segmentos menos densos y mds isotrépicos. Estos mapas confirman
visualmente que la sefal de assembly bias no surge de la clasificacion morfoldgica
global (filamento/cluster), sino de variaciones locales en la anisotropia de marea y

en la posicion intra-filamento.

Q4qy bin 1 M,

(4
7

Figura 35: b, y su relacion con la red c6smica para «g. Halos de baja masa (panel superior) y
halos de alta masa (panel inferior). Halos de con baja o« izquierda y halos con alta o a la
derecha. los contornos delimitan los entornos de la red césmica: cluster (dorado), filamentos
(verde) y hojas (beige); la X (purpura) representa la localizacion de un halo del bin My, y del

cuartil particular [32].
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En el régimen de alta masa la sefial se comporta de forma distinta. Como se aprecia
en la Figura 21, para My, > 1022 h~! M el b, asociado a los cuartiles de z}
tiende a converger hacia b, ~ 1, reflejando la desaparicioén progresiva de la sefal
de assembly bias. Esto concuerda con la Figura 34 (panel inferior), donde halos
tempranos y tardios se localizan en el centro de cluster densos e isotropicos, lo que
diluye cualquier diferencia clara entre ellos. En contraste, para los cuartiles de g la
separacion en b, 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 xR (panel izquierdo) reside en el centro de un cluster masivo, en una region
1sotrépica, mientras que su contraparte de alto ocg (panel derecho) aunque también
estd en un cluster, se encuentra en la proximidad inmediata de otra estructura ma-
siva lo que sugiere que su campo de marea local aun es fuertemente anisotrépico
debido a la interaccién inter-cimulo o a la presencia de un filamento masivo que

los conecta, explicando asi que ain en alta masa persista su bias diferencial.

El resultado global es que a masa fija, filamentos y cluster contienen halos con
historias de formacion diversas, y la anisotropia local «g sigue siendo el descriptor
mas eficaz para distinguir entre ensamblajes temprano y tardio en los halos de baja

masa.

3.3 RESUMEN Y CONCLUSIONES

En este Capitulo analizamos los halos anfitriones de las galaxias centrales en el
rango de masas estelares en el rango 107 < M, [h™! Mg ] < 10" de la simulacion
hidrodindmica lllustrisTNG300-1. A My, fija, verificamos que zg es el trazador
mds fiel de zy con un acoplamiento maximo en My ~ 102> h™! M, , mientras
que F, conserva una correlacién con zp, poco mas débil pero ain significativa.

Ademds, como las correlaciones reportadas en el Capitulo 2 persisten incluso

119



3.3 RESUMEN Y CONCLUSIONES

al controlar por My, confirmamos que la conexion galaxia-halo es un proceso
fisico fundamental y no un simple efecto secundario de la masa. En conjunto,
estos resultados indican que la conexion galaxia—halo estd modulada por procesos
fisicos adicionales a la masa, en los cuales el entorno césmico desempefia un papel
determinante. Motivados por este resultado, examinamos cdmo el entorno —tanto
a gran escala, mediante la morfologia de la red césmica, como a escala local, a
través de la anisotropia de marea— modula estas correlaciones. Los hallazgos clave

se resumen a continuacion:

1. Laanisotropia de marea, caracterizada a través del parametro xg = \/q>2R J(1+
ORr) y evaluada a la escala Rg = 4Rq0p, modula la conexidn 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 15y 16).

En halos de baja masa (Mp, < 10" h™" Mg,), & actda como un modulador
que condiciona el zy del halo, donde valores altos de g (entornos anisotropi-
cos, tipicamente filamentarios) se asocian sistematicamente con ensamblajes
mads tempranos del halo mostrado en la diferencia de medianas Ay eq > 0y
la probabilidad de superioridad P(ZHIQ%R > ZH,Q1 “R) > 50 % en la Tabla 1
para todos los bins de My,, confirmando que los halos en Q4, son esta-
disticamente mads viejos que aquellos en entornos mas isotropicos. En estos
casos, el campo de marea anisotrépico 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 My, la separacion en las pendientes observada en la Figura 17
muestra que los entornos de alta anisotropia intensifica las relaciones entre
zy — Fx y zy — 2z, evidenciando un acoplamiento mds estrecho en entor-

nos asociados a estructuras filamentarias que actian como canales de flujo
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direccional que sincronizan la coevolucién, reduciendo el ruido inherente al

proceso de formacion.

Al aislar los efectos residuales a través del andlisis de Halos Gemelos, se ha
establecido una jerarquia clara, en el cual, si bien se observa una segregacion
ambiental significativa (Halos viejos prefieren entornos anisotropicos), zy
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
R sobre zg es compatible con cero en todos los bins de My, y su influencia
es heredada a través de zyy. En el caso de F, su influencia persiste mediante
una modulacién secundaria otorgando un incremento sistematico de hasta
~ 15 % a My, y zy fijas(Figura 18), sugiriendo que los flujos frios en entornos

anisotrépicos potencian la conversion de gas en estrellas.

Finalmente, en el régimen de altas masas (My, = 1022 ™" My), la in-
fluencia de g disminuye progresivamente a medida que aumenta My, y las
correlaciones z—zg y zy—Fx« se vuelven mds 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 continia acumulando masa en etapas tardias principalmente
via acrecion ex—situ, mientras que la galaxia central form6 la mayor parte de
sus estrellas en épocas tempranas (observado en las tendencias de la barra
de dispersion en la Figura 19 para los objetos mds masivos) y su evolucion
queda regulada por procesos internos, como la retroalimentacion de AGN y
probablemente por la interaccién con el medio circungaldctico (CGM), redu-
ciendo asi la capacidad de g para modular la coevolucion galaxia—halo en

estos halos masivos.
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2. Elsesgorelativo b, que es una medida del clustering (agrupamiento) relativo a
lamedia de cada bin de My, ofrece un contexto a gran escala que es consistente
con el rol modulador de ag en el ensamblaje de los halos, reforzando la
interpretacion del assembly bias. Halos de baja masa que se han ensamblado
mds temprano (Q4,,) muestran b, > 1 indicando que se encuentran en
regiones mds densas y con mayor agrupamiento a gran escala, estos halos
tienden a ocupar segmentos de filamentos mds densos o zonas préximas
a cimulos, donde los flujos de materia son mds direccionales y el campo
de marea es mds intenso. Por otro lado, los halos que se han ensamblado
mas tarde exhiben b; < 1, sugiriendo que residen en regiones filamentarias
menos densas y con campos de marea mds isotrépicos, en concordancia con un
crecimiento mds sostenido y tardio. De esta forma, b, conecta el ensamblaje

de halos y las propiedades del entorno.

Aunque la magnitud del assembly bias es apreciable al separar por cuartiles de
zy, la magnitud de este fendmeno resulta mucho mas marcado al segmentar
por cuartiles de «g (Figura 21 panel izquierdo). Sin embargo, la asociacion
estadistica observada en la Figura 22 y la Tabla 2, junto con la tendencia
sistemadtica de g con My, (Fig. 23, muestran que los halos mds antiguos tien-
den a residir en de regiones de alta anisotropia, mientras que los mas jovenes
muestran preferencia por entornos mas isotropicos. Asi, ag 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 clasificacion morfolégica de la red cosmica mediante la
implementacion del algortimo NEXUS _tidal (filamentos y cimulos) muestra
un poder predictivo mucho mds débil respecto al ensamblaje de halos. Las
Figuras 31, 32 y 33 evidencian que a masa fija, coexisten halos tempranos
y tardios dentro de un mismo entorno, con una amplia superposicion en

sus distribuciones. El tinico patrén robusto es la transicion dominada por la
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masa: halos de baja masa se localizan preferiblemente en filamentos, mientras
que halos mds masivos habitan en clusters. Sin embargo, esta segmentacion
morfoldgica no permite aislar de manera efectiva diferencias en los tiempos de
ensamblaje. En términos de by, los halos jovenes (z bajo) tienden a mostrar
b, < 1ylosviejos (zy alto) by > 1, 1o que sugiere diferencias intra—filamento
ligadas a la densidad local mds que al tipo de entorno morfolégico. En este
sentido, oy resulta ser un descriptor mds sensible de la dindmica del flujo de
materia y de las trayectorias de ensamblaje que la clasificacion morfolégica a

gran escala.

Los resultados encontrados en este Capitulo muestran que g es un trazador fisico
robusto y sensible que captura de manera efectiva la informacién 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 (M}, < 10" h™' M,,), donde altos
valores de anisotropia favorecen trayectorias de crecimiento conjunto y un acopla-
miento estrecho entre zyy, zg y F,, mientras que en halos mas masivos su influencia
se atenua y la evolucion de las galaxias centrales pasa a estar regulada por procesos
internos como la retroalimentacion estelar y de AGN. Por otro lado, la clasificacion
morfoldgica de la red cosmica mediante NEXUS _tidal refleja principalmente un
gradiente masa—entorno, donde los halos de baja masa residen en filamentos y los
mds masivos en cimulos, pero no distingue entre poblaciones de ensamblaje tem-
prano y tardio, por lo que tanto la &g como la clasificacién morfolégica de la red
cosmica mediante NEXUS_tidal capturan facetas del assembly bias y su capacidad

para explicar la coevolucion halo—galaxia difiere sustancialmente.

De esta forma, estos resultados complementan lo discutido en el Capitulo 2, donde
se identificaron zg y F, como los proxies observacionales mas prometedores de
z1- Aqui mostramos que la capacidad de estas variables para rastrear la edad de los

halos depende también del entorno local: zg y Fx preservan su poder predictivo en
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halos de baja masa que habitan regiones isotrépicas y anisotrépicas, pero pierden
eficacia en halos mas masivos y en entornos mads isotropicos. Asi, &g no solo es
un descriptor del campo de marea, sino el pardmetro que mejor conecta la historia
de ensamblaje de halos con las propiedades observables de sus galaxias centrales,
mads alld del gradiente masa-entorno que refleja la clasificacién morfolégica. Esto
enfatiza que la conexion galaxia-halo requiere incorporar la dindmica del entorno
cosmolégico, donde ag proporciona un camino natural entre teorfa, simulaciones

y observacion en el estudio del assembly bias.
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En este trabajo se cuantific6 la influencia de la red c6smica en la formacién de gala-
xias y sus halos anfitriones de materia oscura utilizando la simulacién cosmoldgica
HlustrisTNG300-1 a z = 0, para el rango de masa estelar 10° < M, [h™' My ] <
10", 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 Capitulo 2 las correlaciones entre el tiempo de
ensamblaje del halo (z}y) y diversas propiedades galacticas, incluyendo el tiempo
de ensamblaje de las galaxias (zg), la tasa especifica de formacién estelar (sSFR),
el color (g — 1), la eficiencia de formacion estelar F, y propiedades grupales como
la riqueza de satélites a masa estelar fija. La herramienta principal para este andlisis
fue la Informaciéon Mutua (MI), una métrica estadistica que permitié identificar
sefiales de assembly bias y dependencias no lineales entre galaxias y sus halos
anfitriones. Posteriormente, en el Capitulo 3, se caracteriz6 el grado de anisotro-
pia del entorno local a través del parametro og, lo que permitio reinterpretar las
correlaciones previas desde una perspectiva ambiental, utilizando bins de masa
de halo (10" < Mn [h~] Mg ] < 10'1). Ademas, se implement6 el algoritmo
NEXUS_tidal para identificar como la ubicacion de los halos dentro de la red c6s-
mica y su entorno de marea local afectan sus historias de ensamblaje y su relacion
con propiedades clave como zg y F,. Con ello, se logré hacia una caracterizacién
cuantitativa y estructural del assembly bias, dando cumplimiento a los objetivos

planteados en esta tesis.
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Los resultados del Capitulo 2, basados en el estudio publicado por Camargo
y Casas-Miranda [31], muestran que para galaxias centrales de baja masa estelar
(M, <1002 h=1 M,,) la conexién galaxia-halo es estrecha, donde la eficiencia
de formacion estelar (F,) y zg contienen una sefial robusta de z, superando signi-
ficativamente la informacion contenida en otras propiedades observacionales como
la sSFR o el color (g —1i). En contraste, las galaxias satélite exhiben una correla-
cion débil o nula entre zyy y sus propiedades, lo que evidencia el rol dominante de
los procesos ambientales posteriores a la caida en el halo anfitrién, como el ram
pressure stripping y tidal stripping, que inhiben la formacion estelar al remover gas
frio y polvo, limitando ain mads la formacidn estelar y el crecimiento evolutivo.

Adicionalmente, se analizaron propiedades de grupo observables como la brecha
de magnitud en la banda 7 entre la galaxia central y su primer y cuarto satélite
brillantes, las distancias a los satélites mds cercanos y brillantes (primero y cuarto
mads cercanos/brillantes) y la riqueza del sistema (riqueza de satélites) para galaxias
satélite con M; < —19, encontrando en general correlaciones débiles con zyy. Sin
embargo, la riqueza aumenta sistemdticamente con la masa estelar, sugiriendo que
este pardmetro estd mas acoplado a la historia de ensamblaje en el régimen de
halos masivos, donde el crecimiento estd dominado por la acrecion jerarquica de
subestructuras. Estas tendencias refuerzan la idea de que, en el régimen de baja
masa, existe una conexion intima entre las galaxias centrales y sus halos anfitriones,
y que F, y zg son los proxies mas informativos de zy para centrales, mientras que
en satélites y halos masivos dicha conexién se diluye por efectos ambientales y la

dindmica grupal.

En el Capitulo 3 analizamos cémo el entorno cosmoldgico influye en zpy como
modula el vinculo con las propiedades galacticas. En particular, evaluamos si las
correlaciones identificadas en el Capitulo 2 constituyen una manifestacion del as-

sembly bias a masa fija y hasta qué punto estdn moduladas por la estructura a gran
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escala, centrandonos en las magnitudes con mayor correlacion con zy identificadas
previamente en el Capitulo 2. Para aislar de manera robusta los efectos del assembly
bias se utilizaron bins de My, y empleamos dos descriptores complementarios del

entorno:

1. La anisotropia local og : Este pardmetro cuantifica qué tan direccional o
isotropico es el entorno de los halos. Los resultados muestran que xg es un
fuerte discriminante de zy, de modo que en el régimen de baja masa halos
que se formaron mds temprano tienden a ubicarse en entornos mas anisotro-
picos (valores altos de ag), mientras que los halos de formacién mas reciente
habitan entornos mds isotropicos. 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 mds jovenes residen en entornos mds simétricos con
fuerzas de marea menos intensas. En ese sentido, «g 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].
Ademads de desplazar la distribucion de zyy a masa fija, xg 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 g se encontré que en halos de baja
masa, las relaciones zy-F, y z14-zg presentan pendientes mds pronunciadas
en Q4y,, indicando que en entornos anisotrépicos el acoplamiento en la co-
nexion galaxia-halo es mds estrecho en comparacién con sus contrapartes en
entornos isotropicos (Q14,). En contraste, hacia masas altas las pendientes
convergen y sus incertidumbres aumentan, evidenciando el desacople espe-
rado en un régimen dominado por acrecion ex—situ y retroalimentacioén por

AGN.
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Para establecer una jerarquia entre efectos residuales, se aplico el test de Halos
Gemelos. Al controlar por My, y zy (gemelos por cuartiles de oR), el efecto
residual del entorno local sobre zg se extingue (Azg =~ 0), indicando que og
no altera directamente zg, sino que su influencia se canaliza principalmente
a través del ensamblaje del halo. En este caso, los entornos anisotrépicos
otorgan un incremento sistemadtico de F, (AF, ~ 15 %), sugiriendo que existe
una modulacién secundaria, donde el entorno local facilita modos de acrecidén
(como flujos frios) que potencian la formacion estelar. En contraste, al contro-
lar por My, y ag (gemelos por cuartiles de zp), el tiempo de ensamblaje del
halo domina la evolucién 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 zy es el regulador primario (driver primario) de la evolucién
galdctica. En conjunto, estos resultados definen un cuadro consistente: og
actia principalmente como modulador ambiental del ensamblaje del halo a
masa fija, mientras que zy es la variable (a entorno fijo) que determina la

evolucion de zg y la eficiencia estelar.

. La clasificacion morfoldogica del entorno mediante NEXUS _tidal: A través
de la clasificacion morfoldgica implementada con el algoritmo NEXUS _tidal,
que etiqueta la posicion del halo en la red césmica, permitié conectar la fisica
local con la estructura a gran escala. Aunque la morfologia por si sola es
menos efectiva para separar historias de ensamblaje debido a la mezcla de
poblaciones, mostré que los halos de baja masa residen preferiblemente en
filamentos y los mds masivos en clusters —consistente con un crecimiento
jerdrquico—, pero dentro de cada tipo morfolégico coexisten halos de ensam-
blaje temprano y tardio, sin una separacion clara. No obstante, al combinar
esta clasificacién morfoldgica con el bias relativo (b;) se reveld la estructu-

ra interna de la red césmica: dentro de filamentos, los halos de ensamblaje
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temprano (b, > 1) tienden a ubicarse en regiones mds densas y en zonas de
transicion hacia los clusters, mientras que halos mds jovenes (b, < 1) residen
en zonas menos densas del mismo filamento. Para halos masivos, la clasifica-
ciéon morfoldgica mostré que se ubican tipicamente en las intersecciones de
filamentos y constituyen los cluster densos. En general, si bien la clasificacion
morfolégica en si misma es limitada, al combinarla con cuantificadores como
&R 0 b; es posible obtener una caracterizaciéon més detallada del entorno de
los halos, revelando cémo la red césmica modula la coevolucién galaxia—halo
al influir sobre las condiciones locales de ensamblaje y su acoplamiento con
zG Y F«. Esto demuestra que la modulacion de la coevolucion galaxia-halo no
es un fendmeno aislado, sino que estéd intrinsecamente ligado a la posicion

especifica que ocupa el halo dentro de la jerarquia de la red césmica.

Esto refuerza que, para cuantificar la influencia del entorno a masa fija, no
basta con una etiqueta morfoldgica (filamento/cluster); es necesario incorpo-
rar métricas como &g que capturen directamente la fisica local del campo de

marea, donde se codifica la senal del assembly bias.

De manera complementaria, los resultados presentados en el Apéndice F demues-
tran que g conserva su capacidad de discriminacién de zyy incluso a M, fija. Es
decir, halos que se ensamblan temprano (zy alto) tienden a ubicarse en regiones de
mayor anisotropia de marea (valores altos de «r), independientemente de M. Este
hallazgo permite reinterpretar una de las tendencias mds interesantes observadas en
el Capitulo 2 (Figura 11), donde se evidencio que la riqueza de satélites aumenta sis-
teméticamente con la masa estelar y se correlaciona de manera més consistente con
zy en ese régimen. En ese contexto, dado que en halos més masivos el crecimiento
estd dominado por fusiones jerdrquicas y acrecion de subestructuras y estos tienden
a ubicarse en regiones mds isotropicas (menores xg en promedio), es razonable
pensar que la riqueza estd mediada por la geometria del flujo de materia a gran

escala. En este contexto, los entornos mas isotropicos favorecen la acumulacion
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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 anisotropicas
——como las cercanias 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 cimulos, donde
la direccion del flujo estd bien definida y las fuerzas de marea son fuertes. Por
tanto, la baja riqueza observada en estos halos podria no deberse a una falta de
potencial de acrecidn, sino a una supresion activa inducida por el entorno de marea.
En contraste, los halos que si presentan gran nimero de satélites (alta riqueza)
suelen ser halos masivos en cumulos, cuyo entorno es mds isotrépico (multiples
filamentos convergentes) y cuya galaxia central a menudo ya agoté su formacién
estelar hace tiempo (por ejemplo, galaxias centrales rojas y masivas en cimulos).
En esos sistemas, el halo ha crecido principalmente acretando satélites tardiamente
mds que por formacidn in-situ, coherente con un F, mds bajo y un zyy mds reciente.
Estos resultados sugieren que la riqueza de satélites —mads alld de ser un simple
observable grupal— podria estar modulada por propiedades dindmicas del entorno
como &g, 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 via prometedora para caracterizar
el assembly bias desde una perspectiva tanto fisica 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 galacticas y del tipo de
entorno. La influencia del entorno aqui cuantificada corresponde a las dependen-

cias secundarias que emergen a masa fija, aunque estos efectos son mds sutiles que
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los de la masa, son fundamentales para explicar la notable diversidad observada

en la poblacion de galaxias y constituyen la esencia del fendémeno de assembly bias.

Fisicamente, la dependencia del entorno muestran un doble papel mediado fun-
damentalmente por og. En halos de baja masa, en regiones de alta anisotropia
asociados con filamentos o regiones de conexion 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 frio a la galaxia de su
interior, permitiéndole convertir gas en estrellas de manera muy eficiente en épocas
tempranas, estableciendo de esta manera la coevolucidon observada. Sin embargo,
los intensos gradientes del campo de marea que inducen la alta anisotropia del
entorno pueden truncar e incluso suprimir el crecimiento posterior del halo y difi-
cultar la captura/retencion de subestructuras, lo que podria 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 actian 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 maés
isotropicos (bajo ag) —a menudo en tramos internos o difusos de filamentos— los
halos de baja masa se ensamblan mds tarde, con F, menores, pero mantienen una

acrecion sostenida aumentando la probabilidad de acumular satélites.

Para los halos mas masivos (My, 2 1022 h=1 My,), la conexién entre zy, zg
y F. se debilita de forma notable. En promedio, &g toma valores bajos (entornos
mads isotropicos), pero al dividir en cuartiles de g las tendencias de b, revelan una
diferenciacion: halos con alta g tienden a localizarse en clusters proximos a otras
estructuras masivas o en presencia de un filamento que los conecta, mientras que

halos con g baja se ubican preferiblemente haciaregiones mas centrales (centros de
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clusters), maduras y relajadas del cluster. En este régimen, la retroalimentacion por
AGN emerge como el regulador interno dominante que apaga la formacion estelar
en la galaxia central: los jets inyectan energia en el gas circungaldctico (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 anfitrién contintda creciendo jerdrquicamente por
acrecion de materia oscura y satélites. Este desacople entre trayectorias de galaxia
y halo concuerda con el downsizing discutido en el Capitulo 2 [31], donde las
galaxias mds 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 mas masivos combinan dos aspectos:
(1) a gran escala, estos halos se ubican en regiones donde las fuerzas de marea son
en promedio mds isotropicas (valores bajos de ), correspondientes a los cluster
densos de la red césmica alimentados por mdltiples filamentos; la superposicién
de flujos de materia desde distintas direcciones hace que el cimulo se asemeje
a un entorno casi isotrépico diluyendo la predominancia de acrecion direccional;
(i1) A escalas menores, la acrecion de satélites sigue siendo altamente anisotrépica,
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 direccion 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 cimulos muy masivos la convergencia
de varios filamentos debilita la sefial de alineacién y aproxima el entorno global a la
isotropia [91]. En resumen, los cimulos masivos reciben acrecion direccional, pero
la superposicion de flujos desde multiples filamentos vuelve el entorno isotrépico
en promedio, coherente con nuestros resultados.

Un aspecto complementario es la anisotropia inducida por el impacto que la retro-

alimentacion 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 energia 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 anisotropico, con un ecuador denso
(alimentado por acrecion fria) y polos calientes y de baja densidad evacuados por
la energia del AGN; esto implica que las galaxias satélites que ingresan al halo
por esas direcciones de menor densidad experimentan ram-pressures (presiones de
arrastre) mds débiles conservando su gas y prolongando su actividad de formacién
estelar, mientras que los que penetran a lo largo de ejes méas densos encuentran un
CGM mas hostil y pierden su gas rdpidamente. No obstante, ese estudio precisa
que este mecanismo es mds eficiente lejos de los filamentos, ya que dentro de ellos
(< 8 Mpc), las interacciones galacticas desvian la direccion de los jets, haciendo
que el impacto del AGN sea mds cadtico. Ademds, el hecho de que el eje mayor de
estas galaxias esté alineado con lo filamentos, refuerza que la acrecion de gas frio
ocurre preferiblemente a lo largo de la estructura de la red c6smica, mientras que
el feedback del AGN limpia los polos que apuntan hacia vacios circundantes.

Este mecanismo, combinado con la geometria de la red cosmica, ofrece una expli-
cacion fisica coherente con dos de las tendencias destacadas en el Capitulo 2: la
falta de correlacion entre zp y propiedades observacionales en galaxias centrales
masivas, donde se observa tipicamente zy < zg (Figura 6), reflejando el desacople
entre la formacion temprana de la galaxia y el crecimiento tardio de su halo; y la
mayor riqueza de satélites en halos masivos (Figura 11), como consecuencia direc-
ta de la ubicacién del halo en un cluster isotropico que canaliza subhalos desde
multiples filamentos, mientras que la estructura del CGM explica la diversidad de
la poblacién de satélites donde su destino (ser despojado de su gas rdpidamente
o sobrevivir més tiempo) depende de su trayectoria de caida. De este modo, los
procesos internos (AGN vy la estructura del CGM) y externos (flujo de materia a

lo largo de filamentos multiples) se combinan para moldear tanto la desacoplada
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evolucién de las galaxias centrales como la diversidad de poblaciones satélite en
cumulos 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 interaccion
entre retroalimentacion de AGN, la anisotropia del CGM vy la conectividad de los
filamentos césmicos constituye un marco fisico unificado para explicar la evolucién
diferenciada de galaxias centrales y satélites en halos de cimulo masivos.

Esta tesis concluye que la influencia de la red césmica en la coevolucién galaxia-
halo no se manifiesta inicamente a través de la masa, sino que revela dependencias
secundarias y una jerarquia clara mediada por la anisotropia del entorno de marea
(xgr). En el régimen de baja masa y entornos anisotropicos, nuestros resultados esta-
blecen que, si bien el z}y captura la variacién dominante que regula zg y F,, og no
solo discrimina entre halos mds antiguos y més jovenes, sino que también emerge
como el modulador estructural del acoplamiento en la relacion halo—galaxia que
potencia directamente su eficiencia estelar a My, y zyy fijos (test de Halos Geme-
los), donde se observa un residuo sistematico de ~ 10-15 % en F,, mientras que
Azg ~ 0. Por el contrario hacia masas altas, la isotropia a gran escala y la retroali-
mentacion interna rompen progresivamente este vinculo, imponiendo un desacople
evolutivo. De este modo, ag se consolida como el puente fisico que conecta la
geometria de la red cosmica con los procesos internos, revelando que el assembly
bias es, en esencia, la manifestacion observable de este acoplamiento jerarquico
entre entorno de marea, ensamblaje del halo y respuesta galdctica, y de su ruptura
hacia masas altas, de esta manera, la clasificacién morfolégica con NEXUS_tidal
actia como un complemento descriptivo que permite contextualizar dénde ocurre

este acoplamiento dentro de la red cosmica .

Finalmente, la robustez de los resultados presentados aqui con datos de la simula-
cion lustrisTNG300-1 a z = 0, proporcionan un marco de referencia sélido para

avanzar hacia una caracterizaciéon mds general del fenémeno. Un siguiente paso
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en este trabajo serd extender el andlisis a otras simulaciones hidrodindmicas como
por ejemplo, EAGLE o SIMBA con diferentes implementaciones de fisica sub-grid
para contrastar estas tendencias; esta comparacion cruzada permitiria discriminar
qué aspectos de la conexion galaxia-halo son predicciones universales del modelo
ACDM vy cudles dependen de las implementaciones especificas de retroalimen-
tacion estelar y de AGN de la simulacion. De manera complementaria, explorar
otras resoluciones, volimenes y redshifts que abren una ventana para rastrear la
evolucion temporal de esta sefial de anisotropia desde épocas tempranas.

Desde el punto de vista estadistico, la aplicacion de estos estimadores como Informa-
cién Mutua en volimenes cosmoldgicos mayores y/o eventualmente, en catdlogos
observacionales de nueva generaciéon (como po ejemplo DESI) permitird reducir
las incertidumbres en regimenes de baja abundancia y consolidar la caracterizacion
de la “estructura fina” del assembly bias propuesta en esta tesis. En particular, estos
resultados al combinar NEXUS_tidal y el b, sugieren que la segregacién de halos
no es binaria, sino que presenta gradientes internos dentro de una misma morfolo-
gia, halos de ensamblaje temprano y en entornos de alta anisotropia parecen trazar
regiones mas densas de los filamentos y las zonas de conexion/caida hacia los clus-
ters, mientras que los halos jovenes ocupan las regiones mas difusas. Las métricas
estdndar de clustering promedian estos efectos y pueden perder esta informacién
estructural. En ese sentido, una perspectiva fundamental a futuro es cuantificar
estos gradientes mediante una caracterizacion topolégica que permita confirmar
si la baja riqueza en halos de baja masa es consecuencia del pre-procesamiento
dindmico sufrido al transitar por las zonas de alta anisotropia de la red cOsmica,

consolidando asi un modelo topolégico unificado de la evolucion de galaxias.
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En el marco del Modelo Cosmolégico Estdndar (ACDM), el origen de las estruc-
turas observadas en el universo se entiende como el resultado de la evolucién
gravitacional de pequefias perturbaciones iniciales, bajo el supuesto de que a esca-
las lo suficientemente grandes, el espacio-tiempo es homogéneo (invariante bajo
traslaciones) e is6tropo (invariante bajo rotaciones), a este supuesto se le conoce co-
mo principio cosmoldgico que combinado con la Teoria General de la Relatividad
(TGR), donde se establece que la estructura del espacio-tiempo esta determinada
por la distribucion del materia y energia en el universo [125]. La TGR describe
la gravedad como curvatura del espacio-tiempo y provee un marco tedrico para
estudiar la dindmica del espacio-tiempo a través de las ecuaciones de campo de
Einstein:

8nG

1
Ruv - ZRQH\/ + /\gm/ = C_4Tpv/ (11)

donde Ry 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; g,y es el tensor métrico que define como se miden las
distancias en el espacio-tiempo, y /A es la constante cosmolégica introducida origi-
nalmente por Einstein para construir un modelo de universo estdtico sin embargo,
a partir de las observaciones y mediciones realizadas por E. Hubble [88], se evi-
dencid la expansion del universo, mds recientemente, se ha establecido que dicha
expansion es acelerada; en ese contexto /A se interpreta como un término asociado

a la energia del vacio o energia oscura [68, 149], constituyendo en la actualidad
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un campo de investigacién muy activo en la fisica y astronomia. Por dltimo, T
es el tensor de momento-energia que codifica el contenido de materia y energia
del universo y actia como fuente de la curvatura representada por los términos
en el lado izquierda de la ec.(11); los términos restantes G y ¢ corresponden a la
constante de gravitacion de Newton y a la velocidad de la luz, respectivamente.
En esencia, las ecuaciones de Einstein establecen que la materia y la energia (Tyy)
determinan la geometria 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].

Basicamente, las ecuaciones de campo de Einstein vinculan la curvatura del espacio-
tiempo con el contenido de materia y energia del universo. Para aplicar este marco
a la cosmologia, es necesario especificar una métrica g,y que satisfaga el princi-
pio cosmoldgico y sea compatible con la expansién observada del universo, este
problema fue estudiado por Friedmann, Lemaitre Robertson y Walker (FLRW) [67,
157, 206] quienes demostraron que la métrica mds general que satisface el principio
cosmoldgico se representa mediante el elemento de linea en coordenadas esféricas:

dr?

ds? = —c?dt? + a(t)? +17(d6% + sin’0dd?) |, (12)

1 —«kr?
a la ec.(12) se le conoce como metrica Friedmann—Lemaitre—Robertson—Walker
(FLRW), donde a(t) es el factor de escala que cuantifica la expansion (o contraccion)
global de las distancias fisicas (cambio global de escala) a través del tiempo cds-
mico, mientras que K determina la curvatura espacial que puede tomar los valores
de —1, O, 1, para un universo hiperbdlico (abierto, continuamente expandiéndose),
plano (curvatura nula) o cerrado respectivamente, en el caso del ACDM las ob-
servaciones son compatibles con k = 0. Una de las tareas bdsicas en cosmologia
es determinar k y la forma de a(t) que significa, caracterizar la geometria del
espacio-tiempo a gran escala y mostrar cémo se relaciona con las cantidades fisicas

medibles [125]. Las coordenadas 1, 8, ¢ son coordenadas comoviles de modo que
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las distancias fisicas se obtienen multiplicando por el factor de escala a(t).

Al seguir la evolucién de a(t) hacia atrds en el tiempo, los modelos cosmoldgicos
basados en la métrica FLRW y en la TGR clésica predicen la existencia de una
singularidad inicial, la partir de la cual el universo comienza su expansion conocida
como Big Bang. De esta manera a(t) se utiliza como pardmetro para definir las
diferentes etapas de la historia del universo, asi a(ty) = 1 corresponde al tiempo
presente y a(t) — O cuando t se aproxima al origen de la expansion [109]. Debido
a la expansion del universo, las distancias fisicas entre galaxias aumentan con
el tiempo, produciendo un corrimiento en las lineas espectrales observadas; las
longitudes de onda A se estiran proporcionalmente a a(t). Asi, la longitud de
onda de un fotén que se propaga libremente cambiard de acuerdo con el factor de
expansion entre la época de emision (Aem) y la de observacion (Aqys), lo que define
el redshift z (corrimento al rojo), relacionado con el factor de escala mediante
[115]:

A
]+Z: obs _ Qobs (13)

Aem Qem
Cuando las lineas espectrales de una galaxia presentan un corrimiento hacia el rojo
(z > 0, el fotén llega con una longitud de onda mas grande (mds “estirada’”) que
cuando fue emitido.), se interpreta, en el contexto de la expansién césmica, como
un alejamiento del objeto respecto al observador; en contraste, si el corrimiento de
las lineas espectrales es hacia el azul (Blueshift, z < 0) se asocia a un acercamiento
del objeto hacia el observador. A gran escala, la mayoria de las galaxias muestran
z > 0, es decir, se alejan debido a la expansion del universo tal como fue observado

originalmente por Hubble [88].
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A.l MODELO DE FRIEDMANN-LEMAITRE-ROBERTSON-WALKER (FLRW)

Las propiedades geométricas de un universo que satisface el principio cosmoldgico
se describen a través de la métrica de FLRW (ec.(12)), donde la evolucién del factor
de escala a(t) y de la curvatura espacial k estd determinada por las ecuaciones de
campo de Einstein (ec.(11)), por lo que es necesario especificar el contenido de
materia-energia del universo. En el caso del ACDM, se modela el contenido del
universo a gran escala como un fluido perfecto, cuyo tensor de momento-energia

tiene la forma:

P
pr = (p + 2) Uy Uy + P Juv, (14)

donde p es la densidad de energia, P la presion y u,, es la cuadrivelocidad del fluido.

Usando el elemento de linea de la ec.(12) y el tensor de momento-energia dado en

la ec.(14), las ecuaciones de Einstein se reducen a:

N 2 2 2
2 (a\" _ 8nG Ac” ke
H” = (E) =73 P+ 3 2 (15)
a 4G P Ac?
a3 (p *3?2) T3 (16)
a P

donde a y d son la primera y segunda derivada temporal del factor de escala
y H = H(t) es el parametro de Hubble, que caracteriza la tasa de expansion del
universo. En la época actual se denota Hy = H(t() y las medidas del satélite Planck
dan un valor tipico Hy ~ 67.4kms™" Mpc™" [2]. Las ecs.(15) y (16) se conocen
como las ecuaciones de Friedmann y, junto con la ecuacién de conservacion (17),
describen la dindmica del factor de escala y su relacion con el contenido de materia

y energia del universo [65].
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El término de densidad (p) en la ec.(15) recoge las contribuciones de varios compo-
nentes que, en el modelo estdndar, no intercambian energia entre si salvo gravitacio-
nalmente, y en consecuencia, evolucionan de manera independiente. En el ACDM
se reconocen al menos tres componentes principales: materia no relativista (pm),
radiacion (p;) y una contribucién asociada a la energia del vacio (pA) de modo que

[25]:

P=Pm+Pr+PA, (18)

donde la contribucién de la constante cosmoldgica se puede escribir como pa =
Ac?/8mG. Las densidades de energia de bariones y de materia oscura fria evo-
lucionan de la misma manera (materia no relativista), mientras que la radiacién
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 termodindmica aplicada al universo, consi-
derado como un gas perfecto contenido en un volumen comévil (V  a?) que se
expande con el universo. Debido a la homogeneidad e isotropia, no hay flujo neto
de calor a través de las fronteras de V, por lo que la expansion es adiabdtica.

donde pmc2 es la contribucion debido a la masa en reposo de la materia, prc2 es
la contribucién debido a la energia de radiacién y ppc? es la contribucién debida
a la energia del vacio. Las densidades de energia de los bariones y de la Materia
Oscura evolucionan de la misma manera, como una sola componente (materia no
relativista), la densidad de energia de la radiacion y cualquier otra componente rela-
tivista (como los neutrinos), inicamente dependen de la temperatura y evolucionan
de la misma manera (materia relativista). La ec.(17) corresponde a la primera ley
de la termodindmica, considerando al universo como un gas perfecto contenido en
un volumen comovil (V o a®) que se expande con el universo, debido a que el
universo es homogéneo e isotropico no hay ningin flujo de calor neto a través de

limites (boundaries) de V razén por la cual serd un sistema que se expande de forma
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adiabtica!.

Para conocer la evolucion completa de a(t) se hace necesario establecer una ecua-
cion de estado que relacione presion y densidad para cada componente. En cosmolo-
gia se suelen consideran fluidos ideales cuya presion es proporcional a la densidad

por lo que la ecuacién de estado satisface:

P = wpc?, (19)

donde el pardmetro adimensional w depende del tipo de componente. Si w es

constante, la ec. (19) junto con la ecuacién de conservacion (17) conduce a

p(a) oc @30+ (20)
En el caso del ACDM, existen 3 casos de interés [125]:

] w:O,pmoca_3,To<a_2,Po<a_5:

Materia no relativista, basicamente un gas que consta de particulas idénticas.
En cosmologia se modela como un fluido tipo “polvo”, con presion desprecia-
ble (P ~ 0) en un volumen comévil en expansion, de modo que la densidad de
energia disminuye simplemente debido al aumento del volumen. En esta apro-
ximacion cosmoldgica se toma P = 0 exactamente, aunque para un gas ideal
no relativista adiabdtico se podria mostrar que la temperatura decae como

T o a2y la presién como P o a2, volviéndose rapidamente irrelevantes

1 Al describir la expansién del universo se considera un volumen comévil que crece como V o a3,

es decir, el espacio entre las particulas 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 expansion es adiabatica: el fluido realiza trabajo de expansion y su densidad de energia

(y, para radiacién, su temperatura) disminuye sin intercambio de calor con el entorno.
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s w=1/3prxa Y Txa ,Pxa™

Radiacién o Materia relativista (fotones del CMB?, particulas ultrarrelativis-
tas). Mientras el universo se expande, la radiacion 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 o a~ 'y la presién satisface P = pyc?/3 o a~*. Debido a que la
densidad de energia de radiacién decrece mds rdpido que la de la materia
no relativista, la radiacién domina el contenido energético en las etapas mas

tempranas del universo.

nw=—1,pp x a’

Energia del vacio (Constante Cosmoldgica). En este caso, la densidad de ener-
gia y presién asociadas son constantes, con Py = —pc?. Esta componente
se asocia con la expansion acelerada del universo y se denomina comtinmente

energia oscura.

En términos de las densidades de energia en el tiempo presente t,

ao ao

3 4
oml(@) = P (i) , or@) = pro (i) . onla) = pro,

y, para un universo espacialmente plano (k = 0), la ec. (15) puede reescribirse

COI’IlO3 .

N\ 2 -3 —4
a 8tG a a

H2(t) = (—) = — | Pm,0 (-) +Pr0 (-) +pA0] - (21)
a 3 ap ap

En cosmologia, es frecuente definir una densidad critica

3H2(1)

3G (22)

Pc(t)

2 Cosmic Microwave Background o radiacién césmica de fondo
3 donde pp = Ac?/8nG
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que permite introducir pardmetros de densidad adimensionales para cada compo-
nente, Oy (t) = px(t)/pc(t), donde el subindice x indica la componente de interés.

En particular,

811G 8nG Ac?
= ﬁpm, Q, = Wpr’ Qp = 3H2

Para un modelo con curvatura nula (k = 0), la ecuacién de Friedmann implica

Om (23)

Dado que en la época actual la radiacion no es la componente dominante (), o ~
107), se cumple que aproximadamente Omo+Qpp ~ 1. Ademds, es usual

descomponer la densidad de materia y radiacién en sus distintas contribuciones:

Om = -QCDM + Qbr Q= -O-y + Qy, (25)

donde QQcpm es la densidad de materia oscura fria, (O, la contribucién baridnica,
y QO y Q son las contribuciones de fotones y neutrinos a la densidad de radiacion,
respectivamente [59]. Para el tiempo presente, los valores determinados por las

observaciones cosmoldgicas son aproximadamente [2]

Qo =03140.062;,  Qpp=0.69140.062;
Q0~107  Qpo = 0.049 4 0.001;
Qcpmo = 0.26 4 0.0057

donde h ~ 0.677 es la constante de Hubble en su forma adimensional, definida a
través de Hy = 100 hkms™* Mpc ™.
Historia Térmica de Universo

En el contexto del modelo ACDM y de las soluciones FLRW de la TGR, la ex-

trapolacion de las ecuaciones de Friedmann hacia atrds en el tiempo conduce a un
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universo muy denso y caliente, el Big Bang, descrito inicialmente como una mezcla
de particulas elementales en interaccion. En las etapas mds tempranas, los eventos

mas importantes son la inflacién césmica y la bariogénesis.

La inflacidn es un periodo de expansion acelerada (exponencial), resultado de una
transicion de fase asociada con un campo escalar desconocido [125]. Este esce-
nario fue propuesto en 1980 por Guth [78] para dar solucién a los problemas de
las condiciones iniciales* del modelo estandar del Big Bang. Alli se propone que,

03¢ g, Escala de

en instantes posteriores a la época de Planck (tipicamente t ~ 1
la Gran Unificacion), la energia del universo estd dominada por una componente
de casi vacio (el campo inflatén) que produce una €poca de crecimiento acelerado
(exponencial). Esta expansion “estira” el espacio y hace que el universo observa-
ble parezca extremadamente homogéneo, isétropo y casi plano. En esta etapa, el
universo se enfria drasticamente por ~ 28 o mds ordenes de magnitud. Ademas,
las fluctuaciones cudnticas del campo inflacionario se amplifican y se congelan en

forma de perturbaciones cldsicas de densidad, proporcionando un origen natural

para las inhomogeneidades a partir de las cuales crecerdn las estructuras cosmicas .

Tras el final de la etapa inflacionaria, la energia almacenada en el campo inflatén
se convierte en particulas del Modelo Estdndar en un proceso de recalentamiento,
dando lugar a un universo caliente y denso en el que las particulas alcanzan el equi-
librio térmico. A temperaturas del orden de T ~ 10'3 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 asimetria observada entre
bariones y antibariones, dado que no se observa una abundancia significativa de

antibariones. Si estuvieran alli, su continua aniquilacién con bariones produciria

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 alli, la expansion del universo conduce a una disminucién de la tem-
peratura y a una secuencia de transiciones relevantes para la historia térmica [55,

125]:

» Etapa de Hadronizacién: T ~ 3 x 10"2K (t ~ 107°s), energias del orden
de 200 — 300 Mev. 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 transicion de fase quark-hadron: los quarks
y gluones se unen por primera vez en neutrones y protones y posiblemente se

crearon particulas exdticas candidatas a materia oscura no barionica.

= Nucleosintesis primordial: T ~ 10 K (t ~primeros minutos) y energias
~ 0.1 — 10 Mev. Los protones y neutrones se combinan por primera vez pa-
ra producir nidcleos ligeros de D, 3He, “He y trazas de “Li. En esta etapa,
la materia baridnica se encuentra principalmente en forma de ndcleos com-
pletamente ionizados y electrones libres, inmersos en un bafo de fotones y

neutrinos.

» Equidad Radiacién-Materia: T ~ 10% K (t ~ 10° yr). En etapas mds tempra-
nas, la densidad de energia del universo esta dominada por radiacion (fotones
y particulas relativistas). A medida que el universo se expande, la densidad

de radiacién decrece como a

mientras que la de materia no relativista (os-
cura + bariénica) decrece mas lentamente (como a—>), de modo que llega un
momento en que p;,, = Pr. 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.

= Recombinacién y desacople de fotones: T ~ 3000K (t ~ 3 x 10°-10° y1),

energias del orden de 1eV. Al continuar disminuyendo la temperatura, los
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electrones libres se combinan con protones y nicleos de helio para formar
atomos neutros. La densidad de electrones libres cae en varios o6rdenes de
magnitud, reduciendo la seccion eficaz de dispersion Thomson lo suficiente
como para que los fotones dejen de interactuar eficientemente con la materia
barionica. Los fotones se desacoplan del plasma y el universo se vuelve trans-
parente; Estos fotones desacoplados son observados hoy como la Radiacién

Coésmica de Fondo de microondas (CMB).

» Epoca oscura y formacién de las primeras estrellas: T ~ 10 %ev (t ~
1O9y1‘). 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 bariénico
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 My, ~ 106 Mg [121].

Para que se formen estrellas, el gas atémico debe colapsar en el interior de los
halos de materia oscura cuya masa supere la masa de Jeans M. El nacimiento de
las primeras estrellas marca el fin de la época oscura, modificando rdpidamente
el entorno. La radiacion ultravioleta emitida por las estrellas masivas comienza a
ionizar el hidrégeno circundante, dando inicio a la reionizacién, 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 FORMACION DE HALOS DE MATERIA OS-

CURA

A gran escala, la dindmica del universo se describe muy bien mediante el modelo
de FLRW. Sin embargo, a escalas menores, las galaxias no estan distribuidas de
manera uniforme ni de manera aleatoria; ellas se agrupan en sistemas ligados
gravitacionalmente, como grupos y cimulos 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
galaxiay las regiones de mayor densidad de puntos representan cimulos de galaxias.
En el contexto del ACDM estas estructuras se originan a partir del crecimiento
gravitacional de pequefas perturbaciones en la densidad formadas en las etapas
tempranas. Estas fluctuaciones primordiales evolucionan en un medio en expansion

y se caracterizan mediante un contraste de densidad:

5(r,t) = p(r,t) — po(t) _ dp(r, t)
pO(t) Po

donde py(t) es la densidad media del universo y p(r,t) caracteriza la densidad de

, (26)

la perturbacién. Si existe una pequeia region (volumen) con una sobredensidad,
la atraccidon gravitacional tiende a contraer ese volumen, incrementando atin mas
la sobredensidad. De esta manera, las perturbaciones en densidad tienden a crecer
[140].

Por otro lado, en las etapas tempranas del universo, la presion de la materia bariénica
acoplada fuertemente a la radiacidn, se opone al colapso gravitacional de estas
perturbaciones, de modo que el equilibrio entre gravedad y presion define una
longitud de escala caracteristica conocida como longitud de Jeans (Ay), por debajo
de la cual la presion puede estabilizar las perturbaciones e impedir su crecimiento
dando lugar a oscilaciones acusticas, mientras que la expansion del universo inhibe

el crecimiento de las perturbaciones. Para la Materia Oscura Fria (CDM), que carece
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de presion 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 presion de radiacion. En este contexto dindmico aparece una
longitud caracteristica llamada Radio de Hubble (Ry;°), que indica la transicién
entre la escala causal (donde operan las fuerzas locales) y la gran escala [120]. Por
definicidn, el contraste de densidad en la ec. (26) puede tomar valores en el rango

-1 <6 < 0.

A.2.0.1 Pequerias Perturbaciones: Perturbaciones Lineales

A escalas mds pequenas que Ryy, el crecimiento de las pequefias perturbaciones
se puede describir mediante la teoria gravitacional Newtoniana, mientras que para
escalas comparables o mayores que Ry es necesario recurrir a una descripcion
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 interactia dnicamente de forma gravitacional. Esto constituye
una buena aproximacién para la Materia Oscura Fria (CDM), cuya presion y dis-
persion de velocidades son despreciables y que, de acuerdo con el ACDM, es la
componente dominante del universo hasta que la Energia Oscura (/\) comienza a
ser relevante. En este periodo, la teoria lineal de perturbaciones predice que el con-
traste de densidad crece aproximadamente proporcional al factor de escala, d « a,
en las escalas subhorizonte lo que permite la formacion de los pozos de potencial
donde posteriormente colapsan los bariones que componen las estructuras visibles
del universo [120]. En el régimen de las pequefias perturbaciones § < 1, la teoria
inflacionaria predice ademads que la distribucidn estadistica de las fluctuaciones de

densidad es aproximadamente gaussiana, es decir,

1 —52
P(6)dd = e2o2 do 27
(8) V2o (27)

5 Ru = 5 ~ 3000 h~" Mpc
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donde 0% = (%) es la varianza del campo de contraste de densidad (suavizado
en una escala dada). Esto implica que, 8 < 1, las perturbaciones son gaussianas
alrededor de cero y permanecen aproximadamente gaussianas mientras ¢ < 1;

cuando o = 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 p y velocidad i, que se se
mueve bajo la influencia de la fuerza de la gravedad, y en un tratamiento mas
general, de posibles gradientes de presion. la evolucion temporal del fluido viene
dada por [167]:

dp

a+v- (pi) =0, (28)

que expresa la conservacion de la masa en el fluido (ec. de continuidad: la densidad
disminuye si el campo de velocidades es divergente, es decir, si las particulas se
alejan unas de otras, y aumenta en caso contrario). Adicionalmente, se tiene la
ecuacién de Euler:

66—1: + (- V)u = _]BVP — Vo, (29)
que describe la conservacion del momentum (Ec. de movimiento) y el comporta-
miento del fluido bajo la influencia de fuerzas. El término 01i/0t representa la
representa la variacion local de la velocidad en un punto fijo del espacio, mientras
que (i - V)U describe el transporte de momento por el propio flujo; la suma de
ambos constituye la derivada material D1i/Dt que describe a lo largo de las lineas
de flyjo. El lado derecho recoge las aceleraciones (derivada temporal de la veloci-
dad a lo largo de las lineas de flujo) debidas a gradientes de presion y al potencial

gravitacional ¢ que satisface la ec. de Poisson,

VZh = 4nGp (30)

151



A.2 COLAPSO GRAVITACIONAL Y FORMACION DE HALOS DE MATERIA OSCURA

las derivadas parciales en las ecs.(28)-(30) describen la variacién 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 evolucién en
cada punto espacial conforme transcurre el tiempo. En el caso de un fluido de polvo
como la CDM, la presién puede despreciarse (P ~ 0), de modo que el término de

presion en la ec. (29) se anula.

Otra forma de escribir las ecuaciones de evolucién del fluido es en Coordenadas
Lagrangianas, en el que se sigue la evolucion 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 0

= (V) (31)

se conoce como derivada convectiva, derivada Lagrangiana o derivada total que
describe lo que mediria un observador que se mueve con el flujo cuya velocidad es
U. En otras palabras, la derivada convectiva es la derivada medida a lo largo de las

lineas de flujo. De esta manera las ecs.(28)-(30) se transforman en:

dp
P d=0, 32
dt+pV u (32)
dii 1
— =—-VP—-Vo, 33
i pv Vi (33)
VZh = 4nGp (34)

donde la ec.(32) es la ecuacién de continuidad y la ec.(33) describe las fuerzas
actuando sobre un elemento del fluido en el sistema Lagrangiano, es decir, la
aceleracion lagrangiana dii/dt es igual a la suma de todas la fuerzas (por unidad

de masa). La ec.(34) es la ecuacion de Poisson. El método estdndar para estudiar la
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formacion de estructuras consiste primero en obtener la soluciéon homogénea para
un medio uniforme y posteriormente linealizar las ecs. (32)—(34) alrededor de dicha

solucidn para analizar la evolucion de pequeiias perturbaciones.

Paso 1. Ecuaciones No Perturbadas:

Definiremos las cantidades no perturbadas del fluido como py(t), tp(r,t), Po(t) y

do(r, t). Entonces, las ecs. (32)—(34) toman la forma

dpo L
at +poV - Uy =0, 35)
di 1
=0~ VP, — Vi, (36)
dt Po
V2o = 4nGpy. (37)

En un medio estrictamente homogéneo y estdtico se tendria iy = 0 y po, Po
constante. Sin embargo, en el marco newtoniano la ec. (37), Vzcbo = 4nGpy,
no admite una solucién global estética y finita para pg # 0. Para sortear esta
inconsistencia se recurre al llamado “Jeans swindle”, que consiste en restar la
contribucién uniforme de fondo en la ecuacién de Poisson y trabajar dinicamente
con las perturbaciones. En cosmologia, no obstante, estamos interesados en un
universo homogéneo en expansion, descrito por un flujo de Hubble y por la solucién

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 = Py + 0P, p = po+dp, U= Uy + 0, d=do+0p, (38
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e introducimos el contraste de densidad

dp(r, t)
po(t)

5(r,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:

% =—-V- &l Ec. de Continuidad (40)
ou 1
dou + (di-V)iuyg =——VOP—-Vod Ec. de Euler (41)
dt Po
V25 = 4nGdp 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 & con la velocidad peculiar 1 asociada con el colapso de la

perturbacién [108].

La evolucion de las perturbaciones se da en un universo en expansion uniforme,
por lo que es conveniente escribir las ecs.(40)-(42) en términos de coordenadas

coméviles® x, que se definen como:

r=a(t)x (43)

la dependencia temporal de la posicién comdvil x se debe unicamente 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 posicién comdévil constate; es decir, el sistema de referencia se expande con el universo.
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X
U=—=4ax+a—
dt dt

= ax+ av = Hax+ av

= Hr + av, (44)

Donde hemos definido v = dx/dt como la velocidad comévil. Recordando de la
ec.(38) que U = Uiy + O, el primer término del lado derecho de la ec.(44) corres-
ponde a la velocidad de expansién del universo (expansién de Hubble, iy = Hx) y
el segundo término se refiere a la perturbacién del flujo de Hubble, 61 = 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 comdvil bajo

la influencia de la gravedad y gradientes de presion.

Para reescribir las derivadas respecto a la coordenada comdvil x, se tiene que los
operadores espaciales se transforman como:
1 0 0 a

Teniendo en cuenta que cf = 0P/0p es la velocidad adiabdtica del sonido, se puede
escribir 0P = c%ép. Combinando las ecs.(40) y (42) en coordenadas comdviles,
se obtiene finalmente que la evolucién temporal del contraste de densidad & viene

dada por:

d?s a) ds ¢
——4+2( =) == = SV +4nGpod 46
az " (a)dt AL (46)
El segundo término del lado izquierdo (término de “Hubble drag”) tiende a suprimir
a suprimir el crecimiento de las perturbaciones debido a la expansion del universo,

haciendo que el crecimiento de las perturbaciones sea mds lento que en un universo

estdtico. El primer término del lado derecho (término de presion) expresa como los
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gradientes de presion, debido a los gradientes espaciales en la densidad, influyen en
la evolucién de las perturbaciones, mientras que el tltimo término del lado derecho
(término gravitacional) refleja que las perturbaciones crecen debido a inestabilidad
gravitacional oponiéndose a las fuerzas de presion.

Usualmente, el contraste de densidad se escribe mediante su transformada de Fou-

rier, de modo que la ec.(26) puede expresarse como:

1 ikx, | —ik-x 33
S(x,t) =, % S(t)e™X;  Sk(t) = y ox e M dix @)
donde V es el volumen de una gran regién suficientemente grande sobre la cual se
asumen condiciones periddicas. La regla general para la transformacién de Fourier

de una ecuacién es que las derivadas temporales no cambian, mientras que los

gradientes (derivadas espaciales) transforman como:

Vx = ik; V2= —Kk?,

donde k = |k| = 27t/A. Asi, la ec.(46) se puede escribir, modo a modo, como:

d2s a\ dé k2c?
?2" +2 (E) d—t“ - <47er0 - a—f) Sk (48)

En el régimen lineal, todos los modos de la perturbacién evolucionan de manera
independiente. En general, las perturbaciones iniciales pueden clasificarse adiaba-
ticas (isentrépicas) e isocurvatura; en el modelo ACDM estdndar se asume que las
perturbaciones primordiales de densidad de materia son adiabdticas (isentropicas,

S = 0) y que el campo de densidad inicial es gaussiano.

Inestabilidad de Jeans

El estudio del crecimiento de las pequefias perturbaciones fue desarrollado ini-

cialmente fue Jeans en 1902, quien mostré que la estabilidad de una perturbacion
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depende de una competencia entre la gravedad y la presion del gas. Encontré que
las perturbaciones de pequefia escala son rdpidamente suavizadas por la presion,
mientras que las perturbaciones de mayor escala pueden ser amplificadas gravi-
tacionalmente. En este ultimo caso, la densidad en la region perturbada aumenta
continuamente con el tiempo y dichas perturbaciones pueden evolucionar hasta
formar estrellas, galaxias o ctiimulos de galaxias; este fendmeno se conoce como
Inestabilidad de Jeans. Sdlo las perturbaciones de densidad cuya escala supere una
escala caracteristica de Masa de Jeans (M) (definida a partir de una longitud carac-
teristica Ay), pueden crecer mds alld de esta escala, donde la gravedad es capaz de
superar los gradientes de presion. La cantidad de materia que puede condensarse
dependerd 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 Estdtico

Consideremos la evolucion adiabética de una perturbacion Isentrépica en un uni-
verso estatico (a = 0),de modo que la ec(48) se reduce a:

d%s
dek = —wzék con w? = k? § —4ntGpy (49)

La estabilidad del modo de onda depende del signo de w?:

» w?=0:

Define la longitud caracteristica, la Longitud de Jeans A;

27 i
A== =coy /= (50)
J k] S Gpo

= Modos Oscilatorios, w?2>00A< Ap:
En este caso, cgk2 > 4ntGpy y la presion domina sobre la gravedad. La
solucién es

5 o eiiwt
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Es decir, oscilaciones acusticas estables.

= Crecimiento exponencial, w? < 0o A > ISE
Ahora (:gk2 < 4ntGpo y la gravedad domina sobre la presion. La ecuacién se

puede escribir como

Sk - |w’26k - O/

cuya solucion es

Sic(t) oc et

En este caso, la presiéon no soporta la gravedad y esta solucién en modo

creciente refleja la inestabilidad de Jeans (inestabilidad gravitacional).

Los modos con longitud de onda mayor que Aj crecerén. El tiempo caracteristico

de crecimiento (tiempo de colapso) es del orden de

teol ~ (4mGpg) /2. (51)

La masa encerrada en un radio Aj/2 define la Masa de Jeans M

am (NS w2 e\?
Mj=—po (3] = = 2
)5 e

de modo que My es la masa minima requerida en un halo para que un volumen

de gas colapse gravitacional. Notese que M) depende también de la temperatura

del gas a través de la rapidez del sonido c% — X1 donde kp es la constante de
Hmyp

Boltzmann, pm,, es la masa promedio de las particulas del gas.

Para un universo en expansién a # 0, la ecuacion (48) se escribe, para un fluido

sin presion (cg = 0),
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d2s a\ dé
—— 42 =) = =4nGpy & 53
az " <a) ag oPo (53)

Esta ecuacion describe, por ejemplo, la evolucién de perturbaciones en la materia
oscura fria (CDM), que se modela como un fluido de polvo con presién despreciable.
Tras la recombinacién, la presion de los bariones también se reduce de forma
significativa y, en grandes escalas, puede aproximarse por un fluido casi sin presion,
aunque un tratamiento detallado de los bariones requiere incluir términos de presion
finita. La ec.(53) es una ecuacion diferencial de segundo orden cuyas soluciones
constan de un modo creciente y uno decreciente. Para estudiar el crecimiento de las
perturbaciones es util considerar tres regimenes: dominio de radiacién, dominio de
materia y dominio de A. En cada caso, la evolucién del factor de escala a(t) viene
dada por la ecuacion de Friedmann
a 8nG

(—) =H'=—"p; p=pmtertoa
a 3

3 es’ la densidad de materia no relativista, py = Pr0 a“tesla

donde pm = pmoa
densidad de radiacion y pp = pa o es la contribucién de densidad de energia del

vacio. Durante la era de dominada por materia Q;, ~ Ty QO ~ 0.

Soluciones de crecimiento

= Dominio de Radiacion
En la etapa dominada por radiacion (py, = 0, pp = 0y w = 1/3), ladensidad

total satisface p ~ pr = pr 0 a4, de modo que

_1

a(t) oc t'/?, — =5 (54)

Si nos interesa el crecimiento de perturbaciones en la componente de materia

no relativista (no dominante) en un fondo dominado por radiacion, la fuente

7 El subindice O se refiere a los valores actuales
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gravitacional 471G p, 0 es despreciable comparada con el término de friccién
de Hubble 2H6 (amortiguamiento). Esto ocurre porque la expansién es impul-
sada rapidamente por la radiacion, impidiendo que la materia (cuya densidad

es baja) pueda colapsar eficientemente. La ec.(53) se reduce a

d2s a\ dbé
122 ) ==0
az " (a) dt

d?s 1ds
—+-—=0 55
aZ it (53)
cuya solucion es
d=A1+AzInt

En este caso, las perturbaciones crecen extremadamente lento (de forma
aproximadamente logaritmica en el tiempo o en el factor de escala). Esto
implica que, durante la era dominada por radiacion, las fluctuaciones de
densidad de materia permanecen practicamente “congeladas” hasta que el

universo pasa a estar dominado por materia.

» Dominio de Materia:
En la etapa dominada por materia (O, = 1, ppo = 0, w = 0), la densidad

satisface p = Pm = Pm,0 a—3. De la ecuacién de Friedmann se obtiene

N 2
a 8nG _ —
= (&) =" Con0 = H0moa (56)

y, para un universo de Einstein—de Sitter (Q,,, o = 1), la solucién para a(t):

3Hot\ 3 da 3Ht\ /3
a(t) = (TO) = 4 =Ho (TO> (57)

La densidad de fondo p;, evoluciona con el tiempo segun:
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2 1
2/3 _ _
t t H(t) = — t) = —— 58
alt) <7, Ht) =%, pnltl=—=3, (8
por lo que el término fuente de la gravedad se simplifica a:
4nGpm(t) = 4G _ 2
Pmit) = 6nGtZ) ~ 32
Sustituyendo en la ec.(53) se obtiene:
25 445 2
d d =0 (39)

N + -
dt?  3tdt 3t?
Las soluciones para la ec.(59) son la combinacién de un modo creciente y

uno decreciente; el modo creciente es

5(t) x t¥3 = b5 x alt), (60)

es decir, en un universo dominado por materia las perturbaciones lineales
crecen proporcionalmente al factor de escala. A diferencia del caso estatico
(donde el crecimiento es exponencial), la expansion hace que el crecimiento

siga una ley de potencias.

» Dominio de \

En la etapa dominada por la densidad de energia de vacio, se tiene que

w = —1, de modo que p = pp = pA o constante y el factor de escala crece
exponencialmente, a(t) o elAt con Hf\ = S“TGp A0- En este régimen, la
ec.(53) toma la forma
a% + 2H @ _ 0 (61)
a2 T Mar

Cuya solucion general es
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5(t) = Cy + Cpe2Hat

Dado que el segundo término decae exponencialmente con el tiempo, para
tiempos largos (t — oo) la solucién tiende a una constante 6 — Cj. Por
lo tanto, durante la era dominada por A las perturbaciones dejan de crecer,
alcanzardn un tamafio finito y permanecerdn de esa forma, es decir, el efecto

global de la energia oscura es congelar el crecimiento de estructuras.

A.3 COLAPSO GRAVITACIONAL

Durante la época de pos-recombinacion, las perturbaciones en materia con A > Ay
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-
sién cosmica y colapsan debido a su propia gravedad, dando lugar a estructuras
conocidas como halos de materia oscura. Dentro de estos halos cae materia barid-
nica, que se enfria 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 intrinsecamente no lineal, resultado de la
amplificacién 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 descripcion del colapso gravitacional de estos halos de materia oscura
no es sencilla, pues debido a su naturaleza no lineal no existen soluciones analiticas
que den cuenta de todos los procesos involucrados. Sin embargo, si se hacen algunas
suposiciones acerca de su simetria, se pueden encontrar soluciones analiticas que,
si bien no reflejan por completo su complejidad, si ofrecen una descripcion aproxi-

mada de los procesos dominantes en la formacion de estas estructuras [125]. Entre
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los modelos mds utilizados se encuentra la aproximacion 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 estindar para comprender la formacion de estructuras no lineales

como los halos de materia oscura y las galaxias.

A.3.1 Modelo de colapso esférico

La suposicion de que objetos no lineales, como los halos, se forman a partir del co-
lapso esférico es la aproximacién mds 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 6 > 0, por lo que
existen regiones sobredensas en el universo que eventualmente colapsaran forman-
do objetos ligados gravitacionalmente. En principio, la regién con sobredensidad
se expandira con el universo de fondo, pero a una tasa mds lenta;esta desaceleracion
hara que el contraste entre dicha regién y el fondo aumente, de manera que el po-
tencial gravitacional de la region se vuelva cada vez mas 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-
légica), y tomamos una region con sobredensidad esférica no rotante, uniforme y
libre de presion que colapsa gravitacionalmente desde el reposo [106], la evolucion
de esta sobredensidad esférica es independiente de la expansion del universo, por
lo que su evolucién serd andloga a la de un "sub-universo"dominado por materia
(Q = 1.). Este sub-universo puede ser tratado como un universo Einstein-De Sitter,

donde las ecuaciones de Friedmann para su evolucién serén:
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N\ 2
H2 — (%) - 8“5‘% (62)
N 2/3
a(t) oc 23 = (#) (63)
1
Pp = reTy) (64)

Durante la época de posrecombinacion, la fuerza dominante es la fuerza gravita-
cional. Consideremos ahora una regiéon con sobredensidad cuya distribucion de

densidad inicial se define de la siguiente forma:

p(1,t1) = pu(t) [T+ 8i(7)] (65)

donde pyp(ti) es la densidad de fondo del universo y ;(r) = 8;i(r, t;) es la densi-
dad de contraste inicial. Para simplificar el problema, la perturbacion esférica la
dividiremos en cascarones esféricos que no se cruzan durante su evolucion. Es-
to significa que inicialmente, los cascarones tendran radios 71, 12, 13,.. etc con

T1 < T2 < 13 < ... como se muestra en la Figura (36).

Si definimos a 1; como el radio inicial de la sobredensidad, entonces la masa

encerrada en el cascardn esférico estard dada por:

M(ri) = p(r, )V

M(ry) = %ﬂpb(ti)“ +38;) 17 = cte (66)

donde d; es el valor promedio de & al interior de la esfera con radio ri, el cual
corresponde al radio inicial del cascar6n esférico de masa M. En t;, d; es muy
pequefo y esta region inicialmente se estd expandiendo con el universo. Esta

perturbacion de densidad, caracterizada por un cascarén esféricamente simétrico
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Posterior evolucion

Figura 36: Representacidn esquemadtica de los cascarones esféricos iniciales. Los radios

T1, T2 T3,...,T mantienen su orden durante la evolucién del colapso debido a la suposicion de que
los cascarones no se cruzan. Al final del proceso de colapso gravitacional, el cruce de los
cascarones conduce al proceso de virializacion, resultando en un halo de materia oscura

virializado.
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y con presion despreciable, evolucionard de acuerdo con la ecuacién Newtoniana
[125][106]:
d’r  GM
dt2 12

donde M es la masa encerrada en el cascardn, y T es el radio de la perturbacién. La

(67)

energia especifica del cascarén esférico se expresa como:

1 /dr\? GM
E==|—| ——=
> ( t) . cte (68)

La Ec. (68) determinard la evolucidn del cascardon esférico y presenta tres casos

posibles:

2

1. E > 0: En este caso, 7 nunca serd 0, por lo que el cascarén se expandira

indefinidamente.

2. E =0: La solucién de la Ec. (68) es la mds simple y se obtiene al integrarla:

1y _6m g
2 \ dt T

r/2dr = V2GMdt

9 1/3
r= (zGM) t2/3 (69)

En este caso, las perturbaciones no crecerdn debido aque r ox t%/3 y a oc t2/3,

lo que implica que la perturbacion se expande con el universo.

3. E < 0: Este caso corresponde a objetos ligados gravitacionalmente (colapso).

La expansion de la esfera se detendrd y alcanzard un radio maximo 1¢; tras
esto, la esfera comenzara su colapso. En este escenario se pueden identificar

tres fases caracteristicas de la evolucién [131]:
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a) Turnaround: La perturbacion esférica se separa de la expansion general

del universo y alcanza un radio maximo, radio de Turnaround T+;.

b) Colapso: Si la fuerza dominante es la gravedad, entonces la esfera co-
lapsard hacia una singularidad central. Antes de alcanzar la singularidad
los procesos disipativos convierten la energia cinética del colapso en

movimientos aleatorios.

c¢) Virializacion: Se alcanza el equilibrio dindmico y el sistema se vuelve

estacionario: el radio y la energia del sistema son constantes.

En el modelo de colapso esférico debido a la simetria, las coordenadas indepen-
dientes serédn 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].

Energia y Turnaround

Para analizar la condicién del colapso (E < 0) de una regién con sobredensidad,
sabemos que en t = tj, d es bastante pequeno. Por lo tanto, la sobredensidad se
expandird con el universo de fondo; los movimientos peculiares son despreciablesy,
por lo tanto, la velocidad de expansion se asume uniforme. La velocidad, entonces,

vendrd dada por [75][142]:

- ()

V= Hﬂ‘i (70)

Donde H; es el pardmetro de Hubble en t; y a es el factor de escala. La energia

cinética por unidad de masa se expresa como:
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1 1
K — (-#) S (71)

La energia potencial en t = t;, seré:

U=— (G—M> 72)
T/t

Introduciendo la Ec. (66) en (72) se tiene que:

4G =
U=———pu(t:)(1+ 5;)r? (73)

Introduciendo el pardmetro de densidad Q; = py(t;)/pc(ti) en t;, de modo que

P (ti) = Qipc(ty), se tiene que:

4G

U = ———Oipe(t:) (1 + 87 (74)
De la Ec. (62), es claro que:
3H?
R (75)

Para densidades menores que la densidad critica (p < p¢), no hay colapso y la
perturbacion se expandird indefinidamente. La energia total es cero en la densidad

critica (p = p.). Para densidades mayores que la densidad critica (p > p¢), la

materia se expandird hasta un radio maximo y colapsard [75]. Introduciendo la Ec.

(75) en la Ec,(74) y recordando que K; = %H.Zr-z obtenemos:

11

1 _
u:—?mﬁm+&w

U=—K;Qi(5;+1) (76)

Por lo tanto, la energia total (E = K 4 U) del sistema sera:
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E=K; —KQ;i(&+1)
E=KiQi(Q = (1+38)) (77)

La condicién E < 0 para el cascarén esférico es la que permite el eventual colapso,

de lo que se concluye que:

(1 +gi) > Q7!

o de forma equivalente

§>07" -1 (78)

En un universo cerrado o plano (esférico con (Q; > 1), esta condicion se satisface
para cualquier sobredensidad con &; > 0. En este caso, las regiones con sobre-
densidad siempre colapsardn; las regiones con sobredensidades mds pequefias se
demorardn mds en alcanzar el radio de turnaround (radio méximo de la perturba-
cion) y, posteriormente, colapsardn. En un universo abierto (universo hiperbdlico
Q; < 1) la sobredensidad tiene que estar por encima del valor de la densidad critica

para que el colapso ocurra.

Simplificacion de las Ecuaciones de Energia

Las ecuaciones (76) y (77) pueden expresarse de una manera mas conveniente para
nuestro anélisis. Como mencionamos anteriormente, la perturbacion esférica puede
ser tratada como un universo de tipo Einstein-De Sitter donde (O; = 1. En este caso,

dichas ecuaciones se pueden escribir como:

U = —Ki(1498;) (79)

By = —Kid; (80)
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Donde los subindices ’i’ indican que esas cantidades son evaluadas en t;

Turnaround

En la fase de Turnaround, la perturbacion esférica se separa de la expansion y alcan-
za el radio maximo, denominado radio de turnaround (r¢;) donde posteriormente,
colapsa [131]. En ese instante de tiempo, se cumplen las condiciones E < 0, K¢ y

T =0 [142]:

GM
i = Uy =— (81)
Ttr
1 _
B = ——Kiri (T4 684) (82)
Tir
La conservacién de la energia implica que E¢ = E;, por lo tanto:
1 _
—Ki—(1+8i)1 = =Koy
Ttr
1+8
Tr 110 (83)
T'i 61

En la Ec. (83), es claro que en la etapa de turnaround, el radio de la perturbacién
depende de la sobredensidad inicial y no de la masa encerrada en el cascardn.
También se observa que para las perturbaciones mas pequeias, el Ty es grande, lo

que implica que esas perturbaciones colapsardn mads tarde.

Evolucion Temporal del Colapso Esférico

La evolucién temporal para la perturbacién, dada por la Ec. (68) con la condicién

E < 0, tendra soluciones paramétricas en forma de una cicloide [176]:

r(0) = A(1 —cos0) (84)
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t(0) = B(6 — sin0) (85)
2.5
— Modelo Esferico
Modalo Lineal
2.0
Turfarounc
1.5 1
=
- 1.0 Virlalizacion
0.5
0.0 Colapso

0 T I
t/B

f

Figura 37: Etapas del colapso en la teoria esférica y lineal. Se muestra la evolucién del radio de la

perturbacion (1) en funcién 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 evolucion del radio de la perturbacién en funcién
del tiempo. En la Figura (37) se pueden observar las diferentes etapas, cuyas con-

diciones de evolucion son:

1. El cascarén se expande con el universo cuando: 8 = 0, r; = Oen t; = 0. Esto
es evidente, ya que la perturbacién esférica se expande en con el universo
de fondo. De esta manera, si t; = 0, las ecuaciones (84) y (85) se satisfacen

unicamente si 0 = 0.

2. El cascarén alcanza la etapa de turnaround cuando: 0 = 71, v = 14 = 2A

y tir = B7t. En esta etapa, el cascarén esférico alcanza una densidad 0, se
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separa de la expansion del universo de fondo, y alcanza un radio méximo. Su

energia cinética es K¢ = 0, lo que implica que:

d
& 0 de la Ec.(84) 0 = Asino

dt

Esto se satisface si 0 = 0, 71, 27t. En este caso particular, la Ec.(84) se satisface

si0=m

. El cascardn se contrae, es decir, cuando 0 = 271, 1 =1, > Oent = t.o =
2t4r, donde el subindice ’col’ denota colapso. En realidad, la perturbacién no
colapsaar = 0, lo que sucede en este caso, donde no existe disipacion, es que

la perturbacion esférica alcanza un radio finito llamado radio de virializacion

Tyir

TURNAROUND

Constantes de Integracion

dZ

Para obtener una Ec. que relacione las constantes A y B, es necesario calcular $-5.

dt

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 % _ Asing
dt % ~ B(1—cosH)

Por lo tanto, la segunda derivada sera:

= - (86)
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Igualando con la Ec.(67), obtenemos:

_ A __GM
B2(1—cos0)? 12

donde (1 —cos 0)? =4y 12 = 4A? (al evaluar en la etapa de turnaround), entonces:

A3 = GMB? (87)

Las constantes A y B pueden determinarse a partir de las condiciones iniciales.
Para A, se utilizara la Ec.(83), donde 1, = 2A:
14 gi

A= ——1y 88
3, (88)

Para B, es claro que en esta etapa del colapso B = tt?r y, usando la Ec.(87), se tiene

que:

ttr o A3
n  VGM

Usando la Ec.(82), es claro que GM = %Hizriz(l +8;) (recordando que K; = Hzri).

Al introducir la Ec.(88) para A, se obtiene para B:

t 1+ 8;
B= U _ % (89)

Las ecuaciones (84) y (85), con A y B dadas por las ecuaciones (88) y (89),
proporcionardn informaciéon completa sobre como evoluciona cada cascarén de

masa.

Evolucion de la sobredensidad

A través de la Ec.(66), se puede obtener la evolucion de la densidad media (d)enel

interior del cascardn:
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- 3M
1+06=
+ Aoy

Donde py, estd dado por la Ec.(64), por lo tanto:

— IMGt2
1486 =
+ 2r3

(90)

Sabiendo que Ty t se obtienen de la Ecs.(84) y (85), B de la Ec.(89) conocemos a
By AZ de 1a Ec.(87), entonces:

= A3(1 —cos0)?

t* = B*(0 —sin )

AS=GMB? y 132:ﬂ
2H2G;
Al reemplazar estas relaciones en la Ec.(90), se tiene que:

—  9(0—sinB)?
R A 1
2(1—cos0)3 ©h

Por lo tanto, el valor para la densidad media al interior del cascarén esférico 0 seré:

Sir(ter) ~ 4.6

Esto significa que el colapso comienza cuando &i,(tir) ~ 4.6 veces la densidad
media del universo de fondo. No obstante, la densidad encerrada en la region ;. se

puede escribir como:

Sy t1= 2 56 92)
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Para poder comparar con la teorfa lineal, se determinard la sobredensidad &; para

la etapa de Turnaround. Para ello se debe tomar el limite cuando © — O de la Ec.

(91), por lo tanto:

lim w = % + 9_2 (mediante una expansion en series de taylor)
550 (1—cosB)> 9 30 P Y

SL=1T+550°—17
— 3 2
5 = %e (93)

Dado que 0 es pequeiio, la Ec.(85) se puede reescribir haciendo una expansién en

. . 3
series de Taylor, donde 0 —sin 6 ~ %, entonces:

BO3 6t\ '/
t=— 0=|—= 94
e o=(%) o4
Al introducir el lado derecho de la Ec.(94) en la Ec.(93), obtenemos:
2/3
- 3 (et
===
L=735 < B ) 95)
Asumiendo que J; es pequefio comparado con la unidad, de modo que ”g&) ~ 31_.

143 . :
y (6;65) ~ S;T’ las expresiones para A y B pueden ser reescritas como:
i i

A=— 96
75, (96)
34
61
por lo tanto:
. 34 :
t=B(0—sinB) — t=-—=(0—sind) (98)
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donde, para la ec(97), se ha tenido en cuenta que para un universo de tipo Einstein-

De Sitter, H; = % Al introducir la Ec.(97) en la Ec.(95):

_ 2/3
<3 (5"
L7200\ 3y

3L /23
oL = 0 (;) 99)
1

Al introducir el lado derecho de la Ec.(98) en la Ec.(99), obtenemos una ecuacion.

para la evolucién de las perturbaciones en el modelo lineal &1 :

3 /3\%3
SL=3 (Z) (6 — sing)?/3 (100)

En la etapa de Turnaround, la prediccion de la teoria lineal serd

303\ 23
6Lt1‘ = g <Z) (9 — Slne) ~ 1.06

En esta etapa, la region con perturbacion esférica empieza su colapso con & = 4.4
veces mds densa que el universo de fondo. Sin embargo, la teoria lineal predice
5 =1.06.La Figura(38) muestra como es la evolucion de la densidad en el interior
de los cascarones en el modelo esférico y lineal. Usualmente, se define un punto
de transicion entre el régimen lineal y no lineal de la perturbacion (ver Figura(38)
abajo). Este se da cuando & ~ 1 en el modelo esférico, lo que, segiin la Ec.(91),
sugiere que 0 = 2?” Para la teorfa lineal, esto implica que & ~ 0.57, es decir, la
diferencia entre el modelo lineal y el esférico es ~ 2, se sabe que la prediccion

hecha por el modelo lineal es incorrecta.

Colapso

La etapa del colapso comienza una vez que un cascarén esférico ha alcanzado

su maxima expansion, es decir, la etapa de furnaround donde r = 2A'y 0 = .

176



A.3 COLAPSO GRAVITACIONAL
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Figura 38: Evolucién 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 cascarén comienza a colapsar y las soluciones paramétricas
corresponden a © = 2wy t = t.,; = 2t¢, momento en el que la Ec.(91) indica

que:

En contraste, la teoria lineal proporciona proporciona la sobredensidad extrapolada

al mismo instante de colapso,

3/3 2/3
5Cot = = (Z) (2m)%/3 ~ 1.69 (101)

este resultado se le conoce con frecuencia como "Sobredensidad critica para el
colapso”, b.. Este umbra se emplea en modelos analiticos de formacion de estruc-
turas, como el formalismo de Press y Schechter [154], para estimar la densidad
numérica (abundancia nuemrica, number density) de halos colapsados en funcién

de la masa y tiempo cdésmico.

Virializacion

En la realidad el colapso completo hacia una singularidad no ocurre debido a que
los cascarones oscilantes interactiian gravitacionalmente intercambiando energia
—proceso conocido como virializacion 0 relajacion violenta— cruzédndose (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 particulas no siguen Orbitas que conservan la energia
[112, 142]. El cambio de energia de una particula depende de manera compleja
de su posicion y velocidad; sin embargo, un aspecto importante de este proceso
es que la energia de cada particula cambia (debido a los cambios de potencial) de
manera independiente de la masa de particula, 1o 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 energia potencial gravitacional y K, la energia cinética. Por
lo tanto, la energia total del sistema sera:

1

E=-U
2

E es la energia total en la etapa de virializacién. Por conservacién de la energia,
tenemos que E = Ey;, donde E¢; esta definida en la Ec.(81). Asi es claro que:
GM 1GM

= Ty es el radio de virial
Tir 2 ry

1
TV = ST (102)

Retomando la Ec.(90) para esta etapa, ty = teop = 2ty y Tv = 1/21¢1, tenemos:

. IMGH,
1+6= 3 (103)
2ry,
ty = 2B~ yry = A
Asi
=A%y ) =4B* (104)
Al reemplazar la Ec.(104) en la Ec.(103) se tiene que:
5 =18m* —1~177
0
- R
z‘>+1:p(<ﬁ ) a—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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A ~ 178 veces la densidad media del universo de fondo. Un resultado mds exacto a
partir de las simulaciones numéricas de N-cuerpos redondea este valor a A ~ 200
y que se usa ampliamente para definir radios caracteristicos de halos (por ejemplo
R200b)- En términos de 0 la etapa de virializacién se alcanza en 0 = 37” 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.

[
o

Turnaround 5

A
1.5 4 I Lineal

Virlalizacion

(.0 - - . ; : . ;
(.00 0.25 (.50 (.75 1.0 1.25 L.50 175 2.00

Figura 39: Etapas del colapso gravitacional en el modelo esférico, en el eje x se tiene 68/7

Relacion entre v+ y Rooop

Para cuantificar el tamafio fisico asociado a la etapa de turnaround en unidades
del radio de referencia del halo R,pgp, conviene distinguir la masa ya virializada

del halo y la masa que adn se encuentra en el cascaron esférico exterior donde se
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formard un halo, para ello es necesario recordar que la densidad media encerrada

en la etapa de Turnaround viene determinada por la Ec. (92):

P(< Ter)

p

Ahora, para un halo es conveniente distinguir entre la masa halo (masa de la region

~ 5.6

ya virializada) y la masa contenida en el cascarén esférico mds externo que se

encuentra aun 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 Rypop) Y Moyt representa
la masa localizada en Rypgp < T < T y aunque Mgyt no forme parte atin del halo
virializado (porque no ha colapsado), si contribuye a la densidad media dentro de

Ttr, por lo que:

56— p(< 1) 1 (M+Mout) (106)
' P 0 (47(/3)Ti’r
Ahora M = %nRiOObA p, entonces la Ec. (106):
56 = A (R200b> + 3Mout (107)
' Ttr 4mp rfr

Si consideramos que la materia alrededor del halo estd distribuida de manera

uniforme, entonces Mgyt = %“()(Tfr — RgOOb), entonces la Ec. (107) quedara:

Rooop \ >
5.6:1+< °Ob> (A—1) (108)
Ttr
Entonces:
o 354 (109)

200b
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Sin embargo, el clustering real de materia en el entorno del halo incrementa Mt
y por tanto empuja a valores mayores de T¢.. Simulaciones muestran que T¢/R00p
puede alcanzar valores entre 4 y 6. Esta consideracion explica porque elegir escalas
del orden de 4Rjgop 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 idealizacion ttil en cosmologia para
entender la formacidn 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 morfologia de la red c6smica.

APROXIMACION DE ZEL'DOVICH

Un modelo mas realista acerca del colapso anisotrépico de estructuras en el universo
es la aproximacion 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 cdsmica como una es-
tructura filamentaria que domina el universo a gran escala [220] es una descripcién
Lagrangiana de primer orden del crecimiento de estructuras que capta, de manera
natural, el colapso anisotropico que da lugar a la red césmica. Su idea central es
seguir a cada elemento de materia desde su posicion inicial hasta su posicion final a
través de un desplazamiento impulsado por la gravedad y escalado por el crecimien-
to cosmico. En este sentido, cada region del espacio puede descomponerse en tres
direcciones principales de deformacion (ejes preferentes), elegidas por el campo

de marea inicial. Inicialmente, Doroshkevich [56] encontré que para condiciones
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iniciales gaussianas, los ejes de deformacion casi nunca coinciden exactamente con
las tasas de compresion a lo largo de estas tres direcciones. Por ello, el colapso
anisotrépico no es excepcional sino la regla: la materia colapsa primero a lo largo
de la direccién de mayor compresion, después a lo largo de la segunda, y por ultimo

a lo largo de la tercera. Esta secuencia determina la morfologia:

= Hojas (o “pancakes”): colapso preferente a lo largo de un tnico eje, que

concentra la materia en ldminas delgadas.

= Filamentos: una vez formadas las Idminas, la materia continda 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 (protoclisteres y halos masivos).

= Vacios: en direcciones donde domina la expansion, la materia se evacua y se

forman regiones de baja densidad.

La aproximacion de Zel’dovich describe con claridad el surgimiento de caiisticas:
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 dindmica se
hace multivaluada y la aproximacién lineal deja de ser vélida, aunque su intuicién
geométrica sigue siendo extremadamente ttil para entender la arquitectura de la red
cosmica. Aunque el colapso esférico asume simetria radial efectiva y es muy util
para estimar tiempos de colapso y criterios de virializacién, no genera laminas ni
filamentos. En cambio, Zel’dovich incorpora la anisotropia desde el inicio y explica
la secuencia geométrica hoja—filamento—nodo observada en simulaciones y datos,

proporcionando la intuicién de por qué el universo adopta una estructura reticular.
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INFLUENCIA DE LA RETROALIMENTACION DE LOS
NUCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS (AGN) Y LAS
FUSIONES EN LA EVOLUCION GALACTICA

Los procesos de retroalimentacion de los nucleos galacticos activos (AGN feedback)
y las fusiones galdcticas (mergers), que afectan principalmente al componente bario-
nico de las galaxias, desempefian un papel crucial en la regulacion del crecimiento
de la masa estelar y la supresion de la formacion estelar al calentar o expulsar gas

de la galaxia.

La Figura 40 muestra la evolucion del cociente 10g10(M) /log;,(M,), donde M
representa la suma de las tasas de acrecion instantdneas 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 nimero de eventos de fusioén en funcién del
redshift (z), proporcionando informacién complementaria sobre el crecimiento de
la masa estelar en galaxias centrales. En ambos casos, el andlisis se enfoca en la
galaxia central mds masiva dentro de cada bin de masa estelar de nuestra muestra

de datos.

EnlaFigura 40, se puede observar que, para las galaxias de baja masa, la retroalimen-
tacion de supernovas es el mecanismo dominante, regulando de manera eficiente
la formacion estelar y opacando el impacto de la retroalimentacion de AGN. Esta
distincion 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 evolucion maés lineal a
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Figura 40: Figura de Camargo y Casas-Miranda [31]. Evolucidén del cociente

log;, (M)/ log; (M, ) (linea azul), donde M representa la suma de las tasas de acrecién
instantdneas de todos los agujeros negros en un subhalo, junto con el crecimiento de la masa
estelar de las galaxias centrales (linea naranja) en funcién de z. La linea discontinua roja indica el
z correspondiente al pico de log(M)/log(M,) para cada bin de masa estelar de la galaxia central

mas masiva en nuestra muestra de datos.



INFLUENCIA DE LA RETROALIMENTACION DE LOS NUCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS (AGN) Y LAS F

lo largo del tiempo césmico, lo que refleja la influencia comparativamente menor de
la actividad de AGN. En contraste, para galaxias centrales masivas (M, > 10102
h™' My,), la retroalimentacién de AGN se convierte en un factor dominante en la
regulacion del crecimiento de la masa estelar. Esto se evidencia en los picos del
cociente logm(M) /log;,(M,) (linea discontinua roja), que corresponden a fases
de alta actividad de acrecion de los agujeros negros. Estos picos indican periodos
de intensa actividad de AGN que inhiben la tasa de crecimiento de la masa este-

lar, enfatizando asi el rol dominante de los AGN en la evolucién de galaxias masivas.

Por otro lado, la Figura 41 muestra el nimero de eventos de fusién en funcién
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 patron sugiere que las fusiones
galécticas son un canal dominante en la construccion de galaxias masivas, contri-
buyendo a su crecimiento rapido y, simultineamente, intensificando la actividad de

sus agujeros negros centrales.

En conjunto, estos resultados constituyen una evidencia sé6lida acerca del significa-
tivo papel que desempefia tanto la retroalimentacion de AGN como las fusiones en
la evolucidn galéctica, especialmente en sistemas masivos. Estos procesos influyen
significativamente mds alld de lo que puede explicarse por el ensamblaje del halo
(zn), reforzando la conclusion de que la evolucidn de galaxias estd gobernada por

una compleja red de procesos interconectados que actdan en distintas escalas.
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Figura 41: Figura de Camargo y Casas-Miranda [31]. Nimero de eventos de fusién en funcién de z

para galaxias centrales, divididas en bins de masa estelar de la galaxia central mds masiva de cada

bin de masa estelar en nuestra muestra de datos.



INFORMACION MUTUA

Para variables aleatorias continuas x y y, la Informaciéon Mutua (MI) se define

como [119, 173]:

MI(x,y) =J

X

P(x,y)

Aqui, P(x,y) representa la funcién 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 logaritmico (In) se expresa en unidades
naturales de informacién (nats)'. La MI mide la reduccién 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 estimacion precisa de la funcién de probabi-

lidad conjunta P(x, y) (véase Vergara y Estévez [201] para una revision exhaustiva).

En este trabajo, la MI se estima mediante el paquete para python GMM-MI, donde
x representa una propiedad galdctica (zg, color (g — 1), SSFR o F,)) dentro de un bin
especifico de M, mientras que y representa el tiempo de ensamblaje del halo anfi-
trién. Para estimar la M1 y su incertidumbre asociada, GMM-MI combina Modelos
de Mezclas Gaussianas (GMMs) con una técnica de remuestreo bootstrap [150].
Los GMMs son modelos probabilisticos que describen conjuntos de datos como

una combinacion ponderada de multiples distribuciones gaussianas. Esta capacidad

En teoria de la informacidn, la unidad fundamental es el bit. No obstante, por conveniencia mate-

1

matica se utilizan los nats, donde 1nat = m(2) bits. Un evento con probabilidad 1/e contiene

exactamente 1 nat de informacion.
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permite a GMM-MI capturar mejor la estructura subyacente de los datos, en com-
paracion con métodos tradicionales que asumen una unica gaussiana o requieren
discretizacion por bins. De este modo, la estimacion de la funcién de probabilidad
conjunta P(x,y) resulta mds robusta y realista. En comparacién con los métodos
clasicos basados en histogramas y conteo por bins, el enfoque con GMMs ofrece
una representacion mds continua y ajustada de la distribucién 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
multiples 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 estimacion de la variabilidad estadistica y, por ende, de la
incertidumbre de la MI final. Otro pardmetro importante en GMM-MI es el nimero
de componentes gaussianas. En este trabajo, este nimero se determina mediante
la validacién cruzada basada en el método de verosimilitud logaritmica. Este cri-
terio busca minimizar el error de prediccion sobre datos no vistos, favoreciendo
un modelo méas generalizable. Adicionalmente, GMM-MI permite el uso de criterios
alternativos como el Criterio de Informacién de Akaike (AIC) o el Criterio de
Informacién Bayesiano (BIC), que penalizan la complejidad del modelo y pueden
emplearse en trabajos futuros para lograr una seleccion més equilibrada del niimero

Optimo de componentes gaussianas (véase Piras et al. [150] para mas detalles).
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RELACIONES DE SUAVIZADO

D.l EQUIVALENCIA ENTRE FILTROS (RADIOS) DE SUAVIZADO

Al analizar simulaciones cosmoldgicas, 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 caracteristicas de interés
a una escala fisica 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 pardmetros
de escala, se expanden sus transformadas de Fourier en series de Taylor alrededor de
k = 0, esta expansion 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 k?R?) [145].

Filtro Gaussiano

Un filtro de tipo gaussiano suaviza los datos utilizando una funcién 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 funcién de filtro en el
espacio de Fourier es:
K?RZ
Wg(k)=e "2
Donde Rg es el radio de suavizado Gaussiano. Expandiendo en series de Taylor

alrededor de k = 0:
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1
WG(k)m—zszé+--- (111)

Este es el filtro que se emplea en el presente trabajo para obtener el T,p a diferentes

escalas de suavizado.

Filtro Top Hat

Un filtro tipo Top-Hat (esfera uniforme de radio Ry) se refiere a la transformada
de Fourier de una esfera uniforme en el espacio real, ttil para promediar sobre

volimenes esféricos. Su funcién de filtro en el espacio de Fourier es:

3
Wrn (k) = m[sm(k RtH) — kRtncos(k Rrpy)]

Donde Rty es el radio de suavizado Top-Hat. Expandiendo en series de Taylor
alrededor de k = 0:
1

Wiy (k) ~ 1 —ﬁsz%H+-~ (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:

Tz 1 p2 RTH

‘R Rg — ~TH
206 Ty T Re T TR

En nuestro caso asociamos el radio Ry con el radio fisico' Rty = 2Rag0p de una

esfera centrada en un halo donde Rjqgp €s el radio donde la densidad media es 200

1 es decir, al didmetro dela esfera de radio 2R5¢¢1,.
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veces la densidad del fondo del universo y es el radio caracteristico de los halos de
DM, por lo tanto, la relacion para el radio Gaussiano efectivo para una escala de

ZRZOOb (SAN

RZR2000 _ 2R2000

Sar == (1

D.2 RADIO MINIMO 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
2R500p) contenga un nimero minimo de celdas de la grilla de simulacidon. Si ese
nimero es demasiado bajo, el ruido de muestreo puede distorsionar las medidas;
exigimos que la esfera de radio 2R,p0p incluya al menos N celdas cibicas de la

grilla. Sea

Lbox
Nmesh

Lcel -

7

el tamafio de una celda, donde Ly, es la longitud de la arista del cubo de la
simulacién. El volumen ocupado por N celdas (N..1) ctbicas, cada una de lado
Lcet, sera:

3
VNcel - Ncel]-cel

Ahora necesitamos conocer el radio de una esfera de radio 2R,p0, que ocupa un

volumen Vel

Vest = —(2R2000)°
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ahora, Vg = VNcel Ya que el volumen del filtro debe ser igual al volumen ocupado
por N1, entonces:

47t

?(ZRZOOb)S = Neall2e

Resolviendo para 2R,pop y usando la Ec. (113) para obtener el radio gaussiano

efectivo asociado, se tiene que:

RZRZOOb _ Lbox (3Ncel> 173 (114)
Greff \/EN grid 4t

Este resultado es una generalizacion de la Ec. A10 de Paranjape, Hahn y Sheth [145].

Para nuestro caso particular Ly, = 205 h™! Mpc, Niesh = 1024 y Nt = 8,
por lo que:

RZR2000 %~ 0.111h™" Mpc,

Por lo tanto, la escala minima para el caso 4Roop, (en el texto principal Rg min)

ReR2000 — gReR2000 0227 h~! Mpc
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EXPLORACION DEL UMBRAL «
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Figura 42: Comparacién de matrices de contingencia para dos cortes en anisotropia: izquierda
a = 0.5 y derecha o = 0.3. El umbral o = 0.3 aumenta levemente la suma diagonal, pero no

produce una separacién nitida; la conclusién cualitativa se mantiene [32].

Comparamos dos umbrales para separar baja/alta anisotropia local, « = 0.5 (de
acuerdo con Paranjape, Hahn y Sheth [145]) y « = 0.3. La Figura 42 muestra
las matrices de contingencia entre tipo de entorno de la red cdsmica (filas) y
clase de « (columnas), normalizada por filas. Visualmente, la suma de la diagonal
es mayor para « = 0.3, lo que sugiere una correspondencia algo méds marcada
entre XaAniso — filamentos y entre s, — clusters. Este resultado es empirico y
dependiente de nuestra muestra (TNG300-1), de la escala de suavizado usada para

x(R= 4Rléz§f°fb) y de la resolucién.
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Por estas razones, no esperamos una biyeccion perfecta entre ambas clasificaciones
y dejamos como trabajo futuro un barrido sistematico de umbrales (y/o un calculo

adaptativo halo-a-halo) que cuantifique el 6ptimo de manera formal.



CARACTERIZACION DE ag PARA M, FIJA

Dadas las tendencias encontradas en las Figuras 15 y 16, donde se mostrdé que
la anisotropia del entorno local cuantificada por «g es un fuerte discriminante del
tiempo de ensamblaje del halo (z1) 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 g como pardmetro discriminante
ambiental y su posible aplicacion en contextos observacionales, donde M, suele

estar mejor caracterizada que My,.

Las Figuras 43 y 44 muestran la relacion entre zyy y Fy, asi como entre zy y zg,
respectivamente, en bins de M, fija y coloreadas por cuartiles de og. En ambas
figuras se observa que g sigue mostrando una tendencia coherente: halos con
ensamblaje temprano (zyy alto) tienden a presentar valores mayores de ocg, mientras
que aquellos que se ensamblan mds tarde (zy bajo) se asocian a entornos mas
isotrépicos (valores bajos de og). Esta tendencia persiste a lo largo de la mayoria
de los bins de M, reforzando la idea de que g 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 anisotropia marea local no sélo regula la evolucion
de halos a My, fija como se mostré en el Capitulo 3, sino que su huella persiste inclu-
so al controlar por M,. Esto refuerza la interpretacion de que g captura aspectos

fundamentales del ensamblaje jerarquico mediado por el entorno, como la direccio-
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Figura 43: Diagrama hexbin de z1y en funcién de F, coloreado por cuartiles de ocg y por bins de
M.,. Se puede observar que las tendencias observadas para zy — F, y g 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 formaciodn estelar y, en Gltima instancia, en la conexion entre
galaxia y halo. En conclusion, este andlisis complementario valida a ag como una
variable ambiental robusta, potencialmente ttil para conectar predicciones tedricas

con datos observacionales en estudios de assembly bias y coevolucion galaxia—halo.

Adicionalmente, al considerar los resultados del Capitulo 2 respecto a la riqueza de
satélites (Figura 11), la persistencia de las tendencias de ocg a M, fija sugiere una
posible conexidn fisica: halos que contienen galaxias de baja masa estelar que se

ensamblan temprano y habitan entornos altamente anisotrépicos (alto ocg) tienden a
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Figura 44: Diagrama hexbin de z1y en funcién de zg coloreado por cuartiles de «g y por bins de
M.. Se puede observar que las tendencias observadas para z1{ —zg y g en la Figura 15

mantienen para M, fija [32].

presentar baja riqueza de satélites. Esto podria deberse a la inhibicion del crecimien-
to jerarquico provocada por intensos campos de marea en las cercanias de cimulos
o zonas de confluencia de filamentos, donde las fuerzas de marea pueden suprimir
la acrecidn de subhalos o incluso provocar pérdida de masa, como ya fue reportado
por Hahn et al. [80]. En contraste, halos mds masivos ubicados en regiones mas
isotrépicas (bajo ag), como ciimulos, pueden crecer sostenidamente por acrecion
de subestructuras, elevando su riqueza y mostrando tiempos de ensamblaje mas
recientes. Esta complementariedad entre cuantificadores estructurales como o y
observables accesibles como la riqueza refuerza el potencial de utilizar proxies
indirectos del entorno dinamico en datos observacionales, facilitando futuras com-
paraciones con simulaciones y abriendo nuevas vias para investigar el assembly

bias desde una perspectiva conjunta, fisica y empirica.
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