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Resumen

De acuerdo al modelo cosmolégico estandar, las galaxias y sistemas de galaxias se
forman en los pozos de potencial de estructuras de materia oscura que llamamos halos.
Estos sistemas provienen de pequenas fluctuaciones en el campo de densidad de un
Universo primitivo casi homogéneo, amplificadas por inestabilidad gravitatoria hasta
conformar un complejo entramado de filamentos, nodos, paredes y vacios que en la
literatura se suele denominar red césmica o cosmic web. El estudio de la distribucién
espacial, evolucion y propiedades de los halos permite conectar fenémenos en un amplio
rango de escalas: desde la determinacion de parametros cosmologicos hasta la astrofisica
galactica.

En esta Tesis analizamos el proceso de adquisicién y evolucion de momento angu-
lar (MA) en estos sistemas. El modelo més aceptado en la actualidad para abordar el
fenémeno es la teorfa de torques de marea o tidal torque theory (TTT), de acuerdo a la
cual los halos y las galaxias adquieren MA en las etapas tempranas de su formacién debi-
do a las fuerzas de marea que ejerce la distribuciéon de materia circundante. Sin embargo,
las hipotesis del modelo son vélidas inicamente durante el régimen lineal y cuasi-lineal
de formacién de estructuras, de modo que es dificil reconciliar sus predicciones con los
fenémenos que sufren los halos en las etapas finales, como fusiones, encuentros cercanos
o fly-bys, torques de marea secundarios o acrecion anisotréopica de materia.

Para abordar este problema utilizamos simulaciones numéricas hidrodinamicas y de
materia oscura para analizar las propiedades de los halos y su relaciéon con las galaxias
y el entorno. Para ello consideramos como su evolucién se desvia sistematicamente de
las predicciones de la TTT. Asi, clasificamos a cada halo de acuerdo a si su MA crece
por encima (halos H) o por debajo (halos L) de lo que se espera del modelo. Esto
permite detectar propiedades especificas de cada muestra, contribuyendo a identificar
los fendémenos que afectan su evolucién y, por ende, las causas de las desviaciones.

En el Capitulo 2 presentamos los resultados de Lépez et al. (2019). Alli vemos que
los halos H tienen tipicamente mayor soporte rotacional, mayor alineacién entre su MA
y su eje menor y tiempos de formacion més recientes. Lo opuesto ocurre con los halos
L. Ademas, detectamos una preferencia del MA de los halos H a orientarse de manera
perpendicular a la distribucion de materia de su entorno, en oposicion a los halos de la
muestra L, cuyo MA tiende a alinearse con la estructura dominante.

Estos resultados motivan la investigacion que presentamos en el Capitulo 3, correspon-



diente al trabajo Lopez et al. (2021). Allf analizamos la evolucion del MA con respecto
a los filamentos césmicos. En primer lugar, encontramos que para corrimientos al rojo lo
suficientemente altos (z = 80), las predicciones de la TTT son consistentes con la alinea-
cién que medimos en la simulacién. Sin embargo, la evolucién subsecuente produce una
variacién sistematica del MA en la direccion perpendicular a la espina de los filamentos.
Este fenémeno se produce en toda la poblacion y ocurre mayormente durante los regime-
nes lineal y cuasi-lineal (z > 2), lo cual sugiere que deberia ser tenido en cuenta por la
TTT. En segundo lugar, encontramos que la evolucién tardia correlaciona fuertemente
con nuestra clasificacion. Mientras que los halos H mantienen la tendencia de las etapas

tempranas, los halos L parecen tender a realinearse con la espina de los filamentos.

Maés adelante, en el Capitulo 4, abordamos el problema de la conexién halo-galaxia,
es decir, la capacidad de comprender las propiedades de las galaxias a partir de las
propiedades de los halos. Por un lado, analizamos el efecto de nuestra clasificaciéon sobre
la morfologia galactica. Utilizando las simulaciones hidrodinamicas EAGLE analizamos
cémo se distribuyen las galaxias espirales y elipticas en los halos H y L. Contrario a lo que
esperabamos, no encontramos una correlacion clara entre las desviaciones de la TTT y
la tendencia a formar sistemas estelares dominados por discos o por bulbos; tampoco en
la alineacién del MA halo-galaxia. A continuacién exploramos la conexién halo-galaxia
a través de un estimador diferente, la pérdida de MA interior de los halos. Midiendo esta
cantidad en la simulacion dark matter only intentamos predecir la morfologia galactica
en la simulaciéon hidrodinamica. Nuestro andlisis no sélo confirma que la pérdida de MA
de los halos condiciona la formacién de discos o bulbos estelares, sino también que la
conexion se vuelve ain mas ajustada si se considera la tasa a la que se produce esta
pérdida.

Finalmente, en el Capitulo 5 proponemos una explicacién formal para la reorien-
tacion temprana del MA reportada en Lépez et al. (2021). Para ello, derivamos una
expresion andloga a la de la TTT en la que incorporamos, mediante un enfoque de “uni-
verso separado”, el efecto anisotrépico de un campo de marea en gran escala sobre una
region lagrangiana finita. A continuacién, mostramos que este modelo de crecimiento
anisotropico predice la direccién del MA durante el régimen lineal y quasi-lineal mejor
que la implementacién estandar de la TT'T. Por ultimo, mostramos que el modelo efec-
tivamente reproduce la variacion sistematica de la orientacién del MA, y que este marco

puede ayudar a entender el origen de la masa de transicién o spin flip a tiempo presente.

Estos resultados también nos permiten interpretar la existencia de halos H como pro-



ducto de un intenso crecimiento anisotrépico del MA durante un periodo de tiempo
extendido. Es decir, como consecuencia del dominio de nuestro modelo en las primeras
etapas de formacion de estructuras, y de la persistencia de torques de marea secunda-
rios coherentes durante y después del colapso de los halos. Por el contrario, los halos
de la muestra L parecen surgir principalmente como resultado de la decorrelacién entre
la evolucion predicha por nuestro modelo y los diversos mecanismos no lineales de las
etapas finales, que tipicamente diluyen o borran el MA obtenido a través de torques de

marea.

Palabras clave: momento angular, estructura en gran escala, halos, materia os-

cura






Summary

According to the standard cosmological model, galaxies and galaxy clusters form in
the potential wells of massive dark matter structures that we call halos. These systems
arise in the early Universe from small fluctuations in an otherwise homogeneous density
field, which are subsequently amplified by gravitational instability to form the complex
pattern of filaments, nodes, walls and voids that we observe today. This arrangement
is often referred to as the “cosmic web”. Thus, the study of the spatial distribution,
evolution and properties of halos allows us to relate phenomena on a wide range of
scales: from constraining cosmological parameters to determining galactic astrophysics.

In this Thesis we analyze the process of angular momentum (AM) acquisition and
evolution in dark matter halos. The most accepted approach to understand this pheno-
menon is the tidal torque theory (TTT), according to which halos and galaxies acquire
AM in the early stages of their formation due to the tidal forces exerted by the surroun-
ding matter distribution. However, the assumptions that support the TTT are only valid
during the linear and quasi-linear regime of structure formation, making it difficult to
reconcile its predictions with the diverse nonlinear effects that halos actually undergo
in the late stages, such as mergers, fly-bys, secondary tidal torques or anisotropic mass
accretion.

To address this problem, we use numerical hydrodynamical and dark matter simu-
lations to analyze the properties of halos and their relation to their galaxies and their
environment. To do so, we consider how the evolution of these structures systematically
deviates from the TTT predictions. That is, we classify each halo according to whether
its AM has grown above (H halos) or below (L halos) than expected by the model. This
allows us to detect specific properties for each sample, helping to identify the phenomena
that affect its evolution and, therefore, the causes of these deviations.

In Chapter 2 we present the results of Lopez et al. (2019). We find that halos whose AM
has grown above expected from the TTT tend to have higher rotational support, better
alignment between their AM and shape and more recent formation times. The opposite
happens with halos from the L sample. In addition, we detect a mass-dependent trend for
the AM of H halos to be oriented perpendicular to the surrounding matter distribution,
unlike the halos in sample L, whose AM tends to align with their environment.

These results motivate the investigation we present in Chapter 3, corresponding to

the work in Lépez et al. (2021). We analyze the evolution of the AM orientation of



halos with respect to the preferred directions of the cosmic filaments. We first find that,
for sufficiently high redshifts (z = 80), the TTT predictions are consistent with the
true alignments measured in the simulation. However, subsequent evolution produces a
systematic variation of the AM in the direction perpendicular to the filament spine. This
phenomenon occurs throughout the halo population, especially during the linear and
quasi-linear regime of structure formation (z > 2), suggesting that it should be accounted
for in the TTT approach. Second, we show that late evolution strongly correlates with
our classification. While H halos clearly maintain the trend of the early stages, L halos

seems to realign with the filament spine.

Later, in Chapter 4, we address the problem of the halo-galaxy connection, i.e., the in-
ference and understanding of galaxy properties from halo properties. On the one hand,
we analyze the effect of our classification on galactic morphology. Using EAGLE hy-
drodynamical simulations we study how spiral and elliptical galaxies are distributed in
the H and L samples. Contrary to our expectations, given the importance of AM in
galaxy formation models, we do not find a clear correlation between AM growth and
the tendency of haloes to form disk-dominated or bulge-dominated stellar systems, nor
in the alignment between the AM of galaxies and their host haloes. We next explore
the halo-galaxy connection using a different estimator, the inner AM loss of halos. We
measure this quantity in the dark matter only simulation and use it to predict galaxy
morphologies in the hydrodynamical version. Our analysis not only confirms that the
inner AM loss of halos conditions the formation of disk or bulge-dominated galaxies, but
also that an even closer connection can be established by considering the rate at which

this loss occurs.

Finally, in Chapter 5, we propose a formal explanation for the early AM reorientation
reported in Lopez et al. (2021). To this end, we derive an expression analogous to that of
TTT in which we incorporate, via a “separate universe” approach, the anisotropic effect
of a large-scale tidal field over a finite Lagrangian region. We then show that this model
of AM evolution with anisotropic growth is able to predict the direction of the AM during
linear stages better than the standard TT'T implementation. Furthermore, we show that
the model indeed reproduces the systematic variation of the AM orientation, and that
this theoretical framework can help to understand the origin of the widely reported spin

flip mass at present time.

These results also allow us to interpret the existence of H halos as a product of the

intense anisotropic growth of AM over a long period of time. That is, as a consequence



of the dominance of our model in the early stages of structure formation and the persis-
tence of coherent secondary tidal torques during and after halo collapse. In contrast, the
halos in the L sample appear to arise mainly as a result of the decorrelation between the
anisotropic growth predicted by our model and the nonlinear mechanisms that emerge

in the late stages, which typically dilute or erase the AM obtained via tidal torques.

Key words: angular momentum, large scale structure, halos, dark matter
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Introducciéon

En este Capitulo presentamos, en primer lugar, una breve resena historica del estudio
de la estructura en gran escala del Universo, repasando algunos de sus hitos fundacionales
y principales resultados. Luego analizamos como, a partir de las Ecuaciones de campo
de Einstein, es posible trazar la evolucion del Universo asumiendo las condiciones de
isotropia y homogeneidad del Principio Cosmoldgico. A continuacién presentamos dife-
rentes enfoques para estudiar la formacion de estructuras y su evoluciéon. Mas adelante,
describimos algunas de las herramientas estadisticas mas utilizadas para caracterizar la
distribucion de materia y las estructuras en observaciones y en simulaciones numéricas
cosmoldégicas: la funciéon de correlacién y el espectro de potencia. Finalmente, aborda-
mos los aspectos tedricos del tema principal de esta Tesis, la adquisicién y evolucion del
momento angular (MA) en halos de materia oscura, y del modelo més aceptado en la

actualidad para investigarlo, la teorfa de torque de mareas o tidal torque theory (TTT).

1.1. Usted esta aqui

., Cémo se formo el Universo? ;Cual es su historia, su estructura, su destino? ; Qué lu-
gar ocupamos en él7 Desde que se tiene memoria y capacidad de registro, la humanidad
ha intentado responder este tipo de preguntas fundamentales. Sin duda se ha progresado
mucho en este sentido, desde las pinturas en las cavernas de Lascaux, 15000 anos AC,
hasta las sorprendentes imagenes del James Webb Space Telescope (JWST) (Figura 1.1).
Entre otras cosas, hemos podido superar la idea de un cosmos finito y geocéntrico en el
que, inevitablemente, los astros estan dispuestos de acuerdo a nuestras creencias y ne-
cesidades, para dar lugar al modelo actual: un Universo inconmensurable y en evolucién

dindmica permanente en el que la inica importancia que tenemos esta dada por nuestra
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propia voluntad de descubrir sus origenes y desentranar sus misterios. Que no es poco.

Figura 1.1: A la izquierda, imdgenes tomadas en las Cavernas de Lascaux, en Francia. Las pinturas
fueron realizadas hace unos ~ 17000 anos. Estudios recientes sugieren que aqui se representan asteris-
mos, constelaciones, almanaques fenomenoldgicos, cémputos de tiempo lunar y una clara cosmovision
(Rappengliick, 2015). A la derecha, imdgenes tomadas por el JWST que muestran los efectos de lente
gravitacional alrededor de ciimulos galacticos, nebulosas en donde nacen estrellas, detalles de la atmdsfe-

ra del planeta Jupiter y galaxias con diferentes morfologias.

Afortunadamente, en esta busqueda, cada paso hacia una respuesta abre la puerta a
nuevas preguntas. Al mirar el cielo nocturno vemos planetas, innumerables estrellas y
una gran variedad de cuerpos celestes. Sabemos que la Luna estd muy cerca, que los
planetas, asteroides y cuerpos menores conforman nuestra vecindad en el Sistema Solar
y que las estrellas que observamos son parte de nuestra propia galaxia, la Via Lactea.
Sin embargo, existen millones de otros “universos isla” en el cosmos que no son visibles
a simple vista y cuya informacién sélo nos es accesible a través de grandes telescopios.

Concretamente, los primeros datos de objetos de esta naturaleza y, por lo tanto,
los pasos iniciales en el estudio de la estructura del Universo, fueron registrados en
el siglo X. El astronomo persa Abd al-Rahman al-Sufi reporté observaciones de las
Nubes de Magallanes y de la galaxia Andrémeda, a la que clasifico6 como “pequena
nube”, por supuesto, sin conocer su naturaleza extragalactica. En el ano 1771, Charles
Messier publicé observaciones de 45 objetos peculiares (que luego amplié a 103) a los
que llamé “nebulosas” por su aspecto difuso y extendido. La distancia a algunas de estas
nebulosas pudo ser determinada con gran exactitud, lo cual permiti6é establecer que se
encontraban dentro de los mismos limites que las estrellas conocidas. Sin embargo, aun
no era posible medir la distancia real de muchas de ellas, de modo que no habia forma

de saber si se trataba de sistemas cercanos o de objetos exteriores a la Via Lactea. En



1.1 Usted esta aqui 21

1914, el astronomo Vesto Slipher presenté ante la Sociedad Astronémica Americana las
velocidades radiales de 12 nebulosas. Sélo uno de ellas, Andrémeda, se acercaba a la
Tierra. Las otras 11 se alejaban a cientos de km/s, unas treinta veces méas réapido que
las velocidades tipicas de las estrellas. Esto sugeria que se trataba de sistemas situados
fuera de nuestra galaxia, pero esta afirmacion era aun imposible de verificar. El 26 de
abril de 1920, en el Museo Nacional de Historia Natural del Instituto Smithsoniano,
Shapley y Curtis mantuvieron una acalorada discusién acerca de la naturaleza intra
o extragalactica de las nebulosas, en lo que se conocié como el “Gran Debate”. No
fue sino hasta mediados de la década del 20 que se consiguié resolver la controversia,
cuando Hubble (1925) detecté cefeidas en Andrémeda y, utilizando el método de Leavitt
& Pickering (1912), determiné que se encontraban a unos 285000 pc. Incluso en el modelo
Big Galazy de Shapley (1919), esto era unas tres veces més lejos que el limite exterior de
la Via Lactea (hoy sabemos que dicho modelo sebreestima el tamafno de la Via Lactea
y que Andrémeda se encuentra ain més lejos). Hubble confirmé, de este modo, que
Andromeda era un sistema de estrellas ajeno a nuestra galaxia y posteriormente este
analisis se extendié a un nimero cada vez mayor de objetos similares. Habia nacido la

astronomia extragaldctica.

Siguiendo el trabajo de Slipher, Hubble descubrié también que las galaxias presentan
una velocidad de recesiéon que aumenta cuanto mas lejos se encuentran de nosotros
(Hubble, 1929), una relacién que conocemos como Ley de Hubble. La hipétesis de que
el propio espacio-tiempo se expande (Lemaitre, 1927) condujo, a su vez, a la idea de que
el Universo entero estuvo alguna vez concentrado en un estado caliente y denso: el Big
Bang. Este modelo fue validado anos después por el descubrimiento del fondo césmico de
radiacién de microondas (CMB, por las siglas en inglés de cosmic microwave background

Penzias & Wilson, 1965), es decir, el residuo de la radiacién emitida durante este periodo

A partir de los descubrimientos de Hubble comenzé a estudiarse la distribucién de los
sistemas extragalacticos en el Universo. En la década del 30, las observaciones disponibles
parecian indicar que la proyeccion de galaxias en el cielo no es aleatoria y uniforme, sino
que existen regiones de mayor densidad y regiones menos pobladas. Dicho resultado
fue confirmado con mediciones méas precisas a lo largo de las siguientes décadas. En la
Figura 1.2, por ejemplo, se puede apreciar un mapa realizado a finales de los 70 con las
posiciones proyectadas de unas 800000 galaxias individuales en una region del cielo del

hemisferio norte (Seldner et al., 1977).

En los 80, con el advenimiento de los grandes catalogos espectroscopicos, la Ley de
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Figura 1.2: Distribucion angular de galaxias mas brillantes que B ~ 19 en el plano del cielo
del hemisferio norte (Seldner et al., 1977). Este mapa, construido a partir conteo de galaxias
en celdas de 10’ x 10/ en el catdlogo Lick, muestra claramente la existencia de estructuras mas
densas y de regiones menos pobladas. El punto brillante en el centro del mapa, por ejemplo,

corresponde al Cimulo de Coma, un conjunto de mas de 1000 galaxias.

Hubble permitié realizar un andlisis tridimensional de la distribuciéon de galaxias. Al-
gunos ejemplos de esto son los trabajos de Davis & Peebles (1983), de Lapparent et al.
(1986) y Saunders et al. (1991). Se confirmé entonces que las galaxias en el Universo
no estan distribuidas de manera aleatoria, sino que forman una variedad de estructuras:
algunas estan localizados en cimulos que contienen cientos o miles de objetos; otras,
relativamente aisladas o en grupos con pocos miembros; la mayoria se aloja en filamen-
tos de densidad intermedia o en estructuras aplanadas. Este tipo de entornos rodean
extensas regiones mucho menos densas llamadas vacios o voids, con didmetros que en

algunos casos pueden alcanzar los ~ 100 Mpc y que contienen muy pocos o ningun sis-
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tema observable (Mo et al., 2010a). Actualmente, gracias a grandes relevamientos como
2dF Galazy Redshift Survey (2dFRGS, Peacock et al., 2001; Colless et al., 2003a), Sloan
Digital Sky Survey (SDSS, York et al., 2000; Abazajian et al., 2003) o 2MASS (Huchra
et al., 2005) se pueden realizar estudios como el de la Figura 1.3, en donde se obser-
va la distribucién espacial de ~ 350,000 galaxias del catdlogo SDSS en funcién de su

corrimiento al rojo (Z en la Figura).

Figura 1.3: Distribucion espacial de ~ 350000 galaxias en el catdlogo SDSS en una region del

cielo de 6° alrededor del ecuador (Blanton et al., 2003).

Es natural suponer que las galaxias reflejan la distribucién de masa en el Universo.
Sin embargo, ya en la década del 30 las investigaciones de Zwicky (1933) sobre la velo-
cidad orbital de galaxias en cimulos habian sugerido la existencia de una componente
significativa de materia no luminosa. Anos después, Rubin et al. (1980) presenté uno
de los primeros analisis que confirmaba esta hipdtesis. En este trabajo se midieron con
gran precision las curvas de rotacion de 21 galaxias espirales y se obtuvieron resultados
como los que se muestran en la Figura 1.4. Las diferentes curvas muestran la velocidad
de rotacion de galaxias individuales en funcion de la distancia a su centro.

De acuerdo a nuestra comprension sobre la gravedad, y considerando que la masa de
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Figura 1.4: Curvas de rotacién de 21 galaxias en Rubin et al. (1980). De acuerdo a la masa luminosa,

las curvas de rotacién deberfan decaer a una cierta distancia del nicleo de cada galaxia. Sin embargo,

las curvas se mantienen préacticamente constantes a medida que aumenta la distancia al centro, lo cual

sugiere la existencia de masa no visible.

cada sistema estd asociada a la materia visible o luminosa, las curvas de rotacién deberian

comenzar a decaer a una cierta distancia del nticleo de cada galaxia, del mismo modo que

los planetas tienen velocidades orbitales mas bajas cuanto mas lejos se encuentran del Sol.

Sin embargo, las curvas de Rubin et al. se mantienen practicamente constantes a medida

que aumenta la distancia al centro. Esto puede significar, o bien que no entendemos cémo

funciona la gravedad, o bien que en estas galaxias hay una componente de materia no

visible que sostiene las altas velocidades de rotacién, aiin en regiones alejadas del ntcleo.

En la actualidad, este ultimo es el modelo mas aceptado. A la componente no visible se

le ha dado el nombre de materia oscura (DM, por las siglas en inglés de dark matter).
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Lamentablemente, aiin no sabemos qué es la DM. La hipdtesis mas plausible es que
se trata de una particula fundamental o de un conjunto particulas que interactiia con la
materia ordinaria principal o exclusivamente a través de la gravedad. Sin embargo, su
existencia ha sido apoyada por distintos resultados en investigaciones independientes,
tales como la dispersion de velocidades en galaxias elipticas, las lentes gravitacionales y
la historia de formacién de estructuras (para una revisién de este tema, consulte Frenk &
White, 2012). Actualmente se estima que constituye un 90 % de la materia del Universo,
de manera que estudiar la estructura en gran escala requiere, ineludiblemente, conocer

y entender la distribuciéon de la DM.

—300 ek 300

Figura 1.5: Mapa de temperatura del CMB medido por el satélite Planck. Las zonas rojas y
azules representan regiones del cielo cuya temperatura esta, respectivamente, por encima o por
debajo de la temperatura media de 2,7K. Estas fluctuaciones relativas son del orden de 107°.
Las inhomogeneidades que se ven en el mapa dieron origen a las estructuras que observamos

en la actualidad.

Las observaciones de los ultimos afios sitian la ocurrencia del Big Bang hace alre-
dedor de 13800 millones de anos (Planck Collaboration et al., 2020). En las primeras
fracciones de segundo posteriores, el Universo pasé por una fase de expansion extrema-
damente répida, conocida como inflacién (Guth, 1981). Esta etapa resulta fundamental

para entender las observaciones actuales, ya que condujo a una distribucion de materia
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practicamente uniforme e isotropica. Minutos después se formaron los primeros nicleos
atémicos (Gamow, 1946), y durante los siguientes ~ 380000 anos el Universo se expan-
di6 y se fue enfriando hasta que la temperatura cayo por debajo del umbral necesario
para que estos ntcleos se combinaran con electrones y formaran los primeros atomos.
Esto le permitié a los fotones viajar libremente hasta nuestros dias, lo cual dio origen
al CMB. La isotropia de esta radiacién proporciona la evidencia mas sélida de que el
Universo primitivo era practicamente homogéneo, y que contenia tan sélo pequenisimas
fluctuaciones de densidad (Figura 1.5). Como la DM no tiene presion, las fluctuaciones
iniciales crecieron inicamente por inestabilidad gravitacional, formandose asi las prime-
ras estructuras. Las regiones sobredensas generaron pozos de potencial que, a través del
enfriamiento radiativo, hicieron colapsar la materia ordinaria, dando lugar a estrellas y
galaxias. De este modo, a pesar de que la mayoria de la materia no es visible, los sistemas
observables de galaxias se agrupan en las mismas regiones en donde se acumula la DM

y, por lo tanto, trazan con un cierto sesgo la estructura del Universo.

El panorama se completa con las recientes mediciones de la velocidad de recesién de
supernovas la (Riess et al., 1998; Perlmutter et al., 1999). Los resultados de estos trabajos
sugieren que el Universo estd, de hecho, experimentando una expansion acelerada. La
explicacién que ha ocupado el lugar central indica que, ademas de la materia ordinaria y
la DM, el Universo contiene otro ingrediente, la llamada energia oscura, una especie de
fluido con presion negativa que llena el espacio vacio y cuyos efectos son relevantes sélo
en escalas de decenas de Mpc (para revisiones detalladas sobre este tema, ver Calder &
Lahav 2010 o Weinberg et al. 2013).

1.2. Fundamentos del modelo cosmolégico

1.2.1. Ecuaciones de campo de Einstein

En la actualidad, el origen de las estructuras del Universo se entiende a partir del
modelo de Hot Big Bang. En este contexto, la dinamica de la materia estd determinada
principalmente por interacciones gravitatorias, cuya descripcion en el marco de la Teoria

de la Relatividad General (GR, por las siglas en inglés de General Relativity) estd dada
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por las Ecuaciones de campo de Einstein (1915):
1
Guw =Ry — éRgW + Agy = 87GT), (1.1)

donde g, es la métrica del espacio-tiempo (ET), 7},, es el tensor energia-momento, A es
la constante cosmolégica, R, es el tensor de Ricci y R es el escalar de curvatura. Tanto
el tensor de Ricci (R, = Rf, ) como el escalar de curvatura (R = ¢g"”R,,) se obtienen
a partir de contracciones del tensor de Riemman (Weinberg, 1972):

— A A
R, =0.1%, =0, + re ., —IT3r

v AV UK

Aqui, I'/,, se denomina conexién afin. Sus componentes se definen a partir de la métrica

y sus derivadas segun la ecuacion:

1
FZV = §gp/\(8ug>\u + 8ug)w - 5,\g,w)

Como la métrica g, define una manera de medir distancias y, por lo tanto, una topologfa,
las Ecuaciones de campo de Einstein asocian el contenido de materia y energia del
espacio-tiempo (lado derecho de la ecuacién 1.1) con su geometria (lado izquierdo).

Para poder resolver la ecuacién (1.1) es necesario adoptar simetrias que simplifiquen
el problema. El Principio Cosmolégico (Weinberg, 1972) es una hipétesis segin la cual el
Universo es espacialmente homogéneo e isotrépico en grandes escalas. Como hemos visto
en la Seccién 1.1, este principio deriva de las observaciones, en donde puede apreciarse
que no existen direcciones privilegiadas hacia donde mirar (isotropia), pero también
del Principio Copernicano, que establece que no nos encontramos en un lugar especial
del Universo, sino en uno tan bueno (para observar) como cualquier otro. Combinando
ambos conceptos se puede llegar a la siguiente conclusion: dado que nuestra posicion
no es especial, un observador en cualquier otro punto del Universo deberia verificar
isotropia, y un Universo isotrépico en todos sus puntos sélo puede ser homogéneo. Si se
asume el Principio Cosmolégico, puede demostrarse que la métrica mas general que lo
satisface es la de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW), que en coordenadas
esféricas puede escribirse como:

dr?

v 2 2 742 2
g/“,g'u = ds* = —c°dt +a (t) 1——[(7”‘2

+ 7r2d6? + r* sin? 0d ¢ (1.2)

'En esta Seccién se utiliza el convenio de suma de Einstein, segtin el cual la repeticién de un indice
indica una “contraccién”, es decir, una sumatoria sobre todos sus posibles valores. En general, las

letras griegas son indices que corren entre 0 y 3. Por ejemplo a,b* = agb® + a1b* + axb? + azb®.
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donde a(t) es el factor de escala (también llamado factor de expansién de Hubble) y K
es la constante de curvatura espacial.

Por la manera en que se construye, es decir, a partir del Principio Cosmoldgico, el
Universo de FLRW s6lo puede expandirse o contraerse. Las observaciones de galaxias
distantes que se alejan sistematicamente demuestran que en nuestro Universo ocurre lo
primero: el espacio-tiempo se expande isotropicamente. La cinematica de dicha expansién
estd dada por el factor de escala a(t), cuyo comportamiento puede determinarse si se
conoce el contenido de materia y energia del Universo, a partir de las Ecuaciones de
campo de Einstein (Subseccién 1.2.2). En cualquier caso, si se sigue la evolucién de
a(t) hacia atrés se llega indefectiblemente a una singularidad inicial a partir de la cual el
espacio-tiempo comenzd su proceso de expansién: el Big Bang. Al tratarse de una funcion
del tiempo, el factor de escala a(t) se suele utilizar como pardmetro para definir diferentes
instantes en la historia del Universo. Asi, a(t;) = 0 denota el inicio de la expansion, el
instante mismo de la singularidad que llamamos Big Bang. Una normalizacién comun,
que utilizaremos mas adelante, consiste en establecer a(tg) = 1 para el tiempo presente.
Por lo tanto, la historia completa del Universo, desde el Big Bang hasta nuestros dias,
transcurre entre a(t;) = 0y a(tg) = 1. La constante de curvatura K, por su parte,
caracteriza las hiper-superficies del Universo?. K es 1 si el Universo es cerrado, 0 si es
plano y —1 si es abierto, y su valor estd dado por el escalar de curvatura (R = g” R;;):

6K
a(0)

Es importante tener en cuenta que las Ecuaciones de campo de Einstein y las simetrias
impuestas por el Principio Cosmolégico determinan la geometria del Universo, pero no

su topologia global.

1.2.2. Universo de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker

Al introducir la métrica de FLRW en las Ecuaciones de campo de Einstein se obtienen
expresiones que describen el comportamiento de a(t) y K. Para poder resolverlas, es
necesario proponer un tensor energia momento 7, en el lado derecho de la ecuacién
(1.1). La forma mds general que puede tomar este tensor de manera que sea compatible

con las hipotesis de homogeneidad e isotropia es la de un fluido perfecto:

T = (p+ p)uutly + PG

2Esto es, superficies tomadas a un tiempo determinado t = cte.
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donde u, es la cuadrivelocidad del fluido y p y p son su densidad de energia y pre-
sién, respectivamente. De esta manera las Ecuaciones de campo (1.1) se reducen a dos
ecuaciones independientes conocidas como ecuaciones cosmolégicas de Friedmann:

a 3 3  a? (1.3)

a d7G A
= 3 =
" 3 (p+ p)+3

donde @ y a son la primera y segunda derivada temporal de a, respectivamente. En la
primera de las expresiones anteriores se puede definir H = g, donde H se conoce como
pardmetro de Hubble. Ademas, se pueden simplificar ambas ecuaciones redefiniendo p
y p de manera que incluyan los términos asociados a la constante cosmologica. Esto es,
interpretar la constante cosmologica como parte del tensor energia momento, es decir

como una energia de vacio con densidad py y presion py:
P =P = PA

p—>p+p1\7

donde py = ﬁ. Realizando estas sustituciones, las Ecuaciones (1.3) se pueden reescribir

CcOomao:
H? = % — 5
a :jlﬂ'G v (14)
L= 3 (pt3p)

Hasta acd, las ecuaciones describen un Universo formado por un fluido ideal, caracteri-
zado por el tensor 7}, y la relacién entre sus componentes p, p y A. Se puede generalizar
esta idea y considerar que el fluido ideal esta compuesto por N especies diferentes, cada
una de las cuales no interactiia con las otras y evoluciona de manera independiente pero,
al mismo tiempo, aporta a la densidad y a la presién total. Las Ecuaciones de Friedmann

quedan, en ese caso:

&1 K
H?> = —— ;i — —
3 - p a?
a AnG (1.5)
©= TS o+ 3p),
" 3 (pi + 3pi)

)

donde el subindice i corre sobre las N especies y la energia de vacio asociada a la cons-

tante cosmoldgica A es s6lo una de ellas. Cada especie del fluido ideal esta caracterizada
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por una ecuacién de estado que relaciona su presién y su densidad, f(p,p) = 0. En
cosmologia se consideran fluidos ideales barotropicos, es decir, fluidos cuya presion es
proporcional a su densidad y no depende de ninguna otra variable de estado como, por

ejemplo, la temperatura. De este modo, se tiene que:

p=wp,

donde w es una constante. Las especies que constituyen el fluido ideal cosmolégico son,
ademas de la energia de vacio, las particulas relativistas, como los fotones o los neutrinos,
y las particulas no relativistas, como el polvo y el gas. Las particulas relativistas, o
radiacion, tienen una ecuacién de estado dada por w = %; las no relativistas, como la
materia, las estrellas y las galaxias, tienen una presién despreciable, por lo tanto se
considera w = 0; finalmente, la constante cosmoldgica A describe una componente del
Universo que ejerce una presion negativa, con w = —1.

Las Ecuaciones de Friedmann relacionan la curvatura del Universo y la manera en la
que evoluciona el factor de expansién con la densidad de energia total > p;, por lo que las
expresiones (1.5) son suficientes para determinar K y a(t) si se conocen las componentes
pi- Un modo de comprender mejor esta idea es definir la densidad de energia critica para
la cual K = 0, es decir, el Universo es plano:

_ 3H?
Pe=8nc

Luego, se puede definir el parametro de densidad de cada componente del Universo como

pi

Pc

Q;

y el pardmetro de densidad total como

Qtot = Z Qi-

El parametro ) relaciona la densidad total de energia del Universo con su geometria,

ya que

Qt0t>1 g K:+1
Qtotzl <~ KZO

Qiot <1 <= K =-1,

y su determinacion constituye uno de los principales problemas en cosmologia.
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Derivando y combinando las expresiones en (1.5) se obtiene:
, a
pt3_(p+p)=0
que en términos del parametro de Hubble queda:
p+3H(p+p) =0

Esta ecuacién también puede ser expresada como:

9 (pa?) 4 p0 (a") = 0 (1.6
que resulta equivalente a la ecuacion de conservacion de la energia T = 0, esto es, la
version relativista de la Primera Ley de la Termodinamica. En otras palabras, la conser-
vacion de la energia en un Universo de FLRW se encuentra implicita en las Ecuaciones de
Friedmann. Es interesante notar que no existe una nocién de conservacién de la “energia
total”, dado que la energia puede ser intercambiada entre la materia y la geometria del
ET.

Utilizando la ecuacién de conservacién (1.6), vemos que:

p X a73(1+w)

El resultado anterior es valido para cada una de las especies que componen el fluido
cosmolégico por separado, siempre y cuando éstas no interactien. Si p; o es la densidad
actual de cada especie (el subindice 0 denota, a partir de este punto, el valor de una
variable a tiempo presente), entonces la densidad total de energia del universo en la

época a(t) es:
N

o Pi,0
P = Z q—301+w)”

=1

De este modo, la primera ecuacién en (1.5) puede escribirse como:

_ 876 & Pi0 K

3 a-30+w) g2
i—1

H2

Evaluando esta ecuacién en el presente se obtiene:

87G &
Hg = T 10130 — K
i=1
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Para poder estudiar la curvatura del Universo, se puede reescribir la ecuacién anterior

de la forma: v
811G
K=H?—="= io— 11, 1.7
JEC )
de modo que K queda determinada por el contenido de energia del Universo y el valor

de la constante cosmoldgica (que se encuentra en la componente py). El Universo sera

n
plano, entonces, cuando la densidad de energia > p;o sea igual a la densidad critica:
i=1

3Hg
Pec =
e

El motivo por el que se evaltian las variables en la actualidad, anadiendo el subindice

0, es que de ese modo las ecuaciones quedan expresadas en funcién de cantidades que
pueden ser medidas hoy, como por ejemplo Hj.
En términos de la densidad critica, es posible definir el parametro de densidad corres-

pondiente a cada especie del Universo en la actualidad:

Qo — Pio (G ‘
2,0 — Do - Bngz,O-
Si ademas se definen
0. — A
A — 3Hg7
K
QK = T T2
H§

se puede escribir la ecuacién (1.7) de una forma maés elegante:
N
D Qo+ +Qx =1
i=1
Asi, la ecuacién de evolucion del factor de escala a(t) puede reescribirse:
N
a® = Hj [Z Qio(a™ 03 — 1) + Qp(a®* = 1)+ 1] . (1.8)
i=1

A través de esta expresion, conociendo el contenido de energia del Universo es posible
determinar su evolucién temporal.
Se puede obtener una solucién para a(t) integrando las Ecuaciones de Friedmann y

_ da/dt
T a

teniendo en cuenta que % = H(a), de manera que dt = ag—‘(z) y, por lo tanto:

t a

Iy 09

0 0
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En muchos casos es imposible obtener una solucién explicita a(t), y la evolucién del
factor de expansion se expresa paramétricamente, definiendo una variable 7 a partir de
la cual se determinan por separado a(7) y t(7). Una de las soluciones explicitas mas
conocidas se encuentra para el llamado Universo Einstein-de Sitter: un Universo plano
(K = 0), dominado por materia (p = 0) y con constante cosmoldgica A = 0. Imponiendo

estas condiciones, la ecuacién (1.9) queda:

t a
/d /
/ gt — / Vad'da |
SWGpoag
0 oV T3
de donde se puede llegar analiticamente a la expresion:

82\ /3
a(t) = aop ( 7T3 Po) 43

Es decir que en un Universo Einstein-de Sitter, el factor de expansién evoluciona como

ao<t2/3.

El modelo cosmolégico mas aceptado actualmente es el llamado ACDM: un Universo
plano, con constante cosmoldgica A # 0, que contiene materia ordinaria y materia oscura
fria, es decir, con velocidades no relativistas. Es un modelo simple y que concuerda con
las observaciones. Sus pardametros, de acuerdo a Planck Collaboration et al. (2020) estan
dados por los pardmetros de densidad €, = 0,307, Qy = 1 — Q,athrmm y Qg = 0;
la amplitud de las fluctuaciones de densidad og = 0,8288 y el parametro de Hubble a

tiempo presente Hy = 67,77 kms~' Mpc™'.

1.3. Formacién de estructuras

En la Seccién anterior presentamos las ecuaciones que describen la expansién de un
universo en donde se verifica el Principio Cosmologico. No obstante, si nuestro Universo
fuera estrictamente homogéneo e isotropico, no existirian estructuras de ninguna clase:
no habria cimulos, filamentos, galaxias, estrellas ni planetas; mucho menos personas pa-
ra observarlo. Una distribucién perfectamente homogénea de materia genera una campo
gravitatorio estatico. Un universo con estas caracteristicas sélo podria expanderse o con-
traerse de acuerdo a las Ecuaciones de campo de Einstein, pero jamas podrian formarse
estructuras en él. Debemos asumir, entonces, que la hipotesis de homegeneidad e iso-
tropia se cumple sélo en escalas lo suficientemente grandes, pero que en escalas menores

existen inhomogeneidades tanto en el campo de densidad como en el de velocidades.
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1.3.1. Inestabilidad gravitacional

En este contexto, las estructuras de las Figuras 1.2 y 1.3 se pueden entender como una
amplificacién de las fluctuaciones primordiales que se observan en el CMB (Figura 1.5).
Este es el escenario que plantea la teoria de inestabilidad gravitacional (Peebles, 1980),
que describe el surgimiento de la red césmica a partir de pequenisimas perturbaciones
iniciales de densidad y velocidad. Debido a la gravedad, las regiones ligeramente mas
densas comienzan a acretar masa, que fluye desde las zonas menos densas haciendo crecer
el contraste de densidad. Las regiones que acumulan suficiente masa quedan ligadas
gravitatoriamente y terminan convirtiéndose en sistemas virializados: halos y galaxias.
Las zonas subdensas, por otro lado, evolucionan lentamente hacia los vacios de la red
cdsmica.

Esta idea puede implementarse matematicamente mediante un tratamiento lineal,
tomando la métrica de la ecuacién (1.2) e introduciendo pequenas perturbaciones en el
campo de densidad. Este método es conocido como “aproximacién newtoniana”, y el
nombre se debe a que se obtienen ecuaciones de campo similares a las de la gravedad
clasica (Bardeen, 1980). Para ello debemos definir el contraste de densidad ¢ con respecto

a la densidad de fondo:
5([‘,15) = p(I‘, t) _ Pb(t>7
P (1)
donde p(r,t) es la densidad en el punto r al tiempo ¢t y pp(t) es la densidad media del

universo. A continuacién, definimos las coordenadas comdviles x, tales que:
r = aX.

Estas coordenadas representan la posiciéon de un elemento de fluido en un sistema de
referencia que se expande junto con el universo. De este modo, podemos pensar que la

velocidad total u de un elemento de fluido es:

% =a(t)x + a(t)x
u=Hr+v,

donde v es la velocidad peculiar, es decir, la velocidad relativa a la expansion de Hubble.
A partir de estas definiciones, la evolucién del contraste de densidad §(x,t) y de la
velocidad de la distribucién de masa u(x,t) se puede describir a través de tres ecua-
ciones de fluidos en un medio continuo (Peebles, 1980). La primera es la Ecuacién de
continuidad:
00

1
5 TV (o =0, (1.10)
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que describe la conservacion de masa en el sistema. La segunda es la Ecuacién de FEuler:
—+5(V-V)v—|—a:V:——V¢——, (1.11)

que permite estudiar el movimiento de los elementos del fluido como resultado del po-

tencial gravitatorio ¢ y de la presion del fluido p. Por tltimo, la Ecuacién de Poisson:
V26 = 4nGa*pyd, (1.12)

que relaciona el potencial gravitacional con la distribucion de masa. Esta ecuacion no es
equivalente a la expresion andloga de la gravedad newtoniana, sino que representa una
solucién a las Ecuaciones de Einstein en el limite de campos débiles, con un término
fuente dado por el contraste de densidad 9.

La aproximacion newtoniana solo resulta valida en regiones acotadas, dado que el
limite de campo débil, ¢ < ¢?, asegura un fluido cuyo campo de velocidades es |u| < c.
Se puede ver que si se tiene una regién con tamafo R y una masa M ~ pR3, estas
condiciones se satisfacen siempre que ¢ ~ G % ~ GpR?* < %, y dado que en un Universo
FLRW la constante de Hubble es H? ~ Gp, la aproximacién newtoniana sélo es valida
para regiones en donde

R < cHy' ~ 3000 h™! Mpc,

es decir, en regiones pequenas con respecto al horizonte de eventos. Afortunadamen-
te, este limite se encuentra por encima de las escalas en que se observan y estudian,
tipicamente, las grandes estructuras del Universo. El Grupo Local, por ejemplo, que
incluye a la Via Lactea, Andrémeda, M33 y unas 30 galaxias mas pequenas, no supera
~ 1 h=' Mpc; el superctimulo Laniakea abarca unos ~ 160 h=* Mpc (Tully et al., 2014),

y se trata de una de las mayores estructuras observables®.

1.3.2. Reégimen lineal

Si consideramos el Universo primitivo, cuando las perturbaciones de densidad son muy
pequenas en relacién a la densidad media, podemos efectivamente aproximar § < 1. Si
ademas asumimos que estamos tratando con un fluido sin presién, como creemos que

ocurre con la DM, las Ecuaciones (1.10)-(1.12) se reducen a:

—- + 25— = 471G py0. (1.13)

3Existen, no obstante, sistemas que desaffan los postulados de homogeneidad del Principio Cosmoldgi-
co, con tamaifios de hasta ~ 500 h~! Mpc, como es el caso del LQG (por las siglas en inglés de Large

Quasar Group, Clowes et al. 2013), cuyas caracteristicas merecen ser estudiadas con mayor detalle.
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La expresion (1.13) es una ecuacién diferencial de segundo orden, y por lo tanto tiene
dos soluciones independientes. La soluciéon general es, pues, una combinacion lineal de

la forma:

5(x,t) = Dy (£)8(x) + D_(£)3(x),

donde D (t) y D_(t) representan, respectivamente, los modos creciente y decreciente de
las fluctuaciones en densidad. Dado que el modo decreciente se vuelve insignificante con

el tiempo, consideremos solo la solucién que corresponde al modo creciente:
d(x,t) ~ D(t)d(x, ;). (1.14)

El factor de crecimiento lineal, D(t), determina la evolucién de las fluctuaciones de
densidad entre los instantes ¢; y t. Como no depende de la posicién x, la tasa de cambio de
las fluctuaciones es la misma en todos los puntos del espacio. Este factor depende de las
composicion de materia y energia del Universo. En consecuencia, para diferentes épocas,
D(t) puede tomar diferentes formas. Para un universo vacio, por ejemplo, D(t) = cte,
lo que significa que no se forman estructuras. En el universo Einstein-de Sitter que
mencionamos al final de la Subseccion 1.2.2, D(t) = a o /3. En las etapas més recientes
de nuestro Universo, donde las componentes que dominan son la materia y la energia
oscura, el factor de crecimiento lineal se puede expresar en funcién del corrimiento al
rojo z+ 1 =1/a como:

(e o]

5
D(z) = iﬂm’ngH(z)

1—|—z’d,
z
H3(2')

z

donde H(z) es el parametro de Hubble, que de acuerdo a la ecuacién (1.8) queda:

H(z) = Hy (Qm(1+2)° + Qx (14 2)> + Q).

1.3.3. Aproximacién de Zel’dovich

Para estudiar la formacién de estructuras resulta 1til el método cinematico desarrolla-
do por Zel’dovich (1970), que hoy conocemos como teoria lagrangiana de perturbaciones
a primer orden o, simplemente, “aproximacion de Zel’dovich”. Dada una distribucién
de materia en donde se cumple que (§?) < 1, es posible representar cada elemento de
fluido cuya posicién comdévil a un tiempo inicial ¢; es q como una particula individual.
De este modo, se puede calcular el desplazamiento que produce el campo de aceleracion

circundante en el instante ¢; y luego extrapolar el movimiento de cada particula en esa
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misma direccion. Esto permite expresar la posicion comévil x en funcion del tiempo
como:

x(t) =q+ ¥(q,t). (1.15)
El término ¥(q, ) es lo que llamamos el campo de desplazamiento lagrangiano y se anu-
la para t — t;. En general, decimos que q representa las coordenadas lagrangianas de las
particulas, mientras que x representa las coordenadas eulerianas. A continuacion, pode-
mos pensar en este campo como una perturbacién respecto a la expansion de Hubble,

de modo que:
W(q,t) =¥ (q,t) + ¥ (q, 1) + ¥ (q,t) + ...

El término de primer orden es el que corresponde a la aproximacion de Zel’dovich, y su

forma:
W (q,t) = b(t)s(a),
permite pensar en un desplazamiento que evoluciona con el tiempo de acuerdo a la

funcién b(t), pero que tiene una direccién constante s(q). De este modo, la componente

i-ésima de la coordenada x puede escribirse como:

831-
z; >~ L + b(t)a—q%
J

- [l + o005

= Aij(qa t)%‘,
donde I;; es la matriz identidad (I;; = 1 si¢ = j; I;; = 0si @ # j). Aqui, A = A;;
constituye la matriz de transformacién de coordenadas lagrangianas a eulerianas, es
decir, de q a x, mientras que det(A) representa el jacobiano de dicha transformacién.

Para estudiar la densidad fisica a partir de este enfoque notemos que, por conservacion

de la masa, cada elemento de volumen debe satisfacer que:

p(x,t)a’(t)d*x = p(q,t)a} (t)d*q.
Esto implica que:
p(o6, 1) () = plat t)ad (1) det(A) !

Como A;; = 0;; + b(t )88L el inverso del jacobiano se puede escribir en términos de los

autovalores de A, (a, ﬁ,”y), COMo:

o ol t)a? (1)
P00’ = g T ORI T (1.16)
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Para tiempos tempranos tenemos que p(q, t;) =~ pp(t), mientras que py,(t)a(t) = py(t;)ad
debe cumplirse para todo tiempo t. Teniendo esto en cuenta, podemos reescribir la
ecuacién (1.16) de la siguiente forma:
p(t)
po(t)

Estudiando la ecuacién (1.17) podemos ver que en regiones con autovalores negati-

= [(1+b(t)a)(1+bt)B)(1+ b(t)y)] . (1.17)

vos, p se hace més grande que py,. Estas son las zonas en donde se forman estructuras
sobredensas. El colapso se da, en primera instancia, en la direccién del autovector co-
rrespondiente al autovalor més grande. Es decir que para perturbaciones en forma de
elipsoides triaxiales, el colapso se produce primero a lo largo del semieje mas corto. De
este modo, la gravedad acentia asfericidades, formando estructuras aplanadas denomi-
nadas “panqueques de Zel’dovich”.
Podemos linealizar la ecuacién (1.17) para obtener una relacién més clara con las
propiedades del entorno. Para ello, veamos que:
1+6="
Pb
~1+bla+B+7)

=14+bV-s.

Si comparamos esto con la ecuacién (1.14), es facil ver que b(t) = D(t) y que V -s(q) =

d(x,t;). La Ecuacién de Poisson (1.12) nos dice entonces que:

s(q) = Vo(q)

N 47rGa2pb .

De este modo, la aproximaciéon de Zel’dovich se puede escribir como:
D(t
) V().

x(t) =q+ G2
En otras palabras, la direcciéon del desplazamiento lagrangiano estéd dada por el gradiente
del potencial gravitacional en el instante ¢;, mientras que la evolucién en el tiempo queda
determinada por el factor de crecimiento lineal de las perturbaciones, D(t).
La aproximacién de Zel’dovich no se suele utilizar para realizar simulaciones cosmologi-
cas, ya que sélo un tratamiento full N-body es capaz de reproducir de manera precisa los
efectos no lineales. Sin embargo, resulta muy ttil para establecer condiciones iniciales,

dado que las ecuaciones linealizadas permiten un desarrollo en modos de Fourier:
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De este modo, es posible construir el campo de desplazamiento correspondiente en po-
sicién y velocidad y generar asi perturbaciones consistentes con las observaciones. En
la Figura 1.6 podemos ver la diferencia entre las estructuras que se obtiene en una

simulacion full N-body a z = 0 y las que produce la aproximacion de Zel’dovich.

Full N-bod , ______Zel'dovich

Figura 1.6: Realizaciones de simulaciones ACDM (Neyrinck, 2013). Las posiciones de las
particulas fueron determinadas a z = 0 mediante un método de tipo full N-body (izquier-
da) y la aproximacién de Zel’dovich (derecha). Se puede notar que, aunque a gran escala
(donde es vélido (62) < 1) las estructuras son similares, a pequena escala los resultados son

muy diferentes.

La aproximacion de Zel’dovich también resulta util para estudiar las etapas tempra-
nas de evolucion de los “proto-halos”, es decir, regiones alrededor de maximos locales
del campo de densidad que por sus propiedades terminan colapsando en sistemas vi-
rializados. Como veremos mas adelante, este método juega un papel fundamental en el
desarrollo del modelo méas aceptado para describir la manera en que dichas estructuras

obtienen su MA, la teoria de torque de mareas o TTT.

1.3.4. Modelo del colapso esférico

La aproximacion de Zel’dovich sirve para describir el colapso no lineal de las pertur-

baciones, pero una manera alternativa de estudiar este fenomeno es a través del modelo
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de colapso esférico (Gunn & Gott, 1972). Este es un planteo simple que describe el cre-
cimiento, el punto en el que se separa de la expansién general y el colapso de una regiéon
sobredensa con simetria esférica.

Supongamos una sencilla perturbacion inicial de tipo escalén, de tamano comévil R;,
con un contraste de densidad inicial ¢;. Esto significa que la masa contenida en R; es
M; = (47R3/3)p(1 + ;) ~ (47 R?/3)p, donde p denota la densidad comévil de fondo.
Como el Universo evoluciona, el tamafnio de la region cambia. Si R denota el tamano
comovil en algin tiempo posterior al inicial, el contraste de densidad en el interior de

esa region estard dado por la expresion:
(Ri/R)* = (1+9).

Como el radio de una regién sobredensa se comporta de la misma manera que el factor de
expasion para un Universo cerrado, se puede modelar el crecimiento de una perturbaciéon
esféricamente simétrica a través de las ecuaciones de la cosmologia que vimos en la
Subseccion 1.2.2.

En primer lugar, utilizamos la Ecuacién de Friedmann para estudiar la evolucién del
tamano. Para ello, reparametrizamos (1.4) en funcién de la variable 7, definida como

dn = c%. Asumiendo que p(t) = p;i(%)? vemos que:

(dR>2 _ 87T3GpR4_kR2

dn
gﬁ%”?—@R—KR2 (1.18)
Si ahora definimos una constante de escala:
R, = @ = GM;,

podemos reescribir la ecuacién (1.18) como:

SEI@ e

Para una regién sobredensa, K = 1, entonces la solucion de la ecuacién (1.19) es

E =1—cosn
R,
También con 7 se puede encontrar el tiempo en el que la regién alcanza un radio R(n):
n
ﬂm=/MW®/

0
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Luego, la evolucién de una sobredensidad esférica puede ser descrita mediante las si-

guientes ecuaciones:
R(n) = R.(1—cosn)t(n) = R.(n—sinn) (1.20)

Para estudiar los primeros momentos de la sobredensidad se toma n < 1, entonces se

puede desarrollar las Ecuaciones (1.20) en serie de potencias de n alrededor de n = 0:

1 1
R(n) ~ R, (—772——7]4—1—...)

9 24

1 1
tn) ~ R, | =n® — —n° + ...
(n)~R <6n B0t )

Ignorando los términos de orden mayor que 1° y combinando las dos ecuaciones anteriores

R, [ 6t\*? 1 /6t\3
Ry~ (2} - (2
2 \ R, 20 \ R,

Si se toma el limite cuando ¢ — 0, entonces el término dominante es:

2/3 2\ 1/3
R(t — 0) = % (%) - (9G§“ ) (1.21)

se encuentra que:

siendo la densidad de las primeras etapas:

B 3M 1
S 4TR3(t — 0)  6mGt?

p(t = 0) = pi(t) (1.22)

De esta manera, se obtiene el mismo resultado que para la evolucién de la densidad

critica en un Universo Einstein-de Sitter.

La densidad dentro de una esfera es p o %. Por lo tanto, la sobredensidad fraccional
a primer orden es:
5p SR 3 [6t\*?
L g 1.23
p R 20 (R*) (1.23)

Teniendo en cuenta que en un universo Einstein-de Sitter a(t) o< t*3, se obtiene que & o
a. La perturbacion se expande junto con el Universo hasta que la densidad en el interior se
hace lo suficientemente grande como para detener su crecimiento y comenzar la etapa de
colapso. De este modo, luego de la evolucién lineal la esfera se desacopla de la expansién
de Hubble. A esto se lo denomina punto de retorno o, en inglés, turnaround. En las

Ecuaciones (1.20) se observa que el radio alcanza un maximo para n = 7, donde Ry, =
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2R, en el tiempo t,.x = TR,. Para calcular la densidad de esta esfera con respecto de

la del fondo cosmoldgico se utilizan las Ecuaciones (1.21) y (1.22), obteniendo:

* 23 max * 2 2
g P (B2 Ot/ R _ O
ot R3... 16

~ 5,55

Si se utiliza la ecuacién (1.23) se puede calcular el contraste de densidad en este tiempo
segin la teorfa lineal, obteniendo que &, = 2(6m)%* ~ 1,08. Se puede notar que
el contraste de densidad lineal es menor que el obtenido mediante el colapso esférico,
Otin. < Omax-

Luego de alcanzar el punto de retorno, la esfera comienza a colapsar hasta formar
un objeto autogravitante, que es lo que se denomina halo. Si sélo actuara la gravedad,
este halo colapsaria a una densidad infinita para n = 27 y t.,; = 27 R,.. Esto no ocurre,
no obstante, debido a pequenas irregularidades que hacen que la energia cinética de
colapso se convierta en movimientos aleatorios. La perturbacion alcanzara asi un estado
de equilibrio ligado. De acuerdo al teorema del virial, la perturbacién en estado de
equilibrio tendra una energia cinética total K relacionada con su energia potencial V' a
través de:

V==-2K (1.24)

Si se asume que la energia se conserva desde el punto de retorno hasta lograr el equilibrio,

la ecuacion (1.24) implica que el radio de virializacién, o radio virial Ry, estd dado por:

1
Rvir = _Rmax = R*
2

Utilizando las Ecuaciones (1.20) se puede ver que la perturbacién alcanza R.; para
n =32 en el tiempo ty;; = R.(3m/2+1)". Si se calcula el contraste de densidad no lineal

para este tiempo, se obtiene:

_ (Ra/2)%(6teq/ R (67)
1+ Oy = 8 =5 =178,

vir

Si, en cambio, se calcula el contraste de densidad dado por la teoria lineal en %, el
resultado es Oy, (teo1) = 1,69. Como en el ty.y, €l contraste de densidad obtenido con la
teorfa lineal es menor que el del modelo del colapso esférico: oy (teor) < Oyir-

Con estos resultados se puede afirmar que la teoria lineal resulta sumamente 1til para

predecir en qué regiones del campo de densidades se formaran los halos. Sin embargo, el

4Se asume que el proceso de virializacién es alcanzado luego de un tiempo ).
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modelo de colapso esférico es mucho mas adecuado para realizar predicciones razonables
acerca de qué tan densos llegaran a ser estos halos.

Asi como se utilizé el modelo de Einstein-de Sitter para obtener las propiedades del
colapso esférico, la discusién es similar si se toman cosmologias con €2, <1 u €, > 0,

pero los valores de d,;, dependeran del modelo cosmolégico adoptado.

1.4. Descripcion estadistica del campo de densidad

Actualmente, se dispone de grandes catalogos en los cuales se encuentran listadas
diferentes propiedades de objetos como galaxias, grupos y cimulos de galaxias. Si con-
sideramos tnicamente sus posiciones, se puede pensar la distribucion de materia como
una coleccion de objetos puntuales que puede describirse mediante estadisticos robustos

como la funcién de correlacion bipuntual y el espectro de potencia.

1.4.1. Funcion de correlacion bipuntual

Se puede definir la funcién de correlacién bipuntual de diferentes maneras (Peebles,
1969). Una de ellas consiste en considerar la probabilidad conjunta dP de que dos objetos

se encuentren en dos elementos de volumen dV; y dV; separados por una distancia r:
dP = n*dVidV3[1 + £(r)]

Aqui, 7 es el nimero medio de elementos por unidad de volumen y £(r) representa el
exceso de probabilidad respecto de una distribucién homogénea. Es decir, si £(r) = 0 las
posiciones de los objetos de la muestra no se encuentran correlacionadas, y la probabili-
dad dP = n?dV,dV; es, sencillamente, el producto de dos probabilidades independientes
(por ejemplo, en un proceso de Poisson aleatorio uniforme). Si las posiciones de los ob-
jetos estdn correlacionadas, £(r) > 0 ya que a una dada distancia r es mas probable
encontrar un par de objetos que en una distribucién homogénea. Si, por el contrario,
las posiciones estan anticorrelacionadas, —1 < £(r) < 0. Se puede pensar que &(r) es,
entonces, una estimacién del grado de aglomeracion (clustering, en inglés) de los objetos
de la muestra, es decir, del modo en que se acumulan en diferentes escalas dadas por la
variable 7.

En la Figura 1.7 se muestra el comportamiento de la funcién de correlacion para dife-
rentes distribuciones de densidad. En el primer ejemplo, esferas de radio R con perfiles

de densidad idénticos (arriba), £(r) muestra un alto grado de aglomeracién adentro de la
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Figura 1.7: Comportamiento de la funcién de correlacién (derecha) para diferentes campos
de densidad (izquierda). En escala de grises se muestran regiones subdensas y sobredensas, de
blanco a negro, respectivamente. Arriba: distribucién homogénea de esferas de radio R y perfil
idéntico. Centro: distribucion de densidad con espectro de ruido blanco. Abajo: simulaciéon

cosmolégica de materia oscura (extraido de Paz, 2010).
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escala caracteristica, que decae suavemente hasta R y luego cae de manera abrupta. La
funcién no se hace nula luego de R debido a la correlacion que existe entre elementos de
esferas vecinas, que se encuentran distribuidas de manera independiente. En el segundo
ejemplo (medio) se puede ver la funcién &(r) de un campo de densidad construido me-
diante un proceso de ruido blanco. En este caso, la funcion de correlacion es constante:
en cualquier escala existe la misma probabilidad de encontrar objetos vecinos (particulas
o halos, por ejemplo) en dos elementos de volumen dV; y dV;. Dicho de otro modo, en
el ruido blanco no hay estructuras, no hay escalas que muestren mas o menos cluste-
ring. El tercer ejemplo presenta, finalmente, una funcién de correlacion caracteristica
de observaciones o simulacién cosmoldgicas. En distintas escalas se ven diferentes gra-
dos de aglomeracién; se encuentra correlacion entre elementos que forman estructuras,
y correlacién entre las propias estructuras a escalas mayores. A medida que r — oo, la
funcién £(r) — 0: a escalas lo suficientemente grandes, el Universo se presenta isétropo

y homogéneo.

Otro modo de definir la funcién de correlacién bipuntual es considerar la distribucion
de densidad como una funcién continua p(r) con una media por volumen {(p(r)) = n, de

modo que

dP = {p(z +1)p(x)) = n*dVidVa[1 + £(r)].

Asi la funcién de correlacién puede escribirse como:

§(r) =

{lp(z + 1) = (p(a))]lp(x) = (p(x))])
{p(x))?

Existen diferentes maneras de obtener la funcién de correlacién bipuntual. En primer
lugar, se presenta el problema de que algunos catalogos sélo contienen informacién acerca
de las coordenadas angulares (declinacién y ascencién recta) de los objetos que listan. En
estos casos, £(r) sélo puede conocerse a partir de w(#), la funcién de correlacién angular,
que contiene informacién de £(r) proyectada en el plano del cielo. En catalogos con
informacion acerca del corrimiento al rojo de los objetos y en simulaciones cosmologicas,
&(r) puede determinarse directamente a partir de estimadores que utilizan el conteo de

pares de objetos o el nimero de vecinos a diferentes distancias.

Al determinar la funciéon de correlaciéon a partir de catalogos de galaxias, diversos
autores (e.g. Groth & Peebles, 1977; Bahcall & Soneira, 1983; Maddox et al., 1990)

han coincidido en que su comportamiento mas general (asi como el de w(#)) puede ser
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aproximado razonablemente por una ley de potencias:

€(r) = (—0)

con valores de v ~ 1,7 y de radio de escala ry ~ 4 h™! Mpc para la correlacién entre
galaxias, ry ~ 10 h=! Mpc entre grupos y ro ~ 20 h~! Mpc entre ctimulos.
1.4.2. Espectro de potencia

Otro modo de caracterizar la distribucién de materia es utilizando el espacio de las

fases en lugar del espacio de las distancias (Figura 1.8). Si se asume que el Universo es
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Figura 1.8: Ajuste del espectro de potencia (curva roja) superpuesto con diferentes mediciones:
CMB, galaxias del catalogo SDSS, abundancia de cimulos, lentes débiles y las constricciones
dadas por las Lyman Alpha Forest. La curva describe estadisticamente la distribucién de ma-

teria del Universo en diferentes escalas. Extraido de Tegmark et al. (2004).

peridédico en un volumen V' lo suficientemente grande, el contraste de densidad puede

expandirse como suma de ondas planas con fases aleatorias en ese volumen, i.e., una
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expansion en series de Fourier:

9 2/3 .
5(1,) _ ( 7T) Zékezk.r7

V1/2
donde .
" 1 —ik.r 33
(Sk = W / 5(1‘)6 d’r.

Es decir, Sk son las amplitudes de las fluctuaciones en densidad.
Dado que d(r) es real y tiene media cero, entonces (Sk) = 0. Si se asume ademds

homogeneidad e isotropia, las fluctuaciones quedan completamente caracterizadas por:
<2
P(k) = {|6x[%)

P(k) se conoce como espectro de potencia y relaciona la amplitud de las fluctuaciones

de densidad en cada longitud de onda A = 2?”
De manera complementaria a lo que se vio en la Seccién anterior, la funciéon de corre-

lacién también puede ser definida como:
oo

f(r) _ / |gk|2e—2mk.rd3k
—o0

Se puede observar aqui que la funcién de correlaciéon no es otra cosa que la transformada
de Fourier del espectro de potencia y que, por lo tanto, ambos estadisticos contienen la

misma informacion.

1.5. Simulaciones numéricas cosmolégicas

La distribucién espacial de galaxias y la dindamica de la estructura en gran escala
permiten inferir propiedades fundamentales del Universo: su composicion, las leyes fisicas
que lo rigen y sus condiciones iniciales. Para extraer esta informacién de las observaciones
de galaxias, cuasares u otros trazadores, es necesario contar con un modelo que prediga
su distribucién en funcién del tiempo césmico para un cierto modelo cosmologico. Es
decir, requerimos una prediccién para la distribucion de la densidad de masa y el campo
de velocidad junto con las propiedades y abundancia de los objetos colapsados. Ademas,
necesitamos predecir de qué modo las galaxias u otros objetos astronémicos poblaran

estos campos.
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A gran escala y/o a tiempos tempranos, las fluctuaciones en densidad son pequenas y
el problema puede abordarse analiticamente utilizando teoria de perturbaciones en las
ecuaciones de evolucién relevantes. En escalas mas pequenas, sin embargo, la fisica es
altamente no lineal y la tinica forma de resolver el problema con precision es numérica-

mente.

1.5.1. Simulaciones no colisionales
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Figura 1.9: Campo de densidad correspondiente a la salida final (2 = 0) de una simulacién
cosmoldgica de materia oscura. La regién representada tiene 10 A~ Mpc de profundidad y

400 h~! Mpc de lado. Comparar con las estructuras que se observan en las Figuras 1.2 y 1.3.

Al estudiar la estructura en gran escala del Universo vemos que la dinamica esté fuer-
temente dominada por la gravedad. En este contexto, los bariones y la materia oscura

pueden considerarse como un tnico fluido no colisional: sin presion, viscosidad ni ninguna
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otra propiedad més que su masa. Esta situacion resulta ideal para ser abordada mediante
simulaciones: tanto las condiciones iniciales como las leyes fisicas relevantes son conoci-
das, y las ecuaciones correspondientes se pueden resolver numéricamente considerando
s6lo las interacciones gravitatorias. Este enfoque no distingue entre bariones y materia
oscura, y por lo tanto el campo de densidad resultante representa una aproximacion del

escenario en el que tiene lugar la formacién de galaxias.

El proceso para producir esta clase de simulaciones involucra varios pasos. En primer
lugar, es necesario establecer un conjunto de condiciones iniciales y derivar correctamente
las ecuaciones que determinan la dindmica del sistema. Para ello se suele recurrir, por
ejemplo, a la aproximacion de Zel’dovich (ver Subseccién 1.3.3). En segundo lugar, dado
que no se analiza una distribucion continua de materia sino una muestra finita y dispersa
de particulas o celdas que representan elementos de masa, se debe implementar un
método apropiado de discretizacion, por lo general mediante un enfoque de N-cuerpos,
aunque también existen métodos alternativos. A continuacién, es necesario evolucionar
las ecuaciones discretizadas en el tiempo, lo cual requiere, a su vez, de técnicas numeéricas
para calcular el enorme ntimero de interacciones gravitatorias simultaneas. En Angulo

& Hahn (2022) se puede encontrar una revisién detallada de este proceso.

Las simulaciones de N-cuerpos son un ejemplo tipico de esta clase de realizaciones (ver
Figura 1.9). En algunas de ellas se sigue el movimiento de un gran nimero de particu-
las en una “caja” con condiciones de contorno periddicas. Inicialmente, las particulas
se ubican en un arreglo cuasi-uniforme, con sus posiciones y velocidades ligeramente
perturbadas de manera que su distribucién espacial reproduzca ciertas propiedades es-
tadisticas del campo de fluctuaciones observado en el Universo. Una vez establecidas
las condiciones iniciales, la Ecuacion de Poisson permite relacionar el potencial gravi-
tacional con el movimiento de las particulas y, por ende, con una nueva distribucién
espacial en un paso temporal posterior. Para que las soluciones obtenidas de este modo
tengan en cuenta la expansion de Hubble, deben considerase ademas las Ecuaciones de
Friedmann, derivadas de la relatividad general para un universo homogéneo e isétropo.
A grandes rasgos, la evolucion del sistema se puede separar en dos etapas: primero, un
régimen lineal donde las perturbaciones en densidad son aun pequenas, y durante el
cual la dindmica newtoniana y la gravedad relativista no presentan diferencias; luego,
un régimen no lineal con contrastes de densidad altos, en el que las velocidades tipicas
de las particulas son, de todas maneras, mucho mas bajas que la velocidad de la luz

(Peebles, 1980). Esto significa que, en cualquier caso, las desviaciones del movimiento
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de las particulas respecto del comportamiento newtoniano son muy bajas y pueden, por
lo tanto, considerarse despreciables. Por este motivo, la mayoria de las simulaciones de

N-cuerpos emplean dindmica newtoniana en lugar de gravedad relativista.

1.5.2. Simulaciones hidrodinamicas

Como hemos visto, las simulaciones numéricas cosmoldgicas de materia oscura que se
realizaron durante los ultimos anos han permitido establecer relaciones precisas entre la
poblacién de halos y el campo de densidad subyacente. Mucho menos clara es, sin em-
bargo, la relacién con la componente luminosa asociada a las galaxias, cuya formacion y
evolucién involucra, como veremos (Subseccién 4.1.1); un conjunto complejo de procesos
altamente no lineales que abarca una enorme variedad de escalas fisicas y temporales.
Una herramienta muy 1util para atacar este problema son las simulaciones cosmologicas
hidrodinamicas. A diferencia de las simulaciones no colisionales, en las hidrodinamicas si
se distinguen las particulas asociadas al gas de las particulas asociadas a la materia os-
cura. Ambas especies evolucionan de manera simultdnea de acuerdo a las ecuaciones que
gobiernan la gravedad, pero el gas se encuentra sujeto ademas a procesos hidrodinami-
cos y radiativos que permiten su enfriamiento, colapso y, de este modo, la formacion de
estructuras luminosas identificables como galaxias.

Un problema caracteristico de las simulaciones hidrodinamicas cosmolégicas radica
en la naturaleza multiescala de la formacién de estructuras. El rango tipico de escalas
con procesos fisicos correlacionados varia en mas de 10 érdenes de magnitud; por ejem-
plo, entre las AGN (~ 1073 pc) y las estructuras como nodos y filamentos (~ 10 Mpc).
Por lo general, para abordar este problema se recurre a modelos que, en escalas por
debajo de una cierta resoluciéon, no buscan seguir los procesos fisicos de manera pre-
cisa sino simplemente aproximar su comportamiento medio a través de prescripciones
fenomenolégicas simplificadas. Esto es lo que ocurre tipicamente con fenémenos como
la formacion de estrellas, los agujeros negros y el feedback de supernovas. No obstan-
te, una vez definidas estas “recetas” y verificada la consistencia de sus resultados, las
simulaciones hidrodinamicas constituyen poderosas herramientas que permiten realizar
predicciones detalladas de la estructura y la dinamica de las poblaciones estelares y del
gas, tanto dentro como fuera de las galaxias. Esto resulta esencial para estudiar la re-
lacién entre los bariones, el campo de densidad de materia subyacente y las estructuras
virializadas, asi como para comprender la fisica de la formacién de galaxias y su relacién

con el modelo cosmoldégico.
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Figura 1.10: Representacion visual de algunas simulaciones recientes. La fila superior muestra
simulaciones de escalas pequenas en donde se pueden resolver mejor los detalles. La fila inferior
muestra simulaciones de gran volumen que permiten realizar analisis estadisticos de halos y
galaxias. En las columnas izquierda y derecha se muestran, respectivamente, simulaciones de
N-cuerpos e hidrodinamicas, es decir, de materia oscura pura en un caso, e incluyendo bariones

(gas y estrellas) en el otro. Imagen extraida de Vogelsberger et al. (2020).
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1.6. Momento angular en halos de materia oscura

En esta Seccion presentamos una primera aproximacién al tema principal de la Tesis:
la manera en que las estructuras del Universo adquieren MA. La cuestion acerca de como
se origina y evoluciona el MA en halos de DM no tiene una respuesta sencilla. Sin em-
bargo, de esto dependen, en buena medida, diversos modelos analiticos y semianaliticos
de formacién de galaxias. Las simulaciones de N-cuerpos muestran, ademas, que existe
correlacién entre el MA de los halos y la distribucién de materia en su entorno. Esto su-
giere que el MA juega un papel importante en el proceso de formacién de estos sistemas,
conectando la dindmica interna de los halos con la estructura en gran escala.

A continuacién vamos a introducir la teoria de torque de mareas o TTT, el modelo
mas aceptado en la actualidad para describir el fenémeno de adquisicién y evolucién
del MA durante los regimenes lineal y cuasi-lineal de crecimiento de las fluctuaciones
de densidad; vamos a repasar sus fundamentos y la formulacién analitica. Luego vamos
a presentar algunas de sus aplicaciones mas conocidas y principales limitaciones que

aparecen en la literatura.

1.6.1. ;Por qué rotan las galaxias y los halos?

Durante més de 70 anos, desde el trabajo pionero de Hoyle et al. (1949), el problema
acerca de la adquisicion de MA por parte de halos y galaxias ha constituido uno de los
temas mas intrigantes y abordados de la astronomia extragalactica. Esta pregunta resulta
relevante para comprender fendmenos relacionados al proceso de formaciéon de galaxias,
tales como la formacion discos de gas y sistemas estelares de tipo espiral, pero también
el modo en que estos mecanismos conectan la astrofisica de escalas galacticas con la
distribucién de materia en la red césmica y la estructura en gran escala del Universo. Por
ejemplo, el crecimiento y la direccién del MA de los halos esta directamente relacionado
con el alineamiento intrinseco de las galaxias, lo cual afecta las mediciones de lente
débil (Troxel & Ishak, 2015; Hikage et al., 2019; Fabbian et al., 2019; Copeland et al.,
2020) y constituye una fuente de errores sistematicos para los métodos que aprovechan el
agrupamiento de las galaxias (galazy clustering) para modelar su relacién con los halos,
como ocurre con la distribucién de ocupacién de halos (HOD, por las siglas en inglés
de halo occupation distribution, Zentner et al., 2014; Rodriguez et al., 2015; McEwen &
Weinberg, 2018). Por otro lado, la alineacién estadistica del MA de las galaxias con la

estructura en gran escala ha sido propuesta recientemente como base para un nuevo tipo
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de prueba cosmoldgica (Lee et al., 2020).

Uno de los elementos clave para comprender este fendmeno se encuentra en el hecho de
que, como hemos visto, los halos y galaxias no se distribuyen en el Universo de manera
perfectamente homogénea y uniforme. Por el contrario, forman un arreglo anisotrépi-
co y multi-escala generalmente conocido como red césmica: un complejo entramado de
“nodos” densamente poblados, conectados entre si a través de “filamentos” elongados
de densidad intermedia, que a su vez se alojan en estructuras aplanadas que llamamos
“paredes”; entre estos sistemas se extienden vastas regiones practicamente desprovistas
de materia que se suelen denominar “vacios” o wvoids (Bond et al., 1996; van de Wey-
gaert & Bond, 2008; Aragon-Calvo et al., 2010; Cautun et al., 2014, ver Libeskind et al.
2018 para una revisién reciente). Visualmente, la red césmica representa la caracteristi-
ca mas notable de la distribuciéon de galaxias en gran escala. Su prominencia ha sido
analizada en estudios pioneros Joeveer et al. (1978); de Lapparent et al. (1986); Geller
& Huchra (1989); Shectman et al. (1996) y confirmada en investigaciones mas recientes
a partir de los grandes relevamientos de galaxias (Colless et al., 2003b; Tegmark et al.,
2004; van de Weygaert & Schaap, 2009; Huchra et al., 2012; Guzzo et al., 2014). El
patron caracteristico de nodos, filamentos, paredes y vacios se ve ain mas claramente
en simulaciones cosmolégicas (Springel et al., 2005; Aragén-Calvo et al., 2010; Cautun
et al., 2014; Vogelsberger et al., 2014; Schaye et al., 2015). La red césmica es, de he-
cho, una manifestacion del caracter anisotrépico del colapso gravitatorio, y por lo tanto
su formacion y crecimiento estan determinados por el campo de mareas en gran escala
(Bond et al., 1996; van de Weygaert & Bond, 2008). De este modo, se puede pensar en el
campo de mareas como un factor clave que permite conectar fendmenos en escalas muy
diferentes. Es, al mismo tiempo, una consecuencia de las fluctuaciones primordiales en
la distribucién de materia, pero también una fuente para que esa materia adquiera MA

a medida que colapsa en sistemas virializados.

Esta idea ha sido la base de una familia amplia y heterogénea de modelos y predicciones
acerca del modo en que los halos y las galaxias adquieren MA. Este enfoque se puede
resumir en lo que actualmente se conoce como la teoria de torque de mareas o TTT.
La hipotesis de que la rotacion galactica surge como consecuencia de la interacciéon
entre perturbaciones vecinas fue sugerida por primera vez por Hoyle et al. (1949) y
luego desarrollada por Peebles (1969), quien aplicé la teoria lineal para estimar que
el MA adquirido por una perturbacion esférica crece en segundo orden. Més adelante,

Doroshkevich (1970) profundizé en estos conceptos y descubrié que el MA crece, en
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realidad, a primer orden, dado que las protogalaxias realmente no suelen tener simetria
esférica. Sin embargo, no fue hasta varios anos después que White (1984) public6 en
detalle los calculos de este anélisis y describié de manera cualitativa el mecanismo fisico
detrds de tal efecto: el MA se origina a partir de la desalineacién diferencial entre el

tensor de inercia de una protogalaxia y el campo de mareas circundante.

1.6.2. Formalismo de la teoria de torque de mareas

La TTT predice la evolucion del MA de un proto-halo en el marco de un universo
FLRW, asumiendo que la materia se comporta como un fluido no colisional que inter-
actua solo a través de la gravedad. Durante el régimen lineal, los proto-halos son regiones
que presentan una ligera sobredensidad con respecto a la densidad de fondo. Debido a la
inestabilidad gravitatoria, esta sobredensidad crece a medida que el universo se expande
de acuerdo al factor de escala a(t) o, si se quiere, al corrimiento al rojo correspondiente,
z+ 1 = 1/a. En términos de las coordenadas lagrangianas q, es decir, las coordenadas
coméviles x(t) cuando t — 0, el MA de un proto-halo cuya masa esta encerrada en un

volumen lagrangiano Vi, se puede expresar como:

3(t) = / 1, 1) — Tem(®)] x V(@ DD ()P a, (1.25)

\%9

donde py,(t) es la densidad de fondo, rey(t) es la posicién del centro de masa del sistema
al tiempo t y r(q,t) y v(q,t) describen, respectivamente, la evolucién temporal de las
coordenadas fisicas y la velocidad del elemento de masa py(t)dq relativas a rey(t). En

coordenadas comoéviles, la expresion (1.25) se puede escribir exactamente como:

3(t) = a?(t) / (. £) — Xem()] X (1, ) (£)a(£)dPq, (1.26)

L

donde el punto denota una derivada con respecto al tiempo césmico t.

La aproximacién de Zel’dovich (Zel’dovich, 1970, ver Subseccién 1.3.3) establece que
durante el régimen lineal la posicion comévil x se puede calcular como su posiciéon
lagrangiana q mas un desplazamiento Aq, cuya dependencia espacial y temporal estan
desacopladas, es decir, Aq = D(t)s(q). Ademas, la proporcionalidad entre el campo de
velocidad y el potencial gravitatorio ¢, que se cumple durante esta etapa, implica que
la dependencia espacial de Aq se debe tnicamente a la distribucién inicial de materia.

Por lo tanto, podemos escribir las coordenadas coméviles de un elemento de masa como
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x(q,t) = q+ D(t)V¢(q), donde D(t) corresponde al factor de crecimiento lineal de las
fluctuaciones de densidad. Es facil ver que la derivada temporal x(q,t) = D(t)V¢(q)
tiene el misma direccién que el desplazamiento x(q,t) — q = D(t)Vé(q), de modo que
el término x(q,t) x x(q,t) en la ecuacién (1.26) se anula. Al eliminar esto y reemplazar

x(q,t) obtenemos:

30) = 0D [la- alxVol@ma*OPa (120
Vi
El significado de esta expresion se puede aclarar un poco més si aproximamos el

potencial ¢ por su espansién de Taylor a segundo orden alrededor de qep,:

9 1 82¢

+ =(q; — fm P — g™ .
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o(q) = ¢(dem) + (g — ¢™)

Reemplazando esto en (1.27) y quedandonos con los términos hasta orden dos, la i-ésima
componente del MA J(¢) se puede escribir como:
D*¢

Ji(t) = a*(t) D(t)€ijk 90,00

x / @ — g™ lgr — gi™]pna’ () dq, (1.28)
L

Qcm

donde €;;;, es el simbolo de Levi-Civita o tensor de rango tres completamente antisimétri-
co. A pesar de su apariencia hostil, la ecuacion (1.28) contiene cantidades conocidas. La

integral define la [k-ésima componente del tensor de inercia | de la materia contenida en
9%¢

aqjaql dcm

vitacional alrededor del centro de masa °. Con estas definiciones se llega a la expresién

bésica de la TTT (White, 1984):

V1, mientras que es la jl-ésima componente del Hessiano T del potencial gra-

Jl(t) = a2<t>D(t)€ijijl[lk. (129)

La ecuacion (1.29) expresa el hecho de que, en el marco de este modelo, el MA surge
como consecuencia del producto entre el tensor de inercia I, que sélo depende de la
distribucion de materia en el interior del proto-halo, y el Hessiano T, que se obtiene a
partir de derivadas parciales y, por lo tanto, depende de la distribucion de perturbaciones
de densidad vecinas. En consecuencia, el torque que sufre el proto-halo se relaciona con su
forma, el campo de mareas externo y la desalineacién entre estas dos cantidades (Porciani
et al., 2002a), mientras que su evolucién en el tiempo, de acuerdo a la aproximacién de

Z’eldovich, es proporcional a a?(t)D(t).

5Se puede ver que solo el tensor de forma y el tensor de mareas, es decir, las partes sin traza de I y T,

respectivamente, contribuyen al producto vectorial en la ecuacién (1.28).
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Figura 1.11: Esquema de adquisicién de MA para dos halos con diferentes masas y MA inicial parecido
de acuerdo ala TTT. En violeta y azul se muestran, respectivamente, un halo masivo y uno de masa baja.
Durante los regimenes lineal y cuasi-lineal, los proto-halos aumentan su MA de manera proporcional
al tiempo césmico t. Cuando cada sistema alcanza su punto de turnaround (t1 y t2), deja de adquirir
MA por torques de marea y, en ausencia de otros efectos, el MA se mantiene constante hasta el tiempo

presente. El objeto de mayor masa colapsa més tarde, y por lo tanto alcanza un MA final més alto.
Figura extraida de Lépez et al. (2019).

Dado que durante los régimenes lineal y cuasi-lineal el Universo se puede aproximar ra-
zonablemente bien mediante el modelo Einstein-de Sitter, el factor de crecimiento lineal
y el factor de escala se pueden escribir como D(t) o t2/3 y a(t) o< t?/3, respectivamente.
Por lo tanto, la TTT predice que el MA de los proto-halos crece de manera proporcional

3/2 No obstante, esta evolucién sélo puede mantenerse mientras el sistema in-

atxa
teractia con las perturbaciones vecinas, y sélo en la medida en que su tamano permita
que diferentes regiones se vean afectadas por las fuerzas de marea de distinto modo. Por
este motivo, es comun asumir que el mecanismo de la TTT deja de ser efectivo alrede-
dor del tiempo de turnaround, es decir, cuando el sistema alcanza su tamano maximo
y comienza a colapsar por su propia gravedad. Luego de este punto, las perturbaciones
vecinas comienzan a alejarse y a perder su influencia sobre la dindmica del proto-halo.
Maés atn, el sistema se vuelve cada vez mas pequeno en coordenadas fisicas, y por lo
tanto su momento de inercia decrece dramaticamente. De este modo, si no se tienen en

cuenta otros efectos, la TTT predice que el MA permanece constante hasta el tiempo

presente (z = 0).

Una consecuencia interesante de esto puede deducirse de la teoria jerarquica. Dado

que los halos mas masivos colapsan tipicamente méas tarde, es de esperar que su MA
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crezca mas, en general, que el de los halos de menor masa. Esto no significa que el MA
final sera mayor, sino que, a lo largo de su historia de formacién, un proto-halo de mayor
masa va a experimentar torques de marea durante mas tiempo, como se esquematiza en
la Figura 1.11.

1.6.3. Implementacién y limitaciones de la TTT

La TTT y sus variantes han sido aplicadas ampliamente desde los trabajos de Peebles
(1969), Doroshkevich (1970) y White (1984). Por ejemplo, ha sido implementada para
modelar el crecimiento de galaxias y halos de DM e investigar la evoluciéon dinamica
de los picos de densidad en etapas tempranas (Fall & Efstathiou, 1980; Hoffman, 1986;
Heavens & Peacock, 1988; Steinmetz & Bartelmann, 1995; Catelan & Theuns, 1996), la
formacién y orientacion de galaxias (Lake, 1983; Ryden, 1988; Quinn & Binney, 1992),
ciertas propiedades intrinsecas de los halos (Warren et al., 1992) y su relacién con la
estructura circundante (Barnes & Efstathiou, 1987), asi como las correlaciones entre
estas propiedades y el campo de mareas en gran escala (ver Schifer 2009 o Jones & van
de Weygaert 2009 para una revisién detallada de este tema).

Un problema abordado con frecuencia se refiere al origen de la orientacion del MA vy,
por lo tanto, a su alineacién con respecto a la estructura en gran escala. Por ejemplo, se
ha visto que en una situacién ideal en la que el tensor de inercia de los proto-halos y el
campo de mareas circundante estdan completamente decorrelacionados entre si (Catelan
& Theuns, 1996), el mecanismo TTT favorece configuraciones en las que el MA se alinea
con el eje intermedio del tensor de mareas local (Lee & Pen, 2001). Sin embargo, la forma
de los halos correlaciona fuertemente con el campo de mareas. Si se tiene en cuenta este
hecho, la alineacion entre el MA y el tensor de mareas local se vuelve algo mas débil, pero
aun asi se puede verificar una tendencia a configuraciones perpendiculares con respecto
al primer eje de colapso (Lee & Pen, 2000; Porciani et al., 2002b). Las simulaciones
numeéricas también han mostrado que la direccién del MA a tiempo presente puede
diferir hasta en decenas de grados de su orientacion en las etapas lineales de formacion de
estructuras, que es cuando resultan validas las hip6tesis que sostienen la TTT (Porciani
et al., 2002a). De este modo, atin no esta claro hasta qué punto se pueden usar las
predicciones del modelo para analizar las alineaciones entre el MA final y la red césmica.

De hecho, una conclusion recurrente entre los andlisis basados en la TTT es que
describe adecuadamente la evolucion media de los halos de DM, pero que no es capaz

de predecir con precision el MA de sistemas individuales. Como se senala en White
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Figura 1.12: Evolucién del MA de los halos de materia oscura en una simulacién. El eje horizontal
representa el tiempo cdsmico ¢ normalizado al tiempo de colapso de cada halo, ty. Los puntos azules y
las barras de error muestran, respectivamente, el promedio y la dispersién del 68,3 % del cociente entre
el MA de los halos en diferentes instantes y el MA en las condiciones iniciales (z = 50). La linea continua
representa el crecimiento lineal predicho por la TTT, detenido en el punto de maxima expansion de
acuerdo al modelo de colapso esférico (¢t = 0,5tp). La linea horizontal punteada indica el valor medio
del MA en tg. Figura extraida de Porciani et al. (2002a).

(1984), los dos motivos principales de esta limitacién son (1) que el MA final depende de
manera critica del instante en que el mecanismo de torques de marea deja de ser efectivo
y (2) que los efectos no lineales hacen que la evolucién del MA varie considerablemente
de un caso a otro. En otras palabras, la TTT es adecuada tinicamente para describir la
evolucién del MA durante los regimenes lineal y cuasi-lineal de formacién de estructuras,
antes de que los halos colapsen (Sugerman et al., 2000; Porciani et al., 2002a,b). Esto
se puede ver en la Figura 1.12, donde se muestra que el MA promedio de una poblacién
de halos sigue las predicciones de la T'T'T relativamente bien hasta aproximadamente la
mitad de su tiempo de colapso. A partir de este punto, el MA se mantiene, en promedio,
constante, tal como se espera del modelo. Sin embargo, el aumento en la dispersion,
representada por las barras de error, indica que otros procesos comienzan a afectar la
evolucion dinamica de los halos. De este modo, los efectos de la TTT tienden a borrarse
en etapas tardias debido al surgimiento de procesos no lineales como fusiones y pasos
cercanos entre objetos vecinos (Vitvitska et al., 2002; Bett & Frenk, 2016), la aparicién

de campos de vorticidad (Libeskind et al., 2012), la acrecién secundaria de materia (van
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Haarlem & van de Weygaert, 1993; Ganeshaiah Veena et al., 2018; Wang & Kang, 2018)
o los efectos del propio mecanismo de la TTT en entornos anisotrépicos (Codis et al.,
2015; Laigle et al., 2015).

En conjunto, los estudios indican que la alineaciéon del MA de los halos con la estruc-
tura circundante no es tan sencilla como podria esperarse de una teoria lineal como la
TTT. Diversos autores han analizado esta relacién en simulaciones numéricas (por ej.
Bailin & Steinmetz, 2005; Aragén-Calvo et al., 2007b; Hahn et al., 2007b; Sousbie et al.,
2008; Codis et al., 2012; Libeskind et al., 2013; Forero-Romero et al., 2014; Wang &
Kang, 2017; Ganeshaiah Veena et al., 2019; Lopez et al., 2019; Pereyra et al., 2020; Lee
& Erdogdu, 2007; Paz et al., 2008; Jones et al., 2010; Tempel & Libeskind, 2013; Zhang
et al., 2015; Welker et al.; 2020; Blue Bird et al., 2020). Quizds uno de los resultados
mas conocidos sea el de la dependencia de la alineacion MA-filamento con la masa de
los halos. Concretamente, los halos menos masivos tienden a tener su MA alineado con
la espina de los filamentos en que habitan, mientras que los halos de mayor masa tiene
su MA preferentemente perpendicular a esta direccién. El punto critico entre muestras
en donde predomina una configuracién o la otra ocurre en una masa de transicion o spin
flip, cuyo valor ha sido reportado en ~ 10'2 h=! M. Sin embargo, esta masa depen-
de significativamente tanto del método utilizado para identificar los entornos de la red
coésmica como de ciertas propiedades de dichos entornos, tales como como el grosor de
los filamentos, su longitud, densidad local, etc. (por ej. Hahn et al., 2007b; Aragén-Calvo
et al., 2007b; Codis et al., 2012; Aragon-Calvo & Yang, 2014; Ganeshaiah Veena et al.,
2018; Ganeshaiah Veena et al., 2021).



Desviaciones de la TTT: dependencia de las
propiedades y el entorno de los halos con el

crecimiento del momento angular

La dindamica interna de los halos de materia oscura estd ligada a la historia de las
galaxias, grupos y cimulos que se forman en sus pozos de potencial, pero también a la
estructura en gran escala del Universo. Esta no sélo establece direcciones preferenciales
para los flujos de materia, sino que también proporciona un campo de mareas anisotropi-
co que puede afectar la distribucion de velocidad interna de los halos de materia oscura y
generar, de este modo, un crecimiento neto de su momento angular (MA). Comprender
de qué manera evoluciona el MA en relacién a las otras propiedades de los halos, asi
como a las caracteristicas del entorno, se convierte entonces en un aspecto fundamental

de cualquier modelo cosmoldgico y de formacion de galaxias.

En este Capitulo presentamos los resultados de Lopez et al. (2019), donde aborda-
mos este problema utilizando una simulacién numérica cosmoldgica para analizar las
propiedades de los halos y su entorno, y en el que definimos desviaciones sistematicas
respecto a la teorfa de torques de marea o tidal torque theory (TTT), el modelo mas
aceptado en la actualidad para comprender y describir el fenémeno de adquisicion de
MA. El objetivo del trabajo consiste en detectar propiedades especificas de muestras de
halos cuyo comportamiento se aparta de la TTT, identificar los fenomenos que afectan

su evolucion y, de este modo, intentar comprender las causas de las desviaciones.
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2.1. Introduccion

Como vimos en el Capitulo 1, el enfoque con el que se suele abordar el fenémeno
de adquisicién de MA en halos y galaxias en la actualidad fue planteado de manera
formal por primera vez en el trabajo de Peebles (1969). Alli se utilizan aproximaciones
de primer orden en el campo de densidad y de velocidad para estimar el crecimiento del
MA de la materia contenida en una region esférica comévil de un universo en expansion.
Aquellos resultados sugerian que la adquisicion de MA es un efecto de segundo orden; sin
embargo, mas adelante, Doroshkevich (1970) mostré que el MA de un proto-halo crece
en realidad a primer orden, y que la conclusién a la que llegé Peebles era consecuencia
de la simetria esférica que impuso para resolver las ecuaciones. Aunque Doroshkevich no
proporcioné muchos detalles sobre sus célculos, posteriormente White (1984) realizé un
desarrollo mas detallado del modelo y de sus predicciones y limitaciones.

Estos trabajos dieron lugar a la teoria de torques de marea o TTT, cuya formulacién

estdndar se suele expresar mediante la ecuacion (1.29) (ver Subseccion 1.6.2):
Jl(t) = az(t)D(t)EijkﬂlIlk.

Uno de los aspectos importantes del modelo radica en que esta expresién permite com-
parar predicciones tedricas con resultados en simulaciones numéricas (White, 1984; Hoff-
man, 1986; Barnes & Efstathiou, 1987; Heavens & Peacock, 1988; Sugerman et al., 2000;
Lee & Pen, 2000; Porciani et al., 2002a). Por otro lado, la TTT relaciona de manera natu-
ral el origen y la evolucién del MA con las caracteristicas del entorno en el que se forman
los halos. Esta es una herramienta poderosa para comprender las alineaciones entre el
MA y la estructura en gran escala del universo, tanto en simulaciones numéricas (Bailin
& Steinmetz, 2005; Aragon-Calvo et al., 2007b; Hahn et al., 2007b; Libeskind et al.,
2012; Forero-Romero et al.,; 2014) como en catélogos observacionales (Lee & Erdogdu,
2007; Paz et al., 2008; Tempel & Libeskind, 2013; Zhang et al., 2015). Sin embargo,
se ha establecido que la TTT predice con precision la evolucion del MA tnicamente
durante las etapas lineales y cuasi-lineales de formacién de estructura (Sugerman et al.,
2000; Porciani et al., 2002a). En las etapas finales, diversos procesos no lineales tienden a
borrar los efectos de la TTT. Entre otros, se ha sugerido que los fenémenos responsables
de esta desviacién pueden ser fusiones (Vitvitska et al., 2002; Bett & Frenk, 2016), acre-
cién anisotrépica de materia (Ganeshaiah Veena et al., 2018), la aparicién de campos

de vorticidad (Libeskind et al., 2012) e incluso mecanismos anélogos al acoplamiento
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de marea o tidal locking entre objetos con 6rbitas cercanas (Ebrahimian & Abolhasani,
2021).

Entre los acuerdos, hay consenso en que la cantidad de MA adquirido por torques
de marea es pequena. Los halos estdn soportados principalmente por la dispersiéon de
velocidades de la materia oscura, y solo marginalmente por rotacion. El valor a tiempo
presente del parametro adimensional de spin, A\, que mide la fraccién de rotacién cohe-
rente en un sistema en comparacion con los movimientos aleatorios, ha sido obtenido
en simulaciones numeéricas y presenta una distribucién log-normal bien conocida, cuyo
maximo se encuentra proximo a Ag ~ 0,04 (Bullock et al., 2001; Bailin & Steinmetz,
2005; Bett et al., 2007), con una dependencia muy baja en la masa de los halos (Vitvits-
ka et al., 2002). Sin embargo, se ha reportado que el grado de soporte rotacional de los
halos correlaciona con su entorno, un fenémeno conocido como sesgo secundario o secon-
dary bias. En general, los halos con valores altos de A se encuentran en ambientes mas
densos o presentan un mayor grado de agrupamiento (Gao & White, 2007; Faltenbacher
& White, 2010).

También hay consenso en que la direccion del MA correlaciona con la forma de los
halos, aunque también existe un buen grado de dispersién en esta relacién. En los pri-
meros estudios con simulaciones de baja resoluciéon de materia oscura fria (Barnes &
Efstathiou, 1987; Warren et al., 1992) y, méas recientemente, en simulaciones numéricas
de alta resolucién que incluyen una constante cosmoldgica, ACDM (Bailin & Steinmetz,
2005), se ve que el MA de los halos a tiempo presente estd tipicamente alineado con
su eje menor y, por lo tanto, orientado de manera perpendicular a su eje mayor. Este
resultado ha sido confirmado, ademads, con estudios que en lugar de medir alineaciones
analizan funciones de correlacién anisotrépicas, tanto en escalas asociadas al término de

un halo como al término de dos halos (Paz et al., 2008).

No obstante, en todos los casos se reporta una poblacién importante de objetos cuyo
MA se orienta en direcciones aleatorias respecto a su forma, o que incluso se oponen
a la tendencia general. Cuando se considera esto en el marco de la TTT, encontramos
estudios que reportan diferencias tipicas de hasta ~ 50° entre la direccién que predice el
modelo a tiempo presente y las mediciones en simulaciones numéricas (Porciani et al.,
2002a). Estos resultados sugieren que para capturar los efectos no lineales involucrados
en el proceso de adquisicion de MA posterior a TTT, se necesita un enfoque diferente.
En este trabajo estudiamos las desviaciones sistematicas de las predicciones de TTT vy,

considerando esto, clasificamos los halos de DM de acuerdo al crecimiento de su MA.
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Las muestras resultantes se utilizan luego para comparar sus propiedades dinamicas
y, especialmente, su grado de agrupacién y orientacién preferencial con respecto a la
estructura en gran escala.

Este Capitulo estd organizado de la siguiente manera: en la Seccion 2.2 presentamos
los datos simulados y los métodos que usamos para implementar la TTT y definir nuestra
clasificacion de acuerdo con el crecimiento del MA de los halos; en la Seccion 2.3 mostra-
mos las propiedades dindamicas y evolutivas mas importantes de los halos, mientras que
en la Seccion 2.4 presentamos un andlisis de su entorno; finalmente, en la Seccion 2.5,
resumimos nuestro trabajo y discutimos algunas de las implicaciones sugeridas por nues-

tros resultados.

2.2. Meétodos

2.2.1. Simulacion numérica y propiedades de los halos

En este trabajo utilizamos las salidas correspondientes a las condiciones iniciales y
al tiempo presente, con corrimientos al rojo z = 80 y z = 0, respectivamente, de una
simulacién periddica de 1600° particulas de materia oscura en una caja de 400 h~! Mpc
de lado, con una masa por particula m, = 1,18219 x 10° h~! M. Los pardmetros cos-
molégicos para un universo plano fueron tomados de los resultados de la Colaboraciéon
Planck (Planck Collaboration et al., 2020), con un pardmetro de densidad de materia
Qm = 1 —Qx = 0,315, constante de Hubble Hy = 67,4 km s~! Mpc~! y pardmetro de
normalizacién og = 0,811. La identificacién de grupos de particulas (es decir, halos de
materia oscura) se realizé a tiempo presente mediante un algoritmo estdndar de tipo
Friends of Friends (FoF) con una longitud de percolacién dada por I = 0,175~/3, donde
v es la densidad numérica media de particulas. La simulacién se realizo utilizando el codi-
go GADGET2 (Springel, 2005). Para asegurar una medicién precisa del MA y evitar sesgos
en la determinacién de otras propiedades debido al bajo nimero de particulas (ver por
ejemplo Bett et al., 2007), todo nuestro anélisis fue realizado con sistemas que contienen
al menos 250 particulas, lo cual corresponde a una masa minima M > 3 x 10t A= M.
Este corte produce una muestra de ~ 6,4 x 10° halos de materia oscura.

Para esta muestra calculamos los autovalores y autovectores del tensor de forma (Paz

et al., 2006), es decir, la parte detrazada del tensor de inercia total:

L=~ XoiXaj, (2.1)
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donde X,; representa la ¢-ésima componente del vector de desplazamiento de la particula
a con respecto al centro de masa del halo, y N}, es el nimero total de particulas. También

calculamos el MA como:
Ny
J(t) =mp Y Xalt) x Val(t), (2.2)
a=1

donde x,(t) y v, (t) denotan, respectivamente, los vectores de desplazamiento y velocidad
de la a-ésima particula con respecto al centro de masa del proto-halo en el tiempo ¢.
Esto permite, a su vez, obtener el valor del pardmetro adimensional de spin (Bullock

et al., 2001):
Jo

A= ——m—, 2.3

ﬁMvirVRvir ( )

donde Jy = |[J(z = 0)] y V es la velocidad circular del sistema en el radio virial,
V — GMyiy
Ryir -~

Para estudiar la evolucién del MA implementamos un enfoque lagrangiano. Para ello
definimos los proto-halos o “parches lagrangianos”: sistemas de masa constante formados
por todas las particulas asociadas a un halo a tiempo presente. El seguimiento de estas
particulas en diferentes instantes de tiempo es posible gracias al nimero de identificacion
o ID de las particulas, que se mantiene constante a lo largo de toda la simulacion. De este
modo, para cada halo FoF que definimos a z = 0 podemos determinar las propiedades
del correspondiente proto-halo en cualquier instante de tiempo siempre que conozcamos

la posicion y velocidad de todas sus particulas.

2.2.2. Implementacion de la TTT

No existe una forma unica de estudiar las predicciones de la TTT en simulaciones
numeéricas. Un problema comun radica en la determinacion del momento a partir del cual
el mecanismo de torques de marea deja de actuar sobre cada sistema. Dicho momento
se suele expresar en términos del tiempo de turnaround t;,, es decir, del instante en
la evolucién de un proto-halo a partir del cual el sistema se desacopla de la expansion
de Hubble y comienza a colapsar sobre si mismo. Esta eleccion se justifica menos en
predicciones concretas del modelo que en la idea de que la contraccion del proto-halo y el
simultaneo alejamiento de las perturbaciones vecinas deberian reducir considerablemente
la eficiencia de los torques. Sin embargo, los trabajos que ponen a prueba esta hipotesis
encuentran resultados contradictorios.

Para empezar, existen diversos métodos para determinar el instante de turnaround en
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simulaciones, cada uno con resultados diferentes. En el marco de la TTT, esto implica una
incertidumbre considerable en el MA que se espera medir a tiempo presente, dado que si
los torques de marea actian durante mas tiempo, el MA final deberia ser mayor. En el
trabajo de Sugerman et al. (2000), por ejemplo, se utilizan cuatro estimadores diferentes
para t,: dos empiricos, asociados a la velocidad radial media de las particulas de cada
halo; uno semiempirico, midiendo la evolucién de la sobredensidad de cada sistema y
determinando el momento en que alcanza un cierto valor dado por el modelo de colapso
esférico; y el cuarto analitico, calculando el instante en que la sobredensidad inicial
extrapolada linealmente alcanza el valor 6 ~ 1,06 (Peebles, 1980). Si bien cada estimacién
arroja un resultado ligeramente diferente para el tiempo de turnaround, los autores
encuentran que, en general, el MA continta creciendo debido a torques de marea por
un tiempo considerable luego de t,. En Porciani et al. (2002a) también se determina el
instante de turnaround a partir de la sobredensidad inicial, pero en este caso el resultado
es el opuesto: la implementacién de la TTT hasta ¢, sobreestima el MA verdadero de los
halos. Cuando se introduce un factor de correccién para lograr que el valor promedio del
cociente entre mediciones y predicciones a tiempo presente se aproxime a la unidad, se
obtiene que el tiempo apropiado para “detener” el mecanismo T'T'T es aproximadamente
la mitad del tiempo de turnaround. Estas inconsistencias sugieren que la adquisicion de

MA durante el tiempo de colapso atin sigue sin comprenderse.

En este trabajo queremos analizar estadisticamente las propiedades dindmicas y del
entorno de los halos clasificados de acuerdo a su desviacién sistematica respecto de las
predicciones de la TTT. Para ello, debemos considerar que la indefinicién o incerteza en
la determinacién de ciertos parametros, como el tiempo de turnaround, puede introducir
sesgos en la clasificacion. Nuestra implementacion es un intento de identificar un camino
comun en la evolucién esperada del MA de cada halo, derivado del formalismo de la TTT
y de resultados previos como los de Sugerman et al. (2000) y Porciani et al. (2002a,b),

minimizando la dependencia de los resultados en definiciones ambiguas.

Primero, notemos que en la ecuacién (1.29) podemos asumir que el factor independien-
te del tiempo, €T} 1, es proporcional al MA inicial J(¢;), cuya evolucién subsecuente
durante las etapas lineales de formacién de estructuras estd modulada por el factor que
depende del tiempo, a?(t)D(t). Dado que J(t;) se puede calcular directamente en las
condiciones iniciales, definimos el MA normalizado, J,(t) = J(t)/J(t;), es decir, el co-
ciente entre el MA total en cada paso temporal y su valor inicial, independientemente de

la direccién de estas magnitudes. Por lo tanto, cada halo en la simulacion tiene un MA
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normalizado inicial J,,(t;) = 1, que se espera que crezca durante el régimen lineal como
t oc a*/?, hasta que el sistema alcance su punto de turnaround, se detenga el mecanismo

de torques de marea y su MA se mantenga constante hasta el tiempo presente.

Un andlisis estadistico de la evolucién temporal de J, en halos con diferentes masas
muestra que su valor mediano sigue fielmente estas predicciones, especialmente durante
el régimen lineal. En la Figura 2.1 podemos ver un ejemplo de este comportamiento
para ~ 500 halos con masas en el rango [6 — 7] x 10'® h=! Mg, (circulos negros rellenos).
En efecto, se puede observar una estrecha concordancia entre el valor mediano y la
evolucién que se espera del modelo (curva de trazos negra). Es evidente, sin embargo,
que la dispersién (representada por las barras de error) aumenta a medida que nos
acercamos al tiempo presente. Esto sugiere que los efectos no lineales comienzan a cobrar

importancia en el proceso de adquisicién de MA.

Para identificar desviaciones sistematicas en esta dispersion, definimos el crecimiento
neto del MA de cada halo como el valor del MA normalizado a tiempo presente, es decir
Jno = Ju(to). Este sencillo estimador permite una comparacién aproximada del modo
en que los diferentes halos adquieren MA a lo largo de su historia de formacion. Ahora
bien, dado que los halos mas masivos colapsan tipicamente mas tarde, es de esperar que
Jn,o dependa de la masa de cada sistema. Este efecto puede observarse claramente en la
Figura 1.11. Para que nuestro anélisis sea independiente de esta tendencia, realizamos la
comparacion entre valores de J,, o dentro de pequenos intervalos de masa, cada uno con
el mismo nimero de halos, asumiendo que los tiempos de colapso en el interior de cada
intervalo son parecidos. Concretamente, este método permite distinguir sistemas que, a
lo largo de su historia de formacién, de alguna manera han adquirido MA por encima o
por debajo de lo que se espera de la T'TT, independientemente de su MA inicial y de su
masa. De este modo, a partir de los terciles superior e inferior de la distribucién de J,, o en
cada intervalo de masa definimos las muestras H y L, es decir, los halos con crecimiento
neto del MA alto (high) o bajo (low), respectivamente. Por construccién, las muestras
tienen el mismo nimero de halos (un tercio de la poblacién total) y funciones de masa
similares. Asimismo, con los terciles centrales correspondientes a cada intervalo de masa
definimos la muestra de halos M (median), que en nuestra implementacion representan
la parte de la poblaciéon cuyo MA crece aproximadamente como se espera de la TTT.
Es importante destacar que los halos H y L no necesariamente tienen los valores de MA
mas altos o mas bajos a z = 0, sino que constituyen las muestras que han experimentado

un crecimiento neto mayor o menor con respecto al valor inicial.
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Figura 2.1: Evolucién del MA mediano, Jror (circulos negros), para halos en el rango de masas
[6 — 7] x 10 h~! Mg, en comparacién con la evolucién esperada, Jrpr (curva de trazos), en nuestra
implementaciéon de TTT. Las barras de error muestran el rango intercuartil alrededor de los valores
medianos en cada paso temporal, mientras que las regiones sombreadas de color rojo y verde representan

la dispersién de las muestras H y L, respectivamente. Figura extraida de Lopez et al. (2019).

Para ilustrar de qué modo los halos se desvian del comportamiento esperado por la
TTT de acuerdo a esta clasificacion, en la Figura 2.1 se presenta la evolucion de las
muestras L y H mediante areas sombreadas en color rojo y verde, respectivamente.
La magnitud de la dispersién que representa cada regién corresponde a la diferencia
intercuartil de la distribucion de .J, en cada paso temporal. Se puede notar que, a
medida que miramos hacia atras en el tiempo, el comportamiento de los halos en ambas
muestras tiende progresivamente a la evolucién mediana (circulos negros), que a su vez,

3/2_Sin embargo, incluso

como vimos antes, sigue de manera ajustada la prediccién J, o< a
durante el régimen lineal, se puede ver que persiste en los halos H y L un ligero sesgo

hacia desviaciones positivas o negativas, respectivamente. Esto sugiere que algunos de los
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Figura 2.2: Distribucién del parametro adimensional de spin, A, en z = 0. Las regiones de color rojo,
azul y verde muestran los histogramas de A para halos L, M y H, respectivamente. Las curvas de trazos,
punteadas y de punto-trazo representan la distribuciéon log-normal que mejor ajusta cada histograma.
Los valores del pardmetro de spin asociados a la media de cada distribucién log \ se indican como Ar,,
A ¥ Am. Figura extraida de Lépez et al. (2019).

mecanismos que producen las diferencias de crecimiento neto del MA que observamos
a z = 0 pueden haber estado presentes mucho antes de que los halos comenzaran a

colapsar.

2.3. Propiedades de los halos H, M y L

2.3.1. Propiedades internas a tiempo presente

Como se mencioné anteriormente, la clasificacién de acuerdo al crecimiento neto del
MA tiene por objeto la identificaciéon de algun tipo de sistematicidad en las desviaciones

respecto a las predicciones de la TTT. A primera vista, el criterio que adoptamos para



2.3 Propiedades de los halos H, M y L 69

separar las muestras puede parecer un tanto arbitrario. Sin embargo, el analisis de las
propiedades internas de los halos L, M y H, que presentamos a continuacion, sugiere que

se trata, en efecto, de sistemas dinamicamente diferentes.

Para empezar, en la Figura 2.2 presentamos la distribucion a tiempo presente del
parametro adimensional de spin, A, para halos de las tres muestras. No sélo es claro que
cada histograma sigue un comportamiento log-normal, sino también que los halos H y L
tienen distribuciones desplazadas hacia la izquierda y hacia la derecha de la muestra M,
respectivamente. Para cuantificar la diferencia entre las muestras analizamos los valores
medios de las distribuciones log \. Vemos entonces que para la muestra M la media se
encuentra en Ay ~ 0,037, un valor consistente con resultados previos (Bullock et al.,
2001; Bailin & Steinmetz, 2005; Bett et al., 2007). Los halos L, por otro lado, tienen
parametros de spin tipicos con media A, ~ 0,027, es decir, un 30 % més bajos, mientras
que la distribucién de log A\w tiene un valor medio en A\w ~ 0,051, un 27 % por encima
de los halos M y casi el doble que los halos L. En todos los casos, la dispersion alrededor
de la media Esto indica que existe una correlacion significativa entre nuestra clasificacién
y la rotacion coherente en el interior de los halos: cuanto mayor es el crecimiento neto

del MA de una muestra, mayor soporte rotacional tienen esos halos.

Otro andlisis que apoya la relevancia de nuestra clasificacion se puede encontrar en
la alineacién interna de los halos. En la Figura 2.3 mostramos la distribucién a tiempo
presente de cos(#), donde 0 representa el éngulo entre el MA y los ejes mayor (curvas
gruesas) y menor (curvas delgadas) del tensor de forma, tanto para halos L como para
halos H. Se puede ver que, en general, existe una clara propensién a que los halos tengan
su MA alineado con su forma. En efecto, J parece orientarse tipicamente en la misma
direccién que el eje menor ¢, y por lo tanto de manera perpendicular al eje mayor, a. Sin
embargo, esta tendencia es considerablemente mas fuerte en los sistemas cuyo MA crece
por encima de lo que se espera de la TTT. Mientras que para los halos L la mediana de la
alineacién entre el MA y a (¢) es 0,35 (0,63), para los halos H tenemos una mediana 0,20
(0,79). En otras palabras, el MA de los halos H se orienta de manera perpendicular al
eje mayor con mucha mas frecuencia que el de los halos L. Esta tendencia es consistente
con los desplazamientos observados en la distribucién de A, ya que es menos probable
que los halos con mayor soporte rotacional colapsen a lo largo del plano perpendicular
a su MA. La débil alineaciéon que se observa en los halos L, junto con su bajo grado
de soporte rotacional, indican que los mecanismos que determinan la direccién de su

MA no son los mismos que afectan su forma y la distribucién de materia en su interior.
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Figura 2.3: Distribucién del coseno del dangulo € entre el MA de los halos y los ejes principales de su
tensor de forma a z = 0. Las curvas gruesas (delgadas) representan la alineacién entre el eje mayor, &
(menor, ¢), y la direccién del MA, J. Las lineas de trazos rojas y de punto-trazo verdes corresponden,

respectivamente, a las muestras L y H. Figura extraida de Lépez et al. (2019).

Esto sugiere que se trata de sistemas cuyas propiedades han sido alteradas de manera

significativa por fenémenos posteriores al colapso.

2.3.2. Historia de acrecion

Con el fin de estudiar el origen de las diferencias entre las muestras H y L, a continua-
cién construimos arboles de fusién y analizamos de qué modo nuestra clasificacién corre-
laciona con la historia de ensamblaje de los halos. Para ello, en esta Seccién nos referimos
a la poblacién de halos a tiempo presente (z = 0) como “halos raiz”, mientras que a los
sistemas identificados en pasos temporales previos (z > 0) los llamamos “progenitores”.

Los halos rafz son divididos en tres grupos de acuerdo a su masa: [3 — 7] x 10" A=t M,
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Figura 2.4: Distribucién de tiempos de formacién para halos en diferentes rangos de masa. De izquierda
a derecha, las columnas muestran los resultados para halos de masa baja, media y alta, respectivamente.
En la fila superior se muestra la distribucién de factores de escala en los que la masa del progenitor
principal de cada halo alcanza la mitad de su masa a tiempo presente. En la inferior, la distribucién de
factores de escala correspondientes al 1ltimo paso temporal en que el segundo progenitor més masivo
tiene al menos la mitad de la masa del progenitor principal. Los halos L, M y H estan representados

por curvas de trazos rojas, azules de puntos y verdes de punto-trazo, respectivamente. Figura extraida

de Lépez et al. (2019).

(masa baja), [3 — 7] x 102 h~! M, (masa intermedia) y [3 x 10 — 2 x 10'] h=! M,

(masa alta).
Para construir los arboles de fusion realizamos una identificacion de halos progenitores

a lo largo de 22 pasos temporales de la simulacién entre z = 80 y z = 0. En cada uno
implementamos un algoritmo FoF con la misma longitud de percolacién y densidad
numeérica media de particulas que utilizamos en la primera ejecucién del algoritmo. Sin
embargo, dado que hemos clasificado los halos raiz de acuerdo al crecimiento neto de su
MA y que esta propiedad se calcula sin ganancia o pérdida de la masa medida a tiempo
presente, las nuevas identificaciones FoF se realizan considerando y conectando entre si
unicamente particulas asociadas a grupos de la primera identificacién. De este modo,
en cada paso temporal definimos el conjunto de estructuras que comparten al menos
el 70 % de sus particulas con un halo raiz como sus progenitores. Por consistencia, la
masa de cada progenitor se determina considerando sélo las particulas que efectivamente
acaban en el halo raiz correspondiente. El progenitor més masivo en cada paso temporal
se define como el “progenitor principal”, y la evoluciéon de las propiedades de estos

sistemas constituye la “rama principal” de cada arbol de fusiones.
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Para caracterizar las diferentes historias de ensamblaje analizamos dos tipos de even-
tos. En primer lugar determinamos el paso temporal en el que cada rama principal
alcanza la mitad de la masa de su halo raiz, es decir, el momento a partir del cual la
mayor parte de la masa final se concentra en una sola estructura. El factor de escala
asociado a este instante sirve, de este modo, como un estimador del tiempo de colapso
del sistema. En segundo lugar analizamos la evolucién de ps = Msy/Mj, el cociente
entre la masa del segundo progenitor mas masivo, My, y la del progenitor principal, M,
y determinamos el factor de escala en el ultimo paso temporal en que se cumple que
o1 = 0,5, Esto da una medida complementaria de la distribucién de masa del sistema.
Si una fraccién considerable de masa alcanza tiempos tardios distribuida en dos estruc-
turas, es de esperar que la interaccion del sistema con el campo de mareas circundante
sea mas efectiva. Por otro lado, cuanto antes o caiga por debajo de 0,5, mayor sera
la probabilidad de que el MA final se vea afectado por procesos anisotrépicos de acre-
cién suave sobre el progenitor principal, como ocurre por ejemplo en el interior de los

filamentos césmicos (Borzyszkowski et al., 2017; Ganeshaiah Veena et al., 2018).

En la Figura 2.4 presentamos distribuciones de ambos estimadores: el factor de escala
de mitad de masa, o half mass, en la fila superior y el del tltimo momento en que
to1 = 0,5 en la fila inferior. Las diferentes columnas muestran, de izquierda a derecha,
los resultados para halos en rangos de masa crecientes. En cada panel separamos los halos
de acuerdo a nuestra clasificaciéon: las curvas de trazos rojas, puntos azules y punto-trazo

verdes representan, respectivamente, las muestras L, M y H.

En primer lugar notamos una correlacién significativa entre el factor de escala de mitad
de masa y el crecimiento neto del MA. En masas altas, por ejemplo, la mediana de la
distribucion para los halos L se encuentra en a = 0,60, mientras que para los halos H la
mediana es a = 0,71, un 19 % mayor. Si bien la forma de la distribucién para la muestra
H cambia progresivamente con la masa, es posible identificar un tendencia persistente a
concentrar mas tarde la mayoria de su masa en una unica estructura. Por el contrario, la
forma de la distribucién de los halos L parece depender sélo de manera débil de la masa.
En general, estos sistemas tienen progenitores principales que acumulan la mayoria de
la masa final antes que los H. Con respecto a la distribucién de factores de escala en
que p91 = 0,5 por tultima vez, nuestros resultados indican que, para todas las masas y
muestras, hay un pico entre a ~ 0,3 y a ~ 0,4. Sin embargo, a medida que nos acercamos
al tiempo presente, en los halos H se observa una fraccion persistente de sistemas cuya

masa aun se distribuye entre dos estructuras comparables, mientras que esta fraccién es
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significativamente menor en los halos L. y M.

En resumen, mientras que los halos L acumulan mas temprano la mayor parte de su
masa en un unico progenitor, una parte significativa de los halos H lo hace en tiempos
tardios. Ademads, para un nimero importante de halos H, el segundo progenitor mas
masivo aun representa, en épocas recientes, una fraccion considerable de la masa de
su progenitor principal. En otras palabras, al acercarnos al tiempo presente, los halos
H estan tipicamente mas fragmentados y su masa mas dispersa en el correspondiente
volumen lagrangiano. Una posible consecuencia de este fenémeno es que el tensor de
inercia del sistema puede no haberse desacoplado por completo del tensor de mareas
asociado a la distribucién de materia circundante, incluso luego de haber alcanzado el
punto de turnaround. Esta podria ser una de las razones por las que su MA crece por

encima de lo que se espera de la TTT.

2.4. Funcion de correlacion halo-halo

2.4.1. Funcién de correlacion isotrépica

Teniendo en cuenta que nuestra clasificacién ha dado como resultado muestras de halos
con propiedades dinamicas e historias de acrecién diferentes, vale la pena preguntarse
sobre el papel que juega la estructura en gran escala en el desarrollo de estas relaciones.
Con ese fin, en esta Seccién presentamos mediciones de la funcién de correlacion espacial
halo-halo a tiempo presente. Para lograr una mejor comprensién del modo en que el
agrupamiento o clustering afecta la evolucion del MA, enfocamos nuestro analisis en las
diferencias que surgen cuando consideramos la masa y la muestra de pertenencia de los
halos.

Como mencionamos en la Subseccién 1.4.1, la funcién de correlacién bipuntual, £(7), se
puede definir de diferentes maneras. En esta Seccion estudiamos el exceso de probabilidad
dP, con respecto a un distribucion aleatoria, de encontrar un halo cualquiera en un
elemento de volumen dV a una distancia r de otro halo perteneciente a un conjunto con

ciertas propiedades. Esto se puede expresar como:
dP = n[l +&(r)]dV,

donde 7 es la densidad numérica media de halos en la simulacién. Para calcular &, lo que
hacemos es contar y apilar el nimero de sistemas vecinos, o trazadores, que se encuentran

en diferentes intervalos de distancia alrededor de un conjunto de halos centrales. El
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Figura 2.5: Funcién de correlacion isotrépica halo-halo. Los paneles superiores muestran la correlacién
entre halos centrales de masa baja, media y alta, de izquierda a derecha, y vecinos de cualquier masa.
Estos valores se presentan en funcién de la distancia desde los halos centrales. Los cuadrados rojos,
circulos azules y tridngulos verdes corresponden, respectivamente, a la correlacién para centros de las
muestras L, M y H. La curva punteada negra representa £ay, es decir, la correlacion utilizando todos
los centros en cada rango de masas. Las regiones de color sombreadas indican la estimacién del error
jackknife, aunque en la mayoria de los casos se ven como lineas delgadas. Los paneles inferiores muestran
el sesgo relativo entre las muestras de nuestra clasificacién y la poblacion general. Figura extraida de
Lépez et al. (2019).

numero total de vecinos por intervalo, DD, luego se normaliza por el niimero de objetos
esperado en el mismo volumen si la distribucién de halos fuera perfectamente homogénea,

DR. Finalmente, determinamos la funcién de correlacion en cada distancia r como:
&(r)=DD(r)/DR(r) — 1.

Para estimar el error en esta estimacién utilizamos un algoritmo de tipo jackknife con
un total de 100 submuestras’. En el caso del cémputo de sesgos relativos a través del
cociente entre funciones de correlacion, propagamos estas incertidumbres a través de un
analisis de derivadas parciales.

Para investigar de qué modo la estructura en gran escala afecta el crecimiento del MA,
realizamos nuestros calculos utilizando como halos centrales, por un lado, las muestras
definidas en la Seccion 2.2, H, M y L; por el otro, los halos de la poblacion general,

independientemente de su muestra de pertenencia. También consideramos la masa en

!Probamos entre 2 y 300 submuestras y encontramos que nuestras estimaciones de error se estabilizan
alrededor de 100.
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nuestro estudio. Si bien el conteo de vecinos se realiza siempre sobre la totalidad de
halos de la simulacion, los halos centrales son separados en los tres rangos de masa que
definimos en la Seccién anterior, es decir, masas bajas ([3—7]x 10! h~! M), intermedias
([3=7] x 102 h=' M) y altas ([3 x 10" — 2 x 10'] h=! M).

En la Figura 2.5 presentamos los resultados de este analisis. Cada panel tiene cuatro
curvas: los cuadrados rojos, circulos azules y tridangulos verdes corresponden, respecti-
vamente, a la funcion de correlacion alrededor de halos L, M y H, mientras que la curva
negra de puntos muestra £ay, la funcién de correlacién tomando como centros todos los
halos en cada rango de masa. Los errores estan representadas por las regiones de color,
aunque en la mayoria de los casos se ven como lineas delgadas. Los paneles inferiores
muestran, con los mismos simbolos y colores, los cocientes entre cada una de las funcio-
nes de correlacion y &ay, es decir, el sesgo relativo entre el agrupamiento alrededor de
los halos de cada muestra y la poblacién general.

A primera vista, en los paneles superiores se observa la conocida tendencia de la
funcién de correlaciéon a tomar valores mas altos a medida que aumenta la masa de los
halos centro. Este comportamiento es mas notable cuando consideramos los halos H.
Para esta muestra, el parametro rq de la ley de potencias que mejor ajusta la funcion de
correlacién, £(r) = (%)7, cambia de ~ 3,3 h~! Mpc en masas bajas a ~ 7,7 h~ Mpc en
masas altas, mientras que para los halos de la muestra L la dependencia es més débil,
con ry variando de ~ 4,6 h=! Mpc a ~ 6,1 h~! Mpc.

Un rasgo interesante de la funcién de correlacién en el rango de masas altas (panel su-
perior derecho) es el cambio abrupto en la pendiente cerca de 2 h™! Mpc. Esta variacién
se parece mucho al salto caracteristico entre los términos de uno y dos halos en el halo
model (Cooray & Sheth, 2002). Dado que hemos calculado las funciones de correlacién
utilizando pares halo-halo, nuestro “término de un halo” no esta asociado a la distri-
buciéon de materia en el interior de los halos, sino al nivel de agrupamiento de sistemas
menores en las inmediaciones de los halos de gran masa. El término de dos halos, por
otra parte, caracteriza la estructura en gran escala hasta distancias ~ 20 h~! Mpc. De
este modo, la superposicién de las funciones de correlacién de las muestras L y H en
escalas menores, junto con la pequena pero consistente diferencia que se observa para
r > 2 h™! Mpc, sugiere que las desviaciones sistemdticas respecto a la TTT de los ha-
los masivos no estan asociadas a la presencia de mas o menos vecinos en la vecindad

inmediata, sino al campo de densidad en grandes escalas.

A continuacién centramos nuestro analisis en el término de dos halos. Como era de
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esperar, el nivel de agrupamiento de la estructura alrededor de los halos M es muy similar
a la de la poblacién general. Las muestras L y H, por otro lado, exhiben desplazamientos
opuestos con respecto a {ay. Los halos masivos con mayor crecimiento neto del MA estan
embebidos en entornos més densos, mientras que los halos de masa similar pero con un
crecimiento neto del MA ma&s bajo habitan regiones ligeramente menos pobladas. Si
bien los halos masivos forman tipicamente las estructuras mas densas de la estructura
en gran escala (los nodos de la red césmica), la Figura 2.5 muestra que existe un sesgo
significativo entre el modo en que los halos L y H ocupan estas regiones. Esto sugiere
que, para sistemas masivos con un cierto exceso de vecinos, pueden existir mecanismos
post-TTT que mantienen o incluso aumentan el proceso de adquisiciéon de MA mas alla
del punto de turnaround.

A medida que miramos hacia masas mas bajas, notamos que los sesgos relativos con
respecto a £ap (paneles inferiores) muestran una inversién de la tendencia observada en
masas altas. Los halos H pasan de un claro exceso de agrupamiento de aproximadamente
un 20 %, a una falta de correlaciéon entre un 10 y un 20 % por debajo de ay. Por el
contrario, los halos L. mas masivos correlacionan con halos vecinos un 10 % menos que
la poblacién general, pero los de masa baja habitan en entornos en donde la estructura
estd notablemente més agrupada, con un exceso entre 30 y 40 % por encima de &5y v
aproximadamente el doble que la muestra H.

En el rango de masas intermedias se observa una superposicion casi total entre las
funciones de correlacién de las diferentes muestras y £ay1, excepto por una ligera falta de
agrupamiento alrededor de los halos M en las escalas mas pequenas. Esto puede inter-
pretarse como un régimen de transicién entre lo que observamos en masas altas y bajas:
los halos masivos de tipo H suelen habitar regiones mas densas que los de la poblacién
general, mientras que en el rango de masas bajas se encuentran sistematicamente en

entornos menos poblados. La tendencia inversa ocurre con la muestra L.

2.4.2. Funcién de correlacion anisotrépica

Para comprender de qué modo la direccién preferencial de la estructura circundante
afecta la adquisicién de MA en los halos, en esta Seccién presentamos mediciones de
la funcién de correlacién anisotrdpica. Siguiendo a Paz et al. (2008), en lugar de con-
tar vecinos alrededor de los halos centro en todas las direcciones, es decir, de manera
isotrépica, aqui tomamos en cuenta la orientacién de los pares centro-vecino con respecto

al MA de los halos centro. En la Figura 2.6 presentamos un bosquejo bidimensional de
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S r+Ar

. distance ;. _

Figura 2.6: Esquema bidimensional de un halo central con MA J y sus vecinos. Las dreas sombreadas
oscuras y claras separadas por lineas de trazos representan, respectivamente, los volimenes “paralelos”
y “perpendiculares” a J, definidos por los angulos criticos 6, y 6-. El circulo gris representa el cascarén
esférico utilizada para calcular £ a la distancia r. Su interseccion con las dreas sombreadas muestra la

regién en donde los pares contribuyen a | y .. Figura extraida de Lopez et al. (2019).

este proceso. Como se puede apreciar, el conteo se realiza considerando dos casos:

= cuando los pares subtienden un angulo menor que un valor critico #; respecto a la

direccién del MA del halo centro (caso paralelo, regién sombreada oscura),

= cuando los pares estan inclinados menos que un angulo critico #; medido desde el

plano normal al MA (caso perpendicular, regién sombreada clara).

En este trabajo elegimos los angulos limite 0; y 6, para que los volimenes en los
que se realiza el conteo de vecinos sean iguales. Esto se logra estableciendo sin(fs) =
1 — cos(fy) = x, vy eligiendo un valor adecuado para el parametro y. Tomar y < 0,5
implica angulos #; < 60° y Ay < 30°. A lo largo de esta Seccién utilizamos y = 0,5, por
lo tanto 6#; = 90° — 6, = 60°.

En la Figura 2.6 se representa la vecindad de un halo centro con MA J. Cada vecino
cuyo centro de masa se encuentra a una distancia en el rango [r — Ar,r + Ar] del ha-

lo centro contribuye a la funcién de correlacién isotrépica £(r) que presentamos en la
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Figura 2.7: Funcién de correlacién anisotrépica halo-halo en la direccién paralela (paneles superiores)
y perpendicular (paneles inferiores) al MA de los halos centrales. En cada caso, el conjunto de paneles

es andlogo al de la Figura 2.5. Figura extraida de Lépez et al. (2019).

Seccién anterior. Por otro lado, las areas sombreadas oscuras y claras muestran, respec-
tivamente, las regiones en donde los pares contribuyen al conteo en la direccién paralela,
DDy, o perpendicular, DD, . Luego, el procedimiento para determinar las funciones de

correlacién correspondientes, &(r) y £1(r), es el mismo que en el caso isotrépico.

En la Figura 2.7 se muestran los resultados de estas mediciones. Para analizar ambos
casos por separado, el paralelo y el perpendicular, presentamos dos conjuntos de paneles,
cada uno de los cuales es andlogo al de la Figura 2.5. Mientras que el conjunto superior
corresponde al caso paralelo (simbolos sombreados), el conjunto inferior muestra los
resultados correspondientes al caso perpendicular (simbolos abiertos). Una vez mas,

los cuadrados rojos, circulos azules y triangulos verdes representan, respectivamente,
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las funciones de correlacién utilizando halos centro de las muestras L, M y H. Las
curvas negras de puntos indican, para cada rango de masas, el valor de las funciones
de correlacién anisotrépicas correspondientes a la poblacion general, es decir, §an y
§1.an-

En masas bajas (paneles de la izquierda) hay un claro exceso de correlacién de vecinos
alrededor de los halos L, tanto en la direccion perpendicular como en la direccion paralela
al MA. Esta evidencia de entornos sobredensos en relacion a la poblacién general tiende
a aumentar a medida que miramos escalas mas pequenas. En el caso paralelo, la senal
va desde un exceso del 40 % para r > 10 h~! Mpc a un exceso de entre el 50 y el 60 % en
escalas menores a 2 h~! Mpc. Para el caso perpendicular, esta tendencia es un poco més
pronunciada, del ~ 20 al ~ 50 %. Estos resultados sugieren que el efecto de regiones con
exceso de agrupamiento es el de inhibir la adquisicion de MA en halos de baja masa,
quizas debido a la falta de coherencia entre los torques ejercidos por el campo de mareas
en tiempos tempranos y la orientacion del campo de vorticidad que surge en entornos
altamente no lineales. Los halos menos masivos de las muestras H y M presentan, por
el contrario, una marcada falta de correlacion con respecto a la poblacién general. Sin
embargo, mientras que en los halos M esta tendencia es practicamente isotropica, en los
halos H observamos una correlacion ligeramente menor con los vecinos en la direccién
del MA. Concretamente, a distancias > 10 h~! Mpc la correlacién perpendicular de los
halos H se vuelve indistinguible de la de la poblaciéon general, mientras que la paralela
se mantiene un 20 % por debajo de &, an. Una posible interpretacién de estos resultados,
siguiendo el razonamiento utilizado en el caso de los halos L, es que el nivel méas bajo
de agrupamiento alrededor de los halos H y M de masa baja podria deberse a que sus
campos de marea circundantes no han sufrido grandes variaciones al pasar del régimen

lineal a las etapas no lineales de formacién de estructura.

En el rango de masas altas (paneles de la derecha de la Figura 2.7), las diferencias entre
los casos paralelo y perpendicular se hacen notables. Las funciones de correlacion en la
direccién del MA de los halos L y H se superponen con & an a lo largo de todo el rango de
distancias. En otras palabras, para halos de gran masa, no parece haber correlacion entre
las desviaciones respecto a la TTT y el nivel de agrupamiento del entorno en la direccién
de su MA. El caso perpendicular, por otro lado, muestra un claro exceso de correlacién
alrededor de los halos H, mientras que se observa una notable escasez de estructura en
la vecindad de los halos L con respecto a la poblacién general. Para los halos M, tanto la

funcién de correlacion paralela como la perpendicular se superponen con & an y §1,an,
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respectivamente. Estos resultados son consistentes con la hipotesis de que el campo de
mareas continua afectando la evolucién dinamica de algunos halos después de su punto
de turnaround, dado que la estructura capaz de contribuir al proceso de adquisicién de
MA por torques de marea tiene que yacer preferentemente en la direccién perpendicular
a J. La superposicién de las diferentes curvas por debajo de 2 h~! Mpc, que ya habiamos
observada en el caso isotrépico (panel derecho de la Figura 2.5), también estd presente en
las correlaciones perpendiculares, lo que apoya la idea de que la distribucién de materia
en la vecindad inmediata de los halos de alta masa no juega un papel significativo en el

desarrollo de sus desviaciones sistematicas respecto a la T'TT.

Aligual que en el analisis isotrépico, los halos en el rango de masa intermedia muestran
una especie de régimen de transicién entre los resultados para masas altas y bajas, tanto
en el caso paralelo como en el perpendicular. En efecto, los paneles centrales en la
Figura 2.7 casi no presentan diferencias entre las funciones de correlacién de las tres
muestras, excepto por un ligero exceso de estructura en la direccién del MA de los halos
L y una débil preponderancia de estructura perpendicular al MA en la vecindad de los
halos de H. Sin embargo, una caracteristica interesante es la persistencia de un sesgo
relativo entre las funciones de correlacién de los halos H y M. En la direcciéon del MA
las curvas de ambas muestras se superponen, mientras que en la direcciéon perpendicular
los halos H presentan un exceso con respecto a los M de alrededor del ~ 20 %. Esta
caracteristica también se observa en masas altas y bajas y sugiere que, en efecto, el
exceso de estructura en la direccién perpendicular al MA tiene un efecto de continuidad

sobre el mecanismo de la TTT.

Con el fin de cuantificar el nivel de anisotropia en la estructura que rodea los halos,
a continuacién analizamos el cociente entre la correlacién perpendicular al MA y la
paralela, £, /§. Para ello, disminuimos el efecto de la covarianza entre las diferentes
escalas realizando, para cada correlacion anisotropica, una tnica medicién con todos los
pares centro-vecino separados por distancias entre 4 h=! Mpc y 20 h~! Mpec, es decir,
en un rango correspondiente al término de dos halos. En la Figura 2.8 presentamos
los valores que se obtienen de este analisis en funcién de la masa de los halos centro.
Los cuadrados rojos, circulos azules y tridngulos verdes muestran, respectivamente, los
resultados alrededor de los halos L, M y H. La curva de trazos y el area gris sombreada

representan la anisotropia y la dispersion 3o correspondientes a la poblacion general.

Como se pude apreciar, existe una clara tendencia de la poblacién general a estar

rodeada de una estructura mas agrupada en la direccién perpendicular al MA a medida
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Figura 2.8: Cociente entre las correlaciones anisotrépicas £ /), determinadas utilizando un tnico

intervalo de distancia que cubre el término de dos halos. Este cociente se muestra en funcién de la

masa de los halos centro. Los cuadrados rojos, circulos azules y tridngulos verdes representan los valores

correspondientes a las muestras L, M y H, respectivamente. La curva de trazos y el area sombreada

indican los cocientes y la dispersiéon 3o para la poblacién general, es decir, para todos los centros inde-

pendientemente de la muestra a la que pertenecen. Los errores de cada medicién se obtienen propagando

incertidumbres a través de un andlisis de derivadas parciales. Figura extraida de Lépez et al. (2019).
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que aumenta la masa. Nétese que los halos de la muestra M parecen seguir el mismo
comportamiento, aunque con cierta dispersion. Estos resultados son consistentes con la
existencia de una masa de spin flip, o "masa de transiciéon”, de ~ 5 x 102 b= M. Este
umbral permite distinguir una poblaciéon de halos de masa baja cuyo MA se orienta en
la direccion preferencial de la distribucién de materia circundante, de otra poblacién de
halos masivos que giran con su eje perpendicular a la estructura vecina. Esto ha sido
reportado previamente por diversos autores, con diferentes enfoques y metodologias (ver
por €. Aragén-Calvo et al., 2007b; Paz et al., 2008; Ganeshaiah Veena et al., 2018). Dado
que los halos M son, en nuestra implementacion, el tercio de la poblacién que mejor se
ajusta a las predicciones de la T'T'T, el buen acuerdo que observamos entre esta muestra
y la poblaciéon general en la Figura 2.8 sugiere que modelos basados en la TTT, como el
de torques de marea anisotrépicos (ATTT, por las siglas en inglés de anisotropic tidal
torque theory) de Codis et al. (2015), podrian ser descripciones adecuadas del proceso
de adquisicién de MA en estos sistemas. Sin embargo, cuando analizamos las muestras
cuyo MA ha crecido por encima o por debajo de lo esperado, no es posible detectar una
masa de transicion en ningun caso. Si bien los halos H presentan una dependencia con
la masa similar a la de la poblacién general, el cociente &, /& es sistemdticamente mas
alto en esta muestra. En consecuencia, incluso para masas M ~ 4 x 10'* h=1 Mg, los
halos H correlacionan mas fuertemente con los vecinos en la direccion perpendicular a
su MA. Los halos L, por otro lado, no solo no exhiben una masa de transicién, sino que
ni siquiera siguen la tendencia de la poblacién general. Mas bien, parecen tener su MA
preferentemente alineado con la estructura circundante sin que se pueda detectar una

dependencia significativa con la masa.

Estos resultados sugieren que los halos H y M experimentan mecanismos similares en
su proceso de adquisiciéon de MA, especialmente luego del punto de turnaround. Estos
mecanismos parecen verse potenciados por el exceso de estructura en el plano perpen-
dicular a la direccion del MA. Sobre la base de la Figura 2.8, es razonable esperar un
comportamiento continuo de la relacién masa-anisotropia en funcién del crecimiento neto
del MA, al menos entre las muestras M y H. En ese caso, la masa de transicion seria una
propiedad estadistica que correlaciona con el apartamiento respecto a las predicciones
de la TTT: a mayor crecimiento neto del MA, menor masa de transicién. Si extendemos
este andlisis a la muestra L, su masa de transicién estaria por encima de 10 x'* A= M.
Por otro lado, los bajos valores de &, /¢ para los halos L menos masivos podrfa estar

relacionada con una pérdida temprana de coherencia en los campos de marea circun-
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dantes. Dados que estos sistemas habitan entornos fuertemente agrupados (Figura 2.5),
es probable que sean mas susceptibles al surgimiento de campos de vorticidad no li-
neales (Libeskind et al., 2012) cuyos ejes principales no necesariamente coinciden con
la direccién de los torques asociados a la TTT. Este efecto, sumado al colapso tem-
prano de los halos menos masivos, podria ser responsable del bajo crecimiento neto del
MA en la muestra L, asi como de la baja coherencia rotacional que observamos en la

Subseccion 2.3.1.

2.5. Conclusiones

En este Capitulo hemos analizado la correlacion entre desviaciones sisteméaticas res-
pecto al comportamiento predicho por la TTT y algunas propiedades internas y del
entorno en halos de materia oscura. A partir de una clasificacién basada en el creci-
miento neto del MA, hemos utilizado una simulacién numérica cosmoldgica para definir
muestras de halos con distribuciones de masa similares y diferencias significativas tan-
to en sus propiedades dindmicas (Figuras 2.2 y 2.3) como en su historia de formacién

(Figura 2.4). Concretamente, los halos con mayor crecimiento neto del MA (H) tienen:

= Un soporte rotacional particularmente alto y una fuerte alineacién interna, es decir,

una alta correlacion entre la direccién de su MA y sus ejes principales de forma.

= Concentran mas tarde la mayor parte de su masa final en un tnico progenitor, a
la vez que el segundo progenitor mas masivo representa una fraccion significativa

de la masa total durante un periodo mayor de tiempo.
Por otro lado, los halos cuyo crecimiento neto del MA es menor (L) presentan:
= Valores de A\ aiin mas bajos que los de la poblacién general y una alineaciéon interna
mas débil.
» Tiempos de formacion tempranos, es decir, una rapida concentracion de la mayor

parte de su masa final en un tnico progenitor.

Con la poblacién restante hemos definido una tercera muestra de halos cuyo crecimiento
neto del MA representa, en nuestra implementacién, el comportamiento asociado a la
TTT (M). Estos sistemas exhiben propiedades dindmicas consistentes con los resultados

obtenidos en trabajos previos.
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Mediante el computo de funciones de correlacién isotrépicas halo-halo hemos estudiado
estadisticamente de qué modo se agrupa la materia alrededor de las muestras L, M y
H (Figura 2.5). Estas funciones permiten caracterizar los entornos tipicos en los que los

halos se forman y adquieren su MA. Hemos encontrado que:

= Los halos de baja masa tienden a habitar regiones mas fuertemente agrupadas si
pertenecen a la muestra L (entre un ~ 30 y un ~ 50 % por encima de la poblacién

general).

» En masas altas, los halos H se encuentran tipicamente en entornos ~ 20 % maés
poblados que la poblacion general, mientras que los halos L habitan en regiones

ligeramente menos densas que la media.

Los halos M exhiben una correlacién ligeramente mas baja que la de la poblacion general
en masas bajas, pero ambas son practicamente indistinguibles en masas altas. La super-
posicién de todas las funciones de correlacién por debajo de ~ 2 h~! Mpc en halos de
masa alta sugiere que cualquier influencia de la estructura circundante sobre el proceso
de adquisicion de MA se debe principalmente a la distribucién de materia en grandes
escalas.

Luego, a través del calculo de funciones de correlacién anisotropicas, hemos determi-
nado diferencias en el nivel de agrupamiento de la estructura tanto en la direccion del

MA de los halos como en el plano perpendicular (Figura 2.7). Asi determinamos que:

= En masas bajas, el exceso de vecinos alrededor de los halos L es independiente de la
direccién. Sin embargo, para las muestras H y M, si bien las curvas de correlacién
en la direccién del MA son indistinguibles, cerca del plano perpendicular al MA los
halos H exhiben una correlacién con sus vecinos ligeramente mayor que los halos
M.

= En masas altas, en la direccién de J, ninguna de las muestras presenta diferencias
apreciables con respecto a la poblacion general. No obstante, cerca del plano per-
pendicular al MA, los halos H presentan un exceso de vecinos, mientras que los

halos L muestran una ligera falta de correlacion.

Finalmente, estudiamos el sesgo relativo entre las correlaciones en la direccion del
MA y cerca del plano perpendicular, lo cual nos da una medida del nivel de anisotropia

alrededor de cada muestra. Para ello determinamos el cociente entre ambas funciones
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de correlacién anisotrdpicas en funcién de la masa de los halos centro (Figura 2.8). De

acuerdo a nuestros resultados:

= La poblacién general reproduce la conocida correlacion positiva entre la masa y el
grado de perpendicularidad entre el MA y la estructura circundante. Los halos M

exhiben una tendencia consistente con este comportamiento.

= El MA de los halos H apunta méas fuertemente en la direcciéon perpendicular a
la distribucion de materia circundante mientras mayor es su masa, de manera
similar a lo que ocurre con la poblacién general. Sin embargo, la alineacién es
sistematicamente mas fuerte en esta muestra, de modo que la preponderancia de

estructura perpendicular al MA se mantiene incluso en el rango mas bajo de masas.

» Los halos L muestran una tendencia practicamente independiente de la masa: el
MA apunta preferentemente en la misma direccién que la distribucién de materia

dominante.

El hecho de que los halos M reproduzcan resultados previos, como la distribucién a
tiempo presente del pardmetro adimensional de spin y la masa de transicion de ~ 5 X
10'2 h=* Mg, permite suponer que estos sistemas representan una parte de la poblacién
menos perturbada durante su formacion y, en consecuencia, con propiedades medianas
mas predecibles. Por el contrario, nuestros resultados indican que las diferencias entre
los halos L y H estan asociadas a entornos subdensos o sobredensos con respecto a
la poblacién general, y que dependiendo de la masa de cada halo y de la orientacién
preferencial de la estructura circundante, la interaccién de estos sistemas con el ambiente
a lo largo de su historia de formacion afecta severamente el MA adquirido a través de
torques de marea, especialmente luego del punto de turnaround. Para halos de masa
alta, por ejemplo, la correlacion positiva que observamos entre el exceso de agrupamiento
en el entorno y el parametro adimensional de spin es consistente con lo reportado por
Faltenbacher & White (2010). Més atin, nuestros resultados complementan dicho anélisis,
en tanto mostramos que los halos con mayor soporte rotacional no solo tienen mas
vecinos, sino que estos se encuentran preferentemente cerca del plano perpendicular a
su MA.

Independientemente de la masa, los halos H y M muestran practicamente el mismo

nivel correlacion con los vecinos en la direccién del MA. Sin embargo, cerca del plano
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perpendicular a este eje, los halos H estan tipicamente rodeados por una estructura mas
agrupada. Ademads, como vimos antes, si bien el cociente entre la correlacion perpendicu-
lar al MA y la paralela es mayor en los halos H, la dependencia de esta senal con la masa
es analoga a la de los halos M. Esta correspondencia podria estar indicando que ambas
muestras experimentan procesos de formacién y adquisicion de MA similares durante
las etapas lineales. Sin embargo, mas adelante, al ingresar en el régimen no lineal, los
halos que habitan en entornos mas anisotropicos y cuyo MA crecié preferentemente en
la direccién perpendicular a la estructura dominante podrian experimentar un exceso de
adquisicion de MA debido a la persistencia de torques de marea secundarios luego del
punto de turnaround. Este escenario parece ser consistente con la historia de ensamblaje
de los halos H, cuya distribucién de masa se encuentra, por lo general, mas fragmentada
en etapas tardias. Esto permite esperar un retraso en el desacoplamiento de su tensor
de inercia respecto de la influencia del campo de mareas circundante y, por lo tanto, un

mayor crecimiento del MA en la direccién que establece la TTT.

Por 1ltimo, el bajo soporte rotacional y la débil alineacién entre la forma y el MA de
los halos L sugieren que su evolucién dindmica sufre perturbaciones que no preservan la
coherencia de los campos de marea circundantes durante el régimen lineal. Hemos visto,
ademas, que estos sistemas concentran tempranamente la mayor parte de su masa en
un unico objeto, y que a tiempo presente muestran una correlacién mas fuerte con la
estructura en la direccion de su MA. En el caso de los halos de masas bajas, a estas carac-
teristicas se suma una senal de agrupamiento mas fuerte, es decir, entornos tipicamente
méas densos que los de la poblacién general. De este modo, nuestros resultados exhiben
una notable similitud con los stalled haloes o “halos estancados”de Borzyszkowski et al.
(2017): sistemas que colapsan rapido y dejan de acumular masa debido a la presencia
de fuertes campos de marea en los filamentos césmicos. Este acuerdo sugiere que existe
una dependencia entre el efecto conocido como assembly bias (ver por ej. Gao et al.,
2005; Wechsler et al., 2006; Bett et al., 2007) y los apartamientos respecto a la TTT.
Una posible interpretacion de esta relacion seria que los halos L habitan tipicamente en
filamentos gruesos, cuya influencia gravitacional sobre el flujo materia afecta no solo los
tiempos de colapso y la dinamica de acrecién, sino también el proceso de adquisicion de

MA, tal como se explica en Ganeshaiah Veena et al. (2018).

A pesar de que los resultados de este trabajo aportan informacién importante sobre el
modo en que los halos de materia oscura adquieren MA, las diferentes muestras presentan

distintos niveles de agrupamiento con respecto a la poblacién general, y esta senal a su
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vez depende considerablemente de la masa. Esto sugiere que pueden existir diversos
mecanismos que producen los apartamientos respecto a la T'T'T, por lo cual es necesario

analizar con mayor detalle la historia dinamica de los halos y su relaciéon con el entorno.



Desviaciones de la TTT: evolucion de la

alineacion MA-filamento

A pesar de ser un tema ampliamente estudiado, la alineacién entre el momento angular
(MA) de los halos de materia oscura y la estructura en gran escala sigue presentando
aspectos que no se comprenden de manera cabal, especialmente en lo que se refiere a su
origen y efectos sobre la dindmica de escalas menores.

En este Capitulo presentamos los resultados de Lépez et al. (2021), en el que estu-
diamos la evolucién de esta relacién en el marco de la teoria de torques de marea o
tidal torque theory (TTT). Para ello, volvemos a implementar el método del Capitulo
anterior, es decir, analizamos las desviaciones sistematicas de los halos respecto a la
TTT e investigamos el modo en que estos apartamientos correlacionan con propiedades
particulares de los sistemas y de su entorno. Concretamente, utilizamos una simulacién
numeérica cosmoldgica para seguir la evolucién de la direccién del MA en relacién a la

orientacién de los filamentos cdsmicos.

3.1. Introduccion

Diversos autores han estudiado la evolucién de la alineacion entre el MA de los ha-
los de materia oscura y la estructura en gran escala con el objetivo de comprender los
procesos que dan origen a esta relacién (ver por ej. Hahn et al., 2007b; Aragén-Calvo
et al., 2007b; Codis et al., 2012; Wang & Kang, 2017, 2018; Wang et al., 2018; Ga-
neshaiah Veena et al., 2021). El enfoque mas comun consiste en utilizar simulaciones
numéricas cosmoldgicas para identificar, en diferentes momentos, halos virializados y

entornos caracteristicos de la llamada red césmica, o cosmic web. Estos sistemas se pue-
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den asociar entre si de acuerdo al nimero de particulas que comparten y, de este modo,
es posible construir arboles de fusion o merger trees: conjuntos de halos progenitores
identificados en diferentes momentos que acaban formando un tnico objeto a tiempo
presente, un halo raiz. Con esta informacion, finalmente, se analiza de qué modo varia
la alineacion MA-entorno a lo largo de la rama principal, es decir, considerando en cada

instante el progenitor més masivo.

Sin embargo, hay dos aspectos de esta metodologia que dificultan su analisis en el
enfoque lagrangiano que propone la TTT. En primer lugar, la red césmica cambia en el
tiempo (ver por ej. Cautun et al., 2014) y eso, a su vez, puede producir una variacién
significativa en la alineacién MA-entorno (Wang & Kang, 2017) que no estd asociada
a los torques de marea que sufre el halo. En segundo lugar, el crecimiento del MA de
sistemas progenitores no es facil de interpretar. Las predicciones del modelo aplican a
los proto-halos, es decir, a todos los elementos de masa asociados a un determinado halo
a tiempo presente. Para cualquier corrimiento al rojo, un proto-halo incluye tanto el
progenitor principal como otros sub-halos de menor masa y material difuso que atin no
ha caido en ningun sistema ligado (ver Lacey & Cole, 1993, para ejemplos de arboles
de fusion). De acuerdo con esta definicién, la masa de los proto-halos es constante en el
tiempo y, por lo tanto, su MA solo puede crecer por torques externos. En contraste, el
crecimiento del MA a lo largo de la rama principal en un arbol de fusion es producto de
los torques que actian sobre el progenitor principal, pero también del MA generado por
la masa que el sistema va acumulando con el tiempo (ya sean fusiones o acrecién suave),

que puede ser muy diferente (Zavala et al., 2016; Liao et al., 2017).

En este trabajo queremos investigar en qué medida la alineacion que observamos a
tiempo presente entre los filamentos césmicos y el MA de los halos queda establecida
durante las primeras etapas de formacion de estructuras, es decir, en el régimen lineal.
Por otro lado, queremos ver de qué modo correlacionan los apartamientos entre la ali-
neacion predicha y la medida con el crecimiento del MA en las etapas finales, cuando ya
no se espera que los halos sigan las predicciones de la TTT. Por ello, nuestro analisis se
diferencia de estudios previos en dos aspectos importantes. En primer lugar, seguimos
la evolucién del MA de los proto-halos, es decir del conjunto de todas las particulas de
materia oscura asociadas a un halo a tiempo presente. En segundo lugar, definimos las
direcciones preferenciales de la red césmica (en este caso, de los filamentos) sélo para el
corrimiento al rojo z = 0. Esto fija la orientacién de la estructura en gran escala y simpli-

fica drasticamente el problema, ya que de este modo cualquier variacion en la alineacién
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MA-filamento s6lo puede deberse a cambios la direccién del MA de los proto-halos.

Concretamente, este Capitulo aborda las siguientes preguntas:

» ;Cudl es la prediccion de la TTT para la alineacién entre el MA de los halos y los

filamentos en que habitan a tiempo presente?
= ;Cémo afecta esta alineacién el crecimiento del MA post-TTT?

= Y, en el mismo contexto, ;existe una correlaciéon entre el crecimiento del MA y su

alineacién con los filamentos?

Para responder a estas preguntas, en la primera parte analizamos las propiedades de
halos de materia oscura identificados mediante un algoritmo Friends of Friends (FoF)
en una simulacion de gran volumen y alta resolucion. Para trazar su evolucion, seguimos
hacia atrés en el tiempo las particulas asociadas a cada sistema y estudiamos como varia
la orientacion de su MA con respecto a la direccion de los filamentos a z = 0. Limitamos
nuestro analisis a esta clase de entornos porque contienen la mayoria de los halos y son
facilmente identificables, tanto en simulaciones cosmolégicas como en observaciones (e.g.
Cautun et al., 2014; Libeskind et al., 2018).

En la segunda parte del trabajo estudiamos si existe correlacion entre la alineacién
MA-filamento y la magnitud del crecimiento del MA. Para esto, dividimos los halos en
categorias de acuerdo al crecimiento neto de MA que experimentan a lo largo de su his-
toria de formacién y comparamos la alineacion tipica de cada muestra con los filamentos
cosmicos. Este andlisis estd motivado por los resultados de Lopez et al. (Capitulo 2),
en donde encontramos una relacién clara entre nuestra clasificacion y el modo en que
los halos se agrupan y orientan con respecto a la estructura en gran escala. En sistemas
en los que el MA crece por encima de la mediana, éste se orienta preferentemente per-
pendicular a la direccién principal de la distribucién de materia que los contiene. Por el
contrario, los halos que experimentan un crecimiento del MA menor a la mediana tienen
su MA tipicamente alineado con la estructura circundante.

Este Capitulo esta organizado de la siguiente manera: en la Seccion 3.2 describimos
la simulaciéon numérica, las propiedades de los halos y el método que utilizamos para
identificar los filamentos cdsmicos; en la Seccién 3.3 mostramos la evolucién temporal
de la alineacién MA-filamento para todos los halos de la poblacién y, especificamente,
la discrepancia entre las predicciones de la TTT y las mediciones; en la Seccion 3.4

mostramos que, en efecto, el crecimiento del MA de los halos correlaciona de manera
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significativa con la alineacion MA-filamento; finalmente, en la Seccién 3.5, resumimos
nuestros principales resultados, exploramos las posibles causas de las tendencias obser-

vadas y discutimos brevemente sus implicancias.

3.2. Meétodos

3.2.1. Simulacion numérica e identificacién de halos

Para realizar nuestro analisis utilizamos la misma simulacion numérica cosmoldgica
que presentamos en el Capitulo 2. Brevemente, implementamos el c6digo GADGET 2
(Springel, 2005) para seguir la evolucién de 1600° particulas de materia oscura fria en
una caja periddica de 400 ' Mpc de lado, cada una con una masa m, = 1,18219 x
10° h~! M. Las condiciones iniciales se generaron en z = 80 y guardamos 205 salidas
o snapshots hasta z = 0, es decir, el tiempo presente. Los parametros cosmoldgicos,
tomados de Planck Collaboration et al. (2020), consisten en una densidad de materia
Qn =1—Qx = 0,315, donde Q2 es la parametro de densidad de la energia oscura,
constante de Hubble Hy = 67,4 kms~' Mpc™! y pardmetro de normalizacién og =
0,811.

En la salida final de la simulacién identificamos ~ 6,8 x 10° halos de materia oscura
mediante un algoritmo estdndar FoF (Davis et al., 1985), con una longitud de percola-
cién de 0,17 veces la separacién media entre particulas. La masa de cada sistema esta
determinada por el nimero total de particulas que lo componen multiplicado por m,.
De esta poblacién, seleccionamos los halos cuya masa estd dentro del rango 3 x 10!
a 3 x 10¥ h=1 Mg. El resultado es una muestra de ~ 6,3 x 10° halos con un nimero
minimo de 250 particulas, una cantidad suficiente para evitar sesgos en la determinacién
de ciertas propiedades dindmicas (por ej. ver Paz et al., 2006; Bett et al., 2007).

Como se dijo en la Seccién 3.1, estamos interesados en seguir la evolucion de los halos
desde un enfoque lagrangiano. Por ello, tal como hicimos en el Capitulo 2, estudiamos los
proto-halos o “parches lagrangianos”. Cada proto-halo es un sistema de masa constante
formado por todas las particulas asociadas a un dado grupo FoF. El seguimiento de
estas particulas a lo largo de diferentes salidas es posible gracias al ID, una nimero
entero unico asignado a cada particula que se mantiene constante a lo largo de toda la
simulacion. De este modo, para cada halo FoF que definimos a z = 0 podemos construir la
historia del correspondiente proto-halo siguiendo sus particulas hacia atras en el tiempo

y calculando en cada paso temporal las propiedades del sistema.
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La Figura 3.1 ilustra dos ejemplos de proto-halos. Podemos ver, de izquierda a derecha,
la distribucién de particulas en las condiciones iniciales (z = 80), en dos corrimientos
al rojo intermedios (z = 3,6 y z = 0,5) y a tiempo presente (z = 0). En general, los
parches lagrangianos son sistemas méas o menos compactos como el que se observa en la
fila superior. Sin embargo, una fraccién de halos se forma a partir del colapso de parches
extendidos y en ocasiones fragmentados, como el de la fila inferior. A fin de estimar el
efecto de estas diferencias en nuestro analisis, decidimos investigar el nimero de proto-
halos “extendidos”, es decir, los sistemas en los que al menos la mitad de las particulas en
las condiciones iniciales se encuentra a una distancia del centro de masa mayor al radio
equivalente R, (circulo de trazos en la Figura 3.1). Este radio corresponde al de una
esfera homogénea que encierra una masa igual a la del halo. La fraccién de proto-halos
extendidos es menor al ~ 5% en la muestra que consideramos aqui, y este porcentaje
disminuye a medida que tomamos halos de mayor masa. Sin embargo, la evolucién de
estos sistemas puede diferir considerablemente de las tendencias medianas que veremos
en las Secciones que siguen, de modo que vamos a investigar este tema con mayor detalle

en trabajos futuros.

3.2.2. Forma y MA de los proto-halos

El principal objetivo de este Capitulo es investigar la evolucién de la direccion del MA
de los proto-halos, pero también resulta interesante analizar de qué modo varia con el
tiempo la orientacién de su forma. Al igual que en el Capitulo 2, definimos el MA de un

proto-halo al tiempo ¢ como:

J(t) =mp Y xalt) x Valt),

donde x,(t) y v, (t) denotan, respectivamente, los vectores de desplazamiento y velocidad
de la a-ésima particula con respecto al centro de masa del proto-halo en el tiempo ¢.
Por otro lado, la forma de los proto-halos puede ser caracterizada en cada paso tem-

poral ¢t a partir del tensor de inercia de la distribucién de sus particulas, es decir:

Ny
L(t) = my Z%, i(t) Ta;(t),
a=1

donde Ny es el numero de particulas del sistema y z,;(t) representa la i-ésima com-

ponente del vector de desplazamiento de la a-ésima particula con respecto al centro de
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Figura 3.1: Ilustracién de la evolucién de dos proto-halos con una masa similar M~3,5x 102 h=! M.
Un proto-halo o parche lagrangiano consiste en el conjunto de particulas asociadas a un dado halo a
tiempo presente. La Figura muestra la distribucién de particulas de dos proto-halos para corrimientos
al rojo z = 80, 3,6, 0,5 y 0, de izquierda a derecha, centradas en la posicién de su centro de masa
en cada momento. La mayoria de los proto-halos son compactos, similares al que se muestra en la fila
superior. Sin embargo, una pequena fracciéon pueden ser sistemas extendidos e incluso fragmentados,
como el proto-halo de la fila inferior. Los circulos de trazos en z = 80 muestran Req, el radio de una
esfera homogénea que encierra la misma masa del objeto. Notese que los ejes en las dos filas tienen

diferentes rangos. Figura extraida de Lépez et al. (2021).

masa en el tiempo t. Recordemos que, para cada proto-halo, independientemente del
momento de su evolucion, la suma se realiza sobre el mismo conjunto de particulas. A
continuacién diagonalizamos el tensor de inercia y obtenemos los autovectores iy (t), iz (t)
e ig(t), cuya direccion corresponde a los ejes mayor, intermedio y menor del proto-halo

al tiempo t, respectivamente.

3.2.3. Identificacion de la red césmica

Para identificar los diferentes entornos de la red césmica (nodos, filamentos, paredes
y vacios) utilizamos el cédigo NEXUS+ (Cautun et al., 2013), una versién mejorada del
Multiscale Morphology Filter introducido en Aragén-Calvo et al. (2007a). En este trabajo

estamos interesados tinicamente en los halos que habitan en entornos de tipo filamento, y
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en particular en las direcciones preferenciales de la distribucién de materia local. Para dar
cuenta del caracter jerarquico de la red cosmica, NEXUS+ implementa un método multi-
escala que permite detectar tanto estructuras prominentes como tenues. Este enfoque
lo vuelve ideal para nuestro analisis, ya que tiene dos ventajas en comparacion a otros
identificadores. En primer lugar, NEXUS+ devuelve una muestra insesgada y completa
de filamentos, desde las gruesas “arterias” que alimentan los nodos hasta los delgados
“senderos” que se entrecruzan en las regiones subdensas. En segundo lugar, el método
se adapta autométicamente al tamano caracteristico del entorno. Por ejemplo, para
un dado halo, las direcciones preferenciales del filamento en que habita se determinan
localmente considerando la escala en la que el caracter filamentoso de la distribucién
de materia es mas pronunciado. Para un estudio detallado de las propiedades de los
filamentos NEXUS+ y de su poblacién de halos y galaxias, véase Cautun et al. (2014, ver
también Ganeshaiah Veena et al. 2018, 2019; Hellwing et al. 2020). Se puede encontrar
una comparacién detallada de los resultados de NEXUS+ con otros identificadores en
Libeskind et al. (2018).

NEXUS+ toma como entrada un cierto campo trazador de la estructura en gran escala.
En nuestro caso utilizamos el campo de densidad a z = 0, que determinamos sobre
una grilla ctibica de 800? divisiones, es decir, con celdas de 0,5 h~! Mpc de lado. Para
calcular la densidad proyectamos la distribucién de particulas sobre la grilla mediante
el esquema de interpolacién cloud in cell. En un primer paso, NEXUS—+ suaviza el campo
de densidad utilizando un filtro de tipo log-gaussian, es decir, un suavizado gaussiano
sobre el logaritmo de la densidad. Este tipo de filtros permite una mejor identificacion de
la estructura en gran escala y devuelve entornos més robustos (consultar, por ejemplo,
las Figuras 4 y 5 en Cautun et al. 2013). Ahora bien, para dar cuenta de la naturaleza
jerarquica de la red césmica, NEXUS+ realiza el suavizado en un conjunto de escalas R,
desde 0,5 hasta 4,0 A~ Mpc, donde cada escala es un factor v/2 mayor a la anterior.
Este método constituye el paso clave que permite que NEXUS+ identifique filamentos en

un amplio rango de tamanos caracteristicos (por €j. ver Cautun et al., 2014).

A continuacion, para cada escala de suavizado R, NEXUS+ calcula el hessiano del
campo de densidad suavizado y utiliza sus autovalores, A\; < Ay < A3, para determinar
un valor Si en cada celda que caracteriza el entorno local. Los detalles de este calculo
se pueden encontrar en Cautun et al. (2013). Cualitativamente, un valor alto de S para
una celda de tipo filamento se obtiene cuando la materia circundante colapsa en dos

direcciones, es decir, A\; ~ Ay < 0, y cuando la variacion de la densidad a lo largo
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y o

Figura 3.2: Ilustracién de los filamentos (regién sombreada en verde) en un pequefio volumen de
nuestra simulacién (35 x 85 h=2Mpc? de area y 15 h~'Mpc de profundidad). Las esferas muestran
un subconjunto de los (proto-)halos que habitan en dicha regién. Las esferas pequenas de color azul
oscuro muestran la posiciéon de cada halo a z = 0, mientras que las esferas de color azul claro y blanco
representan la posicién de los correspondientes proto-halos para corrimientos al rojo z = 1,4 y z = 80,
respectivamente. Algunas de las esferas estdn conectados por una linea de puntos para resaltar mejor
la historia del sistema. Las flechas indican la direccién del MA, mientras que el segmento de color rojo
muestra la orientacién de la espina del filamento en la posicién final de cada halo. Figura extraida de
Lépez et al. (2021).

de la tercera direccion es pequena en comparacion con el cambio en las otras, es decir
|A1] 2 |Aa] > |A3]. En este caso, los tres autovectores de la matriz hessiana, €1, é; y €3,
determinan las direcciones de colapso en esa posicién y constituyen lo que llamaremos

las direcciones preferenciales o ejes del filamento.

Estas direcciones estan relacionadas con el aspecto visual de los filamentos. Las celdas
que son clasificadas de este modo estan tipicamente inmersas en un campo de densidad
cuya geometria tiene la forma de un punto de ensilladura, y cada autovector apunta en
una de las tres direcciones caracteristicas. El primer eje de colapso, €1, indica la direccion
de maxima compresion y es aproximadamente perpendicular al plano de la pared en la
que esta inmerso el filamento. La orientacién de €3 corresponde a la espina del filamento:

la direccién que presenta la menor cantidad de compresion gravitacional, a lo largo de
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la cual la materia fluye hacia los nodos de la red césmica. Finalmente, el eje €; puede
interpretarse como la direcciéon que, junto con és, define el plano de la pared en la que
habita el filamento; €, apunta en la direccién de influencia gravitacional intermedia, a
lo largo de la cual la materia fluye desde la pared hacia el propio filamento.

En el dltimo paso, NEXUS+ combina los valores caracteristicos Sg de todos los sua-
vizados para obtener una estimacién del entorno independiente de la escala. En cada
posicién, esta estimacion corresponde al valor més grande de Sg, es decir, max(Sg). Lo
que motiva este paso es el hecho de que un filamento de un dado grosor es mas facil de
identificar cuando se suaviza la densidad en una escala del mismo tamano. Para evitar
identificaciones espurias, las celdas cuyo valor caracteristico final queda por debajo de
un cierto umbral son rechazadas como filamentos, quedando la posibilidad de que sean
clasificadas como paredes o vacios. Finalmente, las direcciones preferenciales de cada
filamento corresponden a los autovectores de la escala asociada a max(Sg).

Para comparar estas direcciones con el MA y la forma de los (proto-)halos, a cada
sistema le asignamos el entorno coésmico correspondiente a la celda de la grilla en la que se
encuentra su centro de masa a z = 0. Es importante remarcar que este paso solo se realiza
considerando la distribucién de halos a tiempo presente. De este modo, las propiedades de
los proto-halos, independientemente del paso temporal en que se encuentren, se comparan

con las direcciones preferenciales de los filamentos que corresponden a su posicién final.

3.3. Evolucion de la alineacion halo-filamento

En esta Seccién presentamos la evolucion de la orientacién de la forma y el MA de
los proto-halos con respecto a los filamentos césmicos. Adicionalmente, mostramos como
cambia la direccién del campo de mareas en gran escala entre las condiciones iniciales y
el tiempo presente. Antes, veamos una descripcién general del proceso de andlisis y una

breve discusion de las razones detras de la eleccion de nuestros métodos.

3.3.1. Resumen del analisis

Como ya hemos dicho, una diferencia importante entre nuestro trabajo y otros estudios
previos es que comparamos los proto-halos con los filamentos en que habitan a tiempo
presente. La principal motivacién detras de este enfoque es distinguir claramente la
evolucion de las propiedades de los proto-halos de la variacién en las caracteristicas

de su entorno. Para comprender mejor este aspecto, en la Figura 3.2 presentamos la
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distribucion de celdas clasificadas como filamentos (regién de color verde) en un pequeno
volumen de nuestra simulaciéon a z = 0. La mayor parte de esta estructura se encuentra
en su lugar desde z ~ 2, con la diferencia de que, para corrimientos al rojo mas altos, se
observa una fraccién creciente de filamentos tenues alrededor (ver Figura 21 en Cautun
et al., 2014).

Para ilustrar la evolucién de los proto-halos en este contexto, la Figura 3.2 también
muestra, mediante esferas azules, celestes y blancas, la posicion de los centros de masa
de un pequeno subconjunto de objetos en tres corrimientos al rojo, z = 0, 1,4 y 80,

!, Las flechas que salen desde los centros de las esferas indican la di-

respectivamente
reccién del MA del sistema en ese instante, mientras que el segmento rojo representa la
orientaciéon de la espina del filamento en que los halos habitan a tiempo presente.

Vale la pena senalar que los proto-halos cambian significativamente su posicion a lo
largo del tiempo. Para corrimientos al rojo altos, la mayoria de los sistemas se ubican en
entornos de tipo pared, donde la masa fluye principalmente desde los vacios cosmicos,
es decir, en la direccién perpendicular al plano de la pared. Sin embargo, a medida que
pasa el tiempo surge un nimero creciente de regiones de mayor densidad, como filamen-
tos y cumulos, y los proto-halos comienzan a moverse principalmente hacia los nodos
de la red césmica a lo largo de la espina de los filamentos (Wang & Kang, 2018). Por
otro lado, un mismo entorno puede variar con el tiempo, de modo que es posible que un
proto-halo habite en un filamento con diferentes direcciones preferenciales en distintos
momentos. Como advertimos en la Seccién 3.1, estas cuestiones dificultan la interpre-
tacion de las senales de alineacién en el marco de la TTT. Dado que en este trabajo
estamos interesados en comprender mejor los procesos fisicos subyacentes, preferimos
reducir la complejidad del problema manteniendo fijos tantos aspectos del anélisis como
sea posible. Por este motivo, queremos poner énfasis en que la identificacion de entornos
sOlo se realiza en z = 0 y, en consecuencia, los ejes de los filamentos, €1, € y €3, siem-
pre corresponden a las direcciones preferenciales de la distribucién de materia a tiempo
presente.

En resumen, la Figura 3.2 permite visualizar el método que utilizamos para realizar

nuestro analisis:

1. Identificamos halos a tiempo presente mediante un algoritmo FoF (esferas azules)

'El radio de cada esfera no guarda relacién con el tamafio verdadero del proto-halo. Sélo sirve pa-
ra expresar el hecho de que, en coordenadas coméviles, los parches lagrangianos se vuelven maés

extendidos a medida que miramos atréas en el tiempo
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y determinamos su forma y MA.

2. Seguimos las particulas de los halos hacia atras en el tiempo y calculamos las

propiedades de los correspondientes proto-halos (esferas celestes y blancas).

3. Identificamos filamentos a tiempo presente a través de NEXUS+ (regiones de color
verde) y definimos sus direcciones preferenciales (el segmento rojo representa la

espina del filamento en la posicién de cada halo).

Para estudiar la alineacién entre el MA de los (proto-)halos y los filamentos definimos
el 4ngulo 0(t) entre la direccién J(¢) de cada sistema en diferentes pasos temporales y
la orientacion de los ejes €;, con ¢ = 1,2, 3. Esto se obtiene a través del valor absoluto
del producto escalar:

cos(@iéi) = |j - &,
donde omitimos la dependencia temporal para simplificar la notaciéon. Tomamos el valor
absoluto ya que los filamentos tienen una orientacién pero no un sentido, es decir, tanto
€; como —e; representan la misma direcciéon. Seguimos el mismo procedimiento para
determinar la alineacién entre la forma de los (proto-)halos y los filamentos, pero en este
caso calculamos el producto escalar |iz -&;|, donde il, iy y ig representan los autovectores
del tensor de inercia (ver Eq. 2.1).

Nuestro objetivo es caracterizar estadisticamente la alineacién MA-filamento para
(proto-)halos en diferentes rangos de masa y corrimientos al rojo. La manera ideal de
hacer esto es determinando la funcién de densidad de probabilidad (PDF, por las siglas
en inglés de probability density function) del producto escalar entre el MA y las direc-
ciones preferenciales de los filamentos, y comparar estos resultados con la distribucién
esperada para orientaciones aleatorias. Sin embargo, en muchos casos, la dimensionalidad
del problema dificulta la comparacién de todas las PDF. Analizando la forma de estas
distribuciones encontramos, como muchos autores, que la mediana es de hecho suficiente
para estimar el grado de alineacion. Por lo tanto, para estudiar relaciones como la de-
pendencia del angulo 6 con la masa o el corrimiento al rojo, decidimos caracterizar cada
PDF en términos de su valor mediano. Para evaluar la robustez de estas estimaciones,
también calculamos una incerteza del 68 % en la determinacion de la mediana. Para ello
seguimos un método de tipo bootstrap: dado un intervalo de masa y un cierto corrimiento
al rojo, realizamos 50 remuestreos aleatorios de los halos y calculamos la mediana de
cada distribucién. Luego, el valor medio y la desviacion estandar de la distribucion de

medianas constituyen, respectivamente, nuestra medida de la alineacion y su incerteza.
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3.3.2. Alineacién forma-filamento

En la Figura 3.3 presentamos la evolucion de la alineacion entre la forma de los proto-
halos y la espina de los filamentos en funciéon de la masa de los halos. Cada panel, de
izquierda a derecha, muestra la mediana del coseno del angulo entre los ejes mayor,
intermedio y menor de los proto-halos y la direccién €3 de los filamentos en los que
habitan a tiempo presente. Cada curva corresponde a la forma de los proto-halos en un

corrimiento al rojo diferente, como se indica en la etiqueta a su izquierda.

Para z = 0 vemos que la alineaciéon mediana entre el eje mayor y la espina de los
filamentos crece con la masa, de \11 -é3] ~ 0,6 a ~ 0,8 En cualquier caso, los valores
por encima de 0,5 indican que el eje mayor esta tipicamente alineado con la espina de
los filamentos. La dependencia de esta senal con la masa es consistente con estudios
previos (ver por ej. Aragén-Calvo et al., 2007b; Hahn et al., 2007a; Shao et al., 2016;
Ganeshaiah Veena et al., 2018). En el caso del eje intermedio, su orientacién con respecto
a €3 es aleatoria para masas bajas y ligeramente perpendicular para masas altas. Por
su parte, el eje menor apunta tipicamente en alguna direccién perpendicular a la espina
del filamento. Al igual que ocurre con el eje mayor, esta tendencia se hace mas fuerte a
medida que aumenta la masa. La configuracion a tiempo presente entre la forma de los
halos y los filamentos se puede entender como una consecuencia del proceso de acreciéon
anisotropica que ocurre durante las etapas finales de formacion: la mayor parte de la
materia que los proto-halos acumulan proviene de la direccion a lo largo de la espina de
los filamentos (Libeskind et al., 2014; Kang & Wang, 2015; Shao et al., 2018).

Al analizar la alineacion para corrimientos al rojo mas altos encontramos una variacion
importante en la orientacién de la forma de los proto-halos. En las condiciones iniciales,
el eje mayor de los parches lagrangianos muestra una fuerte tendencia a orientarse de
manera perpendicular a la espina de los filamentos. Esta senal es practicamente indepen-
diente de la masa de los halos. Para la misma época, el eje menor de los proto-halos esta
fuertemente alineado con €3, con un valor medio \13 - 3| ~ 0,9. Esto significa que alre-
dedor de la mitad de los proto-halos en las condiciones iniciales presenta una desviacion

entre su eje menor y la espina de los filamentos de menos de ~25°.

La configuracién entre los ejes de forma de los parches lagrangianos a z = 80 y
los filamentos es, en gran medida, una manifestacion de la correlacién entre el tensor de
inercia de los proto-halos y el campo de mareas circundante durante el régimen lineal (van

de Weygaert & Bertschinger, 1996; Porciani et al., 2002b; Rossi, 2013). Por un lado, como
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Figura 3.3: Mediana del coseno del angulo entre los ejes mayor, intermedio y menor de los proto-halos y
la espina de los filamentos, €3, en funcién de la masa de los halos. Las curvas en cada panel corresponden
a la forma de los proto-halos en diferentes corrimientos al rojo, como lo indica la etiqueta a su izquierda.
La regién sombreada alrededor de las curvas representa la incerteza del 68 % en la determinacién de la
mediana. Este intervalo es tipicamente pequeno y aproximadamente del ancho de la propia curva. La
linea punteada horizontal muestra el valor esperado si la forma de los proto-halos se orienta de manera

aleatoria con respecto a los filamentos. Figura extraida de Lépez et al. (2021).

veremos en la Subseccion 3.3.3, los filamentos a z = 0 estan fuertemente alineados con el
campo de mareas inicial. Por el otro, es el efecto acumulado del campo de mareas entre las
condiciones iniciales y el tiempo presente lo que determina las direcciones de compresion
0 expansion gravitatoria y, por lo tanto, cabe esperar que resulte determinante en la

evolucién de la forma de los parches lagrangianos.

De este modo, los resultados de la Figura 3.3 muestran cémo los proto-halos reorientan
su forma a medida que colapsan. La direccion del eje mayor pasa suavemente de ser pre-
ferentemente perpendicular a €3 estar principalmente alineada. El cambio de tendencia
ocurre entre z ~ 1 y 2, dependiendo de la masa de los halos. Una evoluciéon andloga y
opuesta se observa en la orientacion del eje menor, que esta tipicamente alineado a €3
antes de z ~ 2 y luego presenta configuraciones perpendiculares. Sin embargo, en este
caso la senal mas fuerte (es decir, la mediana mas alejada de las orientaciones aleatorias)

no ocurre en z = 0, sino alrededor de z ~ 1.

La evolucién de la alineacién ig-ég, especialmente durante las etapas finales, podria
ser consecuencia del efecto que los torques de marea que ejerce la estructura circundante
tienen sobre la orientacion de los proto-halos. Por otro lado, también podria estar re-
lacionada con variaciones en la forma de los parches lagrangianos durante su colapso y

en etapas posteriores. En este sentido, seria interesante analizar como cambian ciertas
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propiedades internas de los proto-halos a lo largo del tiempo, como por ejemplo sus
parametros de forma, concentracion y dispersiéon de velocidades. Un estudio de estas
caracteristicas estd méas alla del alcance de la presente tesis, por lo que abordaremos el

tema en trabajos futuros (ver por ej. Hellwing et al., 2020).

3.3.3. Alineacién campo de mareas-filamento

Uno de los ingredientes clave en la TTT es la orientacién del campo de mareas alre-
dedor de los proto-halos. Como se explica en el Capitulo 1, el modelo establece que el
MA se origina a partir de la desalineacion entre la forma de los parches lagrangianos y el
campo de mareas que producen las perturbaciones de densidad vecinas. Estas cantida-
des estan representadas en la ecuacién (1.29) por el tensor de inercia, I, y el tensor de
mareas o tidal shear, T};. La implementacién de la aproximacion lineal en la formulacién
estdndar de la T'T'T implica que la interaccion entre I, y T} no depende del tiempo vy,
por lo tanto, que la direccién del MA debe mantenerse invariante.

Para poner a prueba esta suposicién, quisiéramos saber qué tan rapido cambia la
orientacién del tensor de inercia y del campo de mareas. Por otro lado, nos gustaria
cuantificar la correlacion entre los filamentos y el campo de mareas, tanto en las condi-
ciones iniciales como a tiempo presente. La evolucion de la forma de los proto-halos ya
fue analizada en la Subseccion 3.3.2. En esta Seccién estudiamos la variacion del campo
de mareas halo-céntrico entre z = 80 y z = 0 en relacién a las direcciones preferenciales
de los filamentos.

Primero, notemos que la escala en la que el campo de mareas tiene un efecto relevante
sobre la adquisicién de MA corresponde aproximadamente al tamano de cada proto-
halo (ver por ej. White, 1984; Porciani et al., 2002a). Teniendo esto en cuenta, decidimos
implementar un suavizado adaptativo para determinar el campo de mareas en la posicion
del centro de masa de cada sistema. Estudiamos dos épocas: las condiciones iniciales y
el tiempo presente. En el primer caso utilizamos una escala R, = 2R, donde Rq
corresponde al radio de una esfera homogénea que encierra una masa igual a la del
proto-halo. Para z = 0, siguiendo a Libeskind et al. (2014), la escala de suavizado es
Ry = 4R5, donde Ragg es la distancia desde el centro de masa del halo que encierra
una sobredensidad esférica 200 veces mayor que la densidad media de la simulacion.

Para obtener el campo de mareas, primero determinamos el campo de densidad, p(x),
sobre una grilla regular de 800% celdas utilizando el método de interpolacién cloud in

cell. A continuacion, suavizamos el campo de densidad mediante la aplicacién de filtros
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Figura 3.4: Mediana del coseno del angulo entre
los ejes del tensor de mareas, t;, vy las direcciones
preferenciales de los filamentos a tiempo presente,
€;, con i = 1,2,3, en funcién de la masa de los ha-
los. El tensor de mareas se calcula en la posicion
del centro de masa de cada halo a z = 0 (cur-
vas sélidas) y de los correspondientes proto-halos
a z = 80 (curvas de trazos). La linea punteada ho-
rizontal muestra el valor esperado si t; se orienta
de manera aleatoria con respecto a €;. Figura ex-
traida de Lépez et al. (2021).

gaussianos con diferentes radios Rs. Luego, para cada campo de densidad suavizado,

invertimos en el espacio de Fourier la Ecuacién de Poisson en coordenadas fisicas, V2¢ =

4tGp, v asi calculamos el potencial gravitacional ¢. Esto permite estimar el tensor de

mareas en la posicién de cada celda de la grilla como:

T

D*¢

" Q0w

De este modo, generamos un conjunto de mediciones T};(x, Rs). Para obtener un catélogo

halo-céntrico de este tensor, a cada sistema le asignamos el valor de T}; de la celda a la

que pertenece su centro de masa y del radio de suavizado més cercano a su tamano carac-

teristico Ry. Por ultimo, diagonalizamos el tensor de mareas halo-céntrico y obtenemos



3.3 Evolucién de la alineacién halo-filamento 103

los autovalores \;, asi como los autovectores correspondientes t;, con i = 1,2, 3.

En la Figura 3.4 presentamos la alineacion entre el tensor de mareas y las direcciones
preferenciales de los filamentos. Cada curva representa la mediana de ]’Ei - €|, para i =
1,2, 3, en funcién de la masa de los halos. Con el fin de analizar como cambia esta relacion
con el tiempo, consideramos el tensor de mareas en las condiciones iniciales (curvas de
trazos) y a tiempo presente (curvas continuas).

El resultado més evidente de la Figura es que existe una fuerte correlaciéon entre
el campo de mareas y los filamentos. Para z = 0, mds del 50% de los halos habitan
filamentos cuya primera direccién preferencial, €;, se orienta a menos de 30° del eje
principal de colapso del campo de mareas circundante. La alineacién es ain mas fuerte
entre la espina de los filamentos, &;, v el tercer eje de colapso del entorno, t;. Aunque
con una sefal algo mds débil, la alineacién entre &, y to también es significativa. Este
resultado no es sorprendente, dado que los filamentos se forman precisamente por la
accién de los campos de marea en gran escala (van Haarlem & van de Weygaert, 1993;
van de Weygaert & Bertschinger, 1996; van de Weygaert & Bond, 2008). Las pequenas
desviaciones que observamos pueden deberse al hecho de que, en general, los filamentos
y el campo de mareas fueron identificados utilizando diferentes escalas: mientras que
NEXUS+ prioriza la anisotropia del entorno para decidir con qué suavizado determinar
las direcciones preferenciales de los filamentos, nuestro tensor de mareas halo-céntrico
depende del tamano caracteristico de cada proto-halo.

Cuando analizamos la orientacién del tensor de mareas en las condiciones iniciales en-
contramos que, a pesar de encontrarse en una etapa completamente diferente, ya presenta
una fuerte correlacién con la direccién de los filamentos. Incluso para un corrimiento al
rojo tan alto como z = 80, las senales de alineaciéon mediana muestran que la mayoria
de los proto-halos se ubica en regiones en donde el campo de mareas circundante tiene
una orientacion similar a la de los filamentos que se van a formar alli. Estos resultados
indican que la direccién de los ejes de colapso t; permanece, en gran medida, invariante
en el tiempo. Existe, de hecho, una evolucién hacia configuraciones més alineadas con
los filamentos. Sin embargo, esto es algo que debiéramos esperar, dado que las curvas
continuas representan la alineacion entre estructuras que no sélo estan altamente corre-
lacionadas, sino que ademas han sido identificadas en el mismo paso temporal y en base
al mismo campo de densidad.

La estrecha correspondencia que muestra la Figura 3.4, especialmente cuando se con-

sideran los ejes €; y €3, sugiere que es razonable usar las direcciones preferenciales de los
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filamentos a tiempo presente como prozy de los ejes de colapso asociados al campo de
mareas en gran escala. Por otro lado, la ausencia de cambios dramaéticos en esta configu-
racion parece indicar que las desviaciones respecto a la TTT estan mas probablemente
asociadas a la evolucion del tensor de forma de los proto-halos, especialmente luego del

tiempo de turnaround.

3.3.4. Orientacién del MA a tiempo presente

Ahora continuamos con el tema principal de nuestro estudio, la alineacién entre el
MA de los halos y los filamentos en los que habitan. En esta Secciéon vamos a analizar
la configuracion considerando los halos a tiempo presente. En la Figura 3.5 presentamos
las distribuciones de |j - |, con i = 1,2,3. Las curvas de diferentes colores muestran
la dependencia de la senal de alineacién con la masa de los halos, como se indica en la
barra de color de la derecha.

Lo primero que notamos es que, en todos los paneles, la orientacion del MA con
respecto a los filamentos se desvia sélo ligeramente de una distribucién uniforme (linea de
puntos horizontal). Esto indica que, en general, el MA de los halos a tiempo presente sélo
correlaciona débilmente con las direcciones €;. La senal que vamos a estudiar constituye,
de este modo, un pequeno exceso de configuraciones alineadas (es decir, una mayoria de
halos con J - &; > 0,5) o perpendiculares (mayoria de valores J.é < 0,5).

El panel derecho de la Figura 3.5 muestra la orientacién del MA con respecto a la
espina de los filamentos. Vemos aqui una clara dependencia de la distribucion de J-é; con
la masa de los halos. Para masas bajas, el MA esta preferentemente alineado con la espina
de los filamentos, mientras que para masas altas hay un claro exceso de configuraciones
perpendiculares. Este aspecto de la alineacion entre el MA y la red césmica ha sido
ampliamente analizado en los dltimos anos (e.g. Aragén-Calvo et al., 2007b; Paz et al.,
2008; Codis et al., 2012; Libeskind et al., 2013; Forero-Romero et al., 2014; Lépez et al.,
2019), y se suele entender como una manifestacién del proceso de acrecién anisotrépica
secundaria (Bertschinger, 1985) al que se ven sometidos los halos en esta clase de entornos
(van Haarlem & van de Weygaert, 1993; Ganeshaiah Veena et al., 2018; Wang & Kang,
2018). La poblacién de sistemas masivos esta dominada por objetos que habitan cerca de
los nodos y que, durante las etapas finales de formacién, contintian acumulando material
vigorosamente a lo largo de la espina de los filamentos. Esto conduce a un aumento neto
del MA en el plano perpendicular a €3. Por otro lado, una fraccién de halos poco masivos

reside en el centro de filamentos gruesos y de gran densidad, de modo que es posible que
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Figura 3.5: Distribucion a tiempo presente del coseno del angulo entre el MA de los halos, J, y los ejes
preferenciales de los filamentos, €1, és y €3. Los colores corresponden a muestras de halos en diferentes
rangos de masa, como indica la barra de color de la derecha. Las lineas punteadas horizontales muestran
la distribucién esperada si el MA de los halos se orienta de manera aleatoria con respecto a los filamentos.
El area sombreada alrededor de cada curva representa la incerteza del 68 con la que se puede distinguir
cada distribucion del caso aleatorio debido al tamano de cada muestra. Figura extraida de Lopez et al.
(2021).

el poco material que acumulen llegue desde la direccién principal de colapso, €, y por
lo tanto adquieran MA alineado con és.

Un marco tedrico para entender la relacion entre el MA y los filamentos fue propuesto
en Laigle et al. (2015) y Codis et al. (2015), y se conoce como anisotropic tidal torque
theory (ATTT). Alli se muestra que la dependencia de la alineacién con la masa se
puede derivar del campo de vorticidad producido por una implementaciéon de la TTT
restringida a regiones filamentosas. Este campo es octupolar, se orienta a lo largo de la
espina de los filamentos en la vecindad de un punto de ensilladura y presenta sentidos
opuestos entre octantes adyacentes. Los halos de baja masa se forman cerca de los
puntos de ensilladura y, tipicamente, ocupan uno sélo de estos octantes. Por lo tanto,
adquieren MA coherente y alineado con el filamento. Los halos de mayor masa, por
otro lado, generalmente se ubican lejos de los puntos de ensilladura y ocupan regiones
lagrangianas que con frecuencia se extienden sobre octantes adyacentes. De este modo,
el acoplamiento con el campo de vorticidad se ve menos favorecido y su MA crece
preferentemente perpendicular al filamento.

En la Figura 3.5, si bien las distribuciones indican que la alineacion j—é3 aumenta
a medida que disminuye la masa de los halos, la probabilidad de encontrar sistemas

en configuraciones perpendiculares nunca cae por debajo de 1,0, el valor esperado para
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orientaciones aleatorias. En efecto, para halos con masas menores a ~ 102 b=t Mg, las
distribuciones sobrepasan ligeramente la linea horizontal punteada en el extremo derecho
del panel, lo que indica un ligero exceso de alineacién. Sin embargo, esto también ocurre
en el extremo izquierdo, de modo que se puede llegar a una conclusion similar respecto de
las configuraciones perpendiculares. Esta sutil bimodalidad sugiere que nuestro anélisis
mezcla poblaciones de halos de baja masa que sufren procesos diferentes durante su
evolucién. En la siguiente Seccion vamos a mostrar que, de hecho, esta bimodalidad
se puede desacoplar parcialmente si, ademas de la masa de los halos, consideramos las

desviaciones con respecto a las predicciones de la TT'T.

Se puede realizar un anélisis mas detallado de estas tendencias observando la orien-
tacion del MA con respecto a €; y €,. Las distribuciones correspondientes se muestran
en los paneles de la izquierda y del centro de la Figura 3.5, respectivamente. Ambas di-
recciones determinan el plano perpendicular a la espina de los filamentos en la posicién
de cada halo. Para sistemas de alta masa, J se orienta preferentemente perpendicular
a €3 y, por lo tanto, esta contenido en dicho plano, donde muestra cierta preferencia
por apuntar en la direcciéon principal de colapso, €;. En otras palabras, el MA de los
halos masivos se orienta preferentemente a lo largo de la direcciéon normal a la pared que
contiene el filamento. Los halos de baja masa muestran una alineacion diferente, con su
MA preferentemente perpendicular a €;. Sin embargo, al igual que ocurre con las otras
direcciones de colapso, la senal de alineacion es considerablemente mas débil que en el

caso de los halos masivos.

La dependencia de la configuracién MA-filamento con la masa de los halos se entiende
mejor en la Figura 3.6, donde mostramos la evolucién de la alineacién mediana para
diferentes intervalos de masa. Si centramos nuestra atencién en los resultados del panel
inferior (j -€3), vemos que la curva correspondiente a z = 0 es, en general, menor al valor
esperado para orientaciones aleatorias, \j - 3] = 0,5, y que esta tendencia se hace més
fuerte a medida que miramos masas mas altas. En otras palabras, a tiempo presente, la
perpendicularidad entre el MA y la espina de los filamentos aumenta con la masa de los
halos. La proyeccién de la curva hacia masas menores que ~ 3 x 101 A= Mg, es decir,
por debajo del rango que analizamos en este trabajo, permite especular con que existe
una tendencia de los halos de masa baja a tener su MA preferentemente alineado con
€3. Los otros dos paneles (j -e; arriba y J-&, al medio) parecen corroborar esta idea.

Nuestros resultados acuerdan cualitativamente bien con trabajos anteriores (por ej.

Aragoén-Calvo et al., 2007b; Hahn et al., 2010; Codis et al., 2012; Forero-Romero et al.,
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2014). Sin embargo, la masa exacta de transicién entre el exceso de configuraciones
alineadas y perpendiculares puede variar hasta en un orden de magnitud, ya que depende
sensiblemente del método de identificacién de la red coésmica. Esta dispersion se debe,
entre otras cosas, a la dependencia de la alineacién con las propiedades de los filamentos
(por €j. Aragon-Calvo & Yang, 2014; Ganeshaiah Veena et al., 2018; Ganeshaiah Veena
et al., 2021), y al hecho de que cada identificador detecta poblaciones de filamentos
ligeramente diferentes (Libeskind et al., 2018).

3.3.5. Evolucién de la orientaciéon del MA

Para comprender mejor cémo surge la configuracion a tiempo presente, en la Figu-
ra 3.6 se muestra la evolucién de la alineacion mediana entre el MA y las direcciones
preferenciales de los filamentos. Las curvas en cada panel representan la mediana de
|j - &;| para 5 corrimientos al rojo diferentes entre z = 80 y z = 0. Las lineas de pun-
tos horizontales en |j - &;| = 0,5 corresponden al valor esperado si el MA de los halos
se orienta de manera aleatoria con respecto a los filamentos, es decir, representan el
umbral entre configuraciones preferentemente perpendiculares (por debajo) o alineadas
(por encima).

En primer lugar, notemos que el MA de los proto-halos en las condiciones iniciales
(z = 80) correlaciona claramente con las direcciones preferenciales de los filamentos. En
general, J tiende a orientarse de manera perpendicular al primer eje, ;. Esta senal es
particularmente fuerte en el rango de masas bajas, donde la mediana es |j - e1] ~ 0,35,
lo cual corresponde a un angulo de apartamiento de ~ 70°. En relacién a las otras dos
direcciones, el MA tipicamente se alinea con €, en masas altas y con €3 en masas bajas.
Esto ocurre porque la mediana de ]j - €9| aumenta de ~ 0,52 en masas bajas a 0,58 en
masas altas, mientras que la de |j - €3] decrece de ~ 0,6 a 0,5 en el mismo intervalo de
masas.

Como vimos en la Subseccion 3.3.3, el campo de mareas inicial muestra un alto grado
de correlacién con los filamentos actuales. Esto significa que la alineacién entre el MA
inicial y las direcciones preferenciales de los filamentos es, en gran medida, similar a
la que tiene con el campo de mareas inicial. De este modo, nuestros resultados son
consistentes con los presentados en Porciani et al. (2002b), donde se seniala que, dada la
fuerte correlacion en las condiciones iniciales entre la forma de los proto-halos y el tensor
de mareas circundante, la TTT establece que el MA debe orientarse preferentemente

perpendicular a t; y alineado con ty y ts.
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La Figura 3.6 muestra que la direcciéon del MA varia de manera considerable entre
las condiciones iniciales y el tiempo presente. Esto significa que la TTT no explica la
alineacion MA-filamento a z = 0 y, por lo tanto, que otros mecanismos deben jugar un
papel importante, especialmente los procesos no lineales que surgen en las etapas finales.
De acuerdo al panel superior, estos mecanismos aumentan sistematicamente el valor
mediano de |j -@1| en todo el rango de masas, es decir, reorientan el MA de una fraccién
importante de sistemas hacia la direccién principal de colapso, €;. En las condiciones
iniciales, J es fuertemente perpendicular a €;, de modo que esta evolucién conduce a un
estado en el que los halos de masa baja mantienen sélo marginalmente la orientaciéon

perpendicular y los de masa alta pasan a estar ligeramente alineados. El hecho de que
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las senales en z = 0 se encuentren tan cerca del valor asociado a orientaciones aleatorias
plantea una pregunta interesante: jla evolucion no lineal tiende simplemente a borrar
la alineacion inicial J-& y a favorecer configuraciones aleatorias? ;O es este resultado
so0lo una coincidencia, y si pudiéramos seguir evolucionando los halos hacia el futuro

encontrarfamos que |J - ;| continta creciendo y que J se alinea definitivamente con &;?

Con respecto a &, (panel central), la evolucién del MA es diferente. Para corrimientos
al rojo z > 2, los mecanismos ajenos a la TTT apenas afectan la alineacién mediana
|j - €|, que muestra un muy ligero crecimiento con el tiempo. Sin embargo, a partir de
este punto la tendencia se invierte, el exceso de configuraciones J-é, alineadas comienza
a disminuir y, entre z = 1 y z = 0, los proto-halos parecen tender a orientar su MA de

manera casi aleatoria.

En relacién a és, es decir, la espina de los filamentos (panel inferior), el MA muestra
una clara evolucién hacia valores mas pequenos de \j -€3], cuyas consecuencias dependen
de la masa de los halos. Los sistemas de baja masa pasan de estar preferentemente
alineados en z = 80 a configuraciones aleatorias en z = 0. Los de masa alta tienen una
orientacién inicial aleatoria, pero alcanzan el tiempo presente con su MA tipicamente
perpendicular a é3. Esta evolucion procede de manera continua hasta z ~ 1. Luego de
este punto, la mediana de |j - €3] practicamente no varia hasta z = 0. Es interesante
notar, no obstante, que los sistemas de alta masa parecen mostrar una ligera tendencia
a continuar con la evolucién de las etapas tempranas (es decir, reorientar su MA en la
direccién perpendicular a la espina del filamento), mientras que los halos de baja masa

invierten sutilmente el sentido de esta variacion.

En general, la evoluciéon produce cambios muy modestos en el dngulo de alineacién
entre el MA y los filamentos. La mayor variacién ocurre para la mediana de |j - €1], que
cambia unos 9° entre z = 80 y z = 0. En ese mismo periodo, la orientacion mediana
del MA con respecto a las otras dos direcciones, €, y €3, varia tan sélo en 3° y 7°,
respectivamente. Méas aun, estas variaciones son aproximadamente iguales en todo el
rango de masas. Esto sugiere que la dependencia del valor mediano de |j +&lenz=0
con la masa de los halos no se debe a la evoluciéon tardia del MA, sino que podria
estar determinado desde las condiciones iniciales. Esto es, que la configuracion a tiempo
presente (con el MA de los halos masivos perpendicular y el de los de baja masa alineado
a la espina de los filamentos) sea un reflejo de la tendencia con la masa que establece
la. ATTT (Codis et al., 2015) para corrimientos al rojo mas altos. De este modo, en

una primera aproximacion, el cambio en la orientacién del MA se puede describir como
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una rotacién de la direccién J alrededor de &, independiente de la masa de los halos,
especialmente hasta z ~ 1.

Por ultimo, vamos a estudiar cémo el cambio en la alineaciéon MA-filamento se rela-
ciona con la variacién tipica en la orientacién del MA de cada proto-halo. Para esto,
determinamos el coseno angulo entre el MA en las condiciones iniciales y su direccién
para corrimientos al rojo posteriores. Dado que en tiempos tempranos las hipdtesis de
la TTT son vélidas, es razonable esperar que el MA inicial de cada sistema se ajuste
a las predicciones del modelo. Por este motivo, definimos la direccion del MA en las
condiciones iniciales como jTTT, es decir, el valor esperado por la TTT. De acuerdo al
modelo, esta direccién deberia mantenerse constante en el tiempo, al menos hasta el
instante de colapso de los proto-halos.

El valor mediano de la alineacién J (1) J T se muestra en la Figura 3.7 en funcion de
la masa de los halos. Alli vemos que, a medida que nos acercamos al tiempo presente, el
MA de los proto-halos se aparta cada vez mas de la direccién predicha por la TTT. Por
construccion, en z = 80 la alineacion es perfecta (linea horizontal de trazos). En z = 0,
en cambio, el angulo mediano de desalineacion va de ~ 35° para masas bajas a ~ 25° en
el rango de masas altas. Estos resultados son consistentes con Neyrinck et al. (2020) y
estdn ligeramente por debajo de los de Porciani et al. (2002a), donde se reportan angulos
de desalineacion medios de hasta ~ 40°.

Como esperabamos, la Figura 3.7 muestra que los efectos no lineales reorientan de
manera considerable el MA de los proto-halos. Sin embargo, esta variacién es més de
tres veces mayor que la que observamos para la alineacién mediana con respecto a

los filamentos (Figura 3.6). Esto sugiere que los cambios en la orientaciéon del MA no
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correlacionan completamente con las direcciones preferenciales de los filamentos. En
otras palabras, que una parte importante de los procesos no lineales que sufren los proto-
halos, atin aquellos que a tiempo presente habitan en filamentos, no estan necesariamente

asociados a las direcciones de la red césmica.

3.4. Correlacion entre el crecimiento del MA y la alineacién
MA-filamento

El objetivo principal de nuestro trabajo es analizar la evolucion de la alineacién MA-
filamento en el marco de la TTT. En este sentido, es interesante preguntarse en qué
medida los cambios de orientacién correlacionan con las desviaciones en el crecimiento
del MA con respecto a las predicciones del modelo. Por ejemplo, podriamos esperar que
los proto-halos cuyo MA crece por torques de marea durante mas tiempo, es decir, que
siguen la TTT hasta corrimientos al rojo més bajos, tengan una alineacién MA-filamento
a tiempo presente que se parezca mas a la configuracion de las condiciones iniciales. En
esta Seccion investigamos si una correlacién de estas caracteristicas realmente existe.
Como veremos en breve, separar los halos de acuerdo al crecimiento neto de su MA
permite distinguir muestras cuya evolucién de la orientacién del MA con respecto a los
filamentos difiere notablemente.

Una motivaciéon para realizar este analisis proviene de estudios recientes, cuyos re-
sultados sugieren una interesante correlacion entre la magnitud del MA de los halos y
su alineacién con la estructura en gran escala. En Ganeshaiah Veena et al. (2021), por
ejemplo, se muestra que los sistemas masivos cuyo MA es perpendicular a la espina de los
filamentos rotan, en promedio, mas rapido que aquellos con su MA alineado. En Lopez
et al. (2019) (Capitulo 2) encontramos un efecto similar: los halos que experimentan
un mayor crecimiento neto de MA a lo largo de su historia de formacién tienen més
probabilidades de alcanzar el tiempo presente con su MA perpendicular a la estructura

dominante de su entorno.

3.4.1. Crecimiento neto del MA: halos HL M y L

En este trabajo seguimos el enfoque de Lopez et al. (2019) y definimos el crecimiento
neto del MA como el cociente entre el médulo del MA a tiempo presente, J,—_qg, v el de
los proto-halos correspondientes en las condiciones iniciales de la simulacion, Ji,;. Esta

definicién esta motivada por una implementacion conceptual de la TTT en la que el MA
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Figura 3.8: Panel superior: crecimiento neto del MA de los halos, J,—o/Jini, en funcién de su masa.
Los puntos rojos y verdes representan halos individuales de las muestras L y H, es decir, sistemas
que han adquirido MA por debajo o por encima de la mediana, respectivamente. Los puntos de color
celeste corresponden a halos de la muestra M, cuyo MA ha crecido de manera consistente con lo que se
espera de la TTT. Abajo a la izquierda: distribucién de J,—o/Jin; para el intervalo de masa resaltado
en violeta en el panel superior. La curva negra corresponde a todos los halos del intervalo, mientras
que las regiones de color representan las muestras L, M y H. La altura de estas distribuciones ha sido
reescalada para apreciar mejor la relaciéon con la poblacién general: en intervalos de masa pequenos,
nuestra clasificacién corresponde a los terciles de la distribucién de J,—g/Jini. Abajo a la derecha: similar

al panel de la izquierda, pero para el MA final de los halos. Figura extraida de Lépez et al. (2021).

en un dado instante es igual al valor inicial multiplicado por un factor de crecimiento que
depende del tiempo, a(t)ZD(t) (ver la ecuacién 1.29). De este modo, el cociente J,—o/ Jini
cuantifica el crecimiento de MA de cada sistema en términos de la evolucion temporal
de dicho factor, que en un universo Einstein-de Sitter es equivalente a a*/? o t.

Para mantener el andlisis simple, a partir de este cociente adoptamos la misma clasi-
ficacion de Lopez et al. (2019): separamos la poblacién en pequenos intervalos de masa
y definimos, en cada uno, tres submuestras correspondientes a los terciles de la distribu-
cién de J,—o/Jini- El conjunto de los terciles superiores de estas distribuciones constituye
la muestra cuyo crecimiento neto del MA es alto (high). Del mismo modo, los terciles

centrales e inferiores definen las muestras de crecimiento del MA medio (medium) y
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bajo (low), respectivamente. En lo que sigue nos referimos a los halos de estas muestras
como H, M y L. Por construccion, cada categoria corresponde aproximadamente a un

tercio de la poblacion, sea cual sea el rango de masas considerado.

En la Figura 3.8 ilustramos nuestro método de clasificacién y sus resultados. El panel
superior muestra el crecimiento neto de MA, J,_o/Jin;, en funcién de la masa de los
halos. Cada punto representa un sistema individual. Como se puede apreciar, el valor
de J,—o/Jini aumenta sisteméticamente con la masa, lo cual permite entender por qué
las muestras H, M y L se definen en pequenos intervalos de masa. Dicho proceso se
representa con mas detalle en el panel inferior izquierdo, donde se presenta la distribucién
de J,—o/Jini para el intervalo de masa resaltado en violeta en el panel superior. Si bien la
mayoria de los halos se ubican en un rango estrecho de valores alrededor de J,—/ Jini~10%,
la distribucion se extiende de modo que una fracciéon considerable de objetos sufre un
crecimiento neto del MA hasta un orden de magnitud mayor o menor. Las muestras H,
M y L, cada una de las cuales contiene un tercio de los halos, se representan en el panel

mediante las regiones sombreadas de color verde, celeste y rojo, respectivamente.

Vale la pena mencionar que, si bien los halos H son los que presentan un mayor
crecimiento neto de MA, esto no significa que sean los sistemas con los valores mas altos
de MA a tiempo presente. En el panel inferior derecho de la Figura 3.8 mostramos la

distribucién de J,—q para los halos resaltados en violeta en el panel superior. La muestra
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H tiene, en promedio, valores de MA algo maés altos. Sin embargo, su distribucion se
superpone en gran medida con las de las muestras L y M. Esto se debe a que Ji,; cambia
considerablemente de un sistema a otro: un proto-halo cuyo MA crece por encima de la
mediana puede alcanzar un valor bajo a tiempo presente si Ji,; era lo suficientemente
pequeno.

En Lépez et al. (2019) vimos que la estructura en gran escala se agrupa diferente
alrededor de las muestras H, M y L. Para masas M > 5 x 1012 h=! M, los halos de la
muestra H suelen estar rodeados por entornos mas densos que los halos L, mientras que
en masas bajas ocurre lo contrario. En la Figura 3.9 presentamos la distribucion espacial
de sistemas H y L con masas entre 0,3 y 7 x 10'2 h~* M que habitan en una estructura
filamentosa tipica de nuestra simulacion. La representacién permite identificar algunas
diferencias sutiles entre ambas muestras. Las regiones de alta densidad parecen estar
habitadas principalmente por halos H de gran masa. En consecuencia, estos sistemas se
concentran cerca de los nodos de la red césmica. Por otro lado, los halos L. de menor masa
parecen estar distribuidos tipicamente a lo largo de los filamentos y en otras regiones de
densidad intermedia, donde la presencia de halos H es menos notable (ver, por ejemplo,

la estructura en forma de “U” en la regién central superior del volumen).

3.4.2. Alineacion MA-filamento a tiempo presente y en las condiciones
iniciales

Ahora reexaminamos la alineacién del MA de los (proto-)halos con respecto a los fila-
mentos en el marco de nuestra clasificacion. Empezamos ilustrando en la Figura 3.10 la
distribucion de |J-&;], con i = 1,2, 3, para sistemas con masas entre 3 y 7x 1011 A= My,
es decir, el extremo de baja masa de la poblacion. Las curvas sélidas muestran la alinea-
cién considerando los halos a tiempo presente (z = 0), mientras que las curvas de trazos
corresponden a los proto-halos en las condiciones iniciales (z = 80).

Si centramos nuestra atencién en las curvas sélidas, la Figura 3.10 revela una clara
correlacién entre la orientacion de J a tiempo presente y el crecimiento neto del MA. En
efecto, los halos L y H muestran tendencias de alineacion esencialmente opuestas con
respecto a los ejes de los filamentos. E1 MA de los halos H se orienta tipicamente a lo
largo de la direccién principal de colapso, €;, mientras que los halos L tienen su MA
preferentemente alineado con la espina de los filamentos, €3. Esta configuracién es mas
notable en el panel de la derecha: la distribucién correspondiente a la muestra L alcanza

su punto maximo en el extremo derecho (es decir, configuraciones alineadas), mientras
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Figura 3.10: Distribucién del coseno del dngulo entre el MA de los (proto-)halos y las direcciones
preferenciales de los filamentos, &;, & y €3, para sistemas con masas entre 3 y 7 x 10'! h=! M. Las
curvas continuas muestran la alineacién considerando el MA a tiempo presente, mientras que las curvas
de trazos corresponden al MA en las condiciones iniciales. Los colores rojo, celeste y verde representan
los halos de las muestras L, M y H, respectivamente. La linea punteada horizontal indica la distribucién
que se espera para el caso en que el MA de los halos se orienta de manera aleatoria con respecto a
los filamentos. El 4rea sombreada alrededor de esta linea representa la incerteza del 68 % con la que se
pueden distinguir las distribuciones del caso aleatorio dado al tamano limitado de las muestras. Figura
extraida de Lopez et al. (2021).

que la de la muestra H tiene su pico en el extremo izquierdo (es decir, donde el MA es

perpendicular a é3).

Estos resultados pueden ayudar a comprender ciertas caracteristicas de la distribucién
de alineaciones MA-filamento de la poblacién general (Figura 3.5). En el mismo rango de
masas notamos una tendencia a la alineacién entre J y €3, pero también un ligero exceso
de configuraciones perpendiculares (ver las curvas de color violeta en el panel derecho
de dicha Figura). De acuerdo a lo que vemos en la Figura 3.10, esta sutil bimodalidad
podria ser producto de la combinacién de las distribuciones asociadas a las muestras
L, M y H. Mientras que los halos H tienen su MA preferentemente perpendicular a la
espina de los filamentos, los halos L, y en menor medida también los halos M, prefieren
configuraciones alineadas. El hecho de que dos tercios de la poblacién tengan su MA
tipicamente alineado con €3 explica por qué esta es la tendencia generalmente asociada

a los halos de baja masa.

Hasta aqui hemos visto como afecta nuestra clasificacién la distribucién de |J - &;|, con

1 = 1,2,3, para halos de baja masa a tiempo presente. En la Figura 3.11 presentamos
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la mediana de esta distribucion para diferentes intervalos de masa. Las lineas continuas
corresponden a las mediciones a tiempo presente. El codigo de color es el mismo que
en la Figura anterior; adicionalmente, las curvas de color negro reproducen la senal
de alineacion mediana de la poblacién general, ya presentadas en la Figura 3.6. En
primer lugar, vemos que la correlacion entre el crecimiento neto del MA y la alineacion
MA-filamento se extiende a lo largo de todo el rango de masas. La diferencia entre las
curvas es mas importante para los ejes de los filamentos €, y €3, y mucho mas débil con
respecto a &;. Por ejemplo, la mediana de |J - &3] (panel inferior) es sistematicamente
menor para los halos de la muestra H que para el resto de la poblacion, lo que indica que
las configuraciones perpendiculares entre el MA y la espina de los filamentos son mas
frecuentes en estos sistemas. Mds ain, la separacion entre las curvas correspondientes
a los halos L y H es similar en todo el rango de masas, y aproximadamente igual a
la diferencia de alineacién que se observa entre los extremos de masa de cualquiera de
las muestras. En otras palabras, la correlacion entre el crecimiento neto del MA y su
orientacién con respecto a los filamentos parece ser tan importante como la correlaciéon

entre la alineacién y la masa.

Un aspecto muy estudiado de la alineacion MA-filamento es la masa de transicion
entre orientaciones preferentemente alineadas y perpendiculares con respecto a la es-
pina: la masa de spin flip. El panel inferior de la Figura 3.11 muestra que esta masa
depende fuertemente del crecimiento neto del MA y que, en algunos casos, ni siquiera
es posible definir un valor de transicion. Por ejemplo, los halos L presentan un exceso
de configuraciones alineadas para M < 10'3 h=! M, pero no parece haber una orienta-
cién preferencial para masas més altas®. Por el contrario, los halos H exhiben una clara
tendencia a tener su MA perpendicular a €3, incluso cuando se consideran los sistemas
de menor masa. De este modo, si existe una masa de transicion para esta muestra, la
extrapolacién lineal de nuestros resultados sugiere que se encuentra en ~ 10 h=t Mg,
una cantidad ~10 veces menor que la masa del halo méas pequeno de nuestra simulacién

y dos o6rdenes de magnitud por debajo de los valores reportados en trabajos previos.

Si comparamos los paneles superior e inferior de la Figura 3.11, vemos cierta com-

plementariedad entre la alineacién del MA con respecto al primer eje de colapso y a la

2Es posible que exista una masa de transicién hacia configuraciones perpendiculares en masas ain
mayores. Sin embargo, dado que la mayoria de los halos masivos habitan en los nodos de la red
césmica, en este trabajo no contamos con una muestra significativa de sistemas con masas M >
3 x 1013 A=t Mg, en filamentos
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espina de los filamentos: la muestra H, que presenta configuraciones j-ég mas perpendi-
culares, es, también, la que se alinea mejor con €;. Esto puede parecer obvio, dado que
€3 v €; son, por definicion, dos direcciones perpendiculares entre si. Sin embargo, no
se trata de algo trivial, porque la perpendicularidad con respecto a €3 podria implicar,
en principio, un alto grado de alineacién entre el MA y la direcciéon €5, o incluso la
ausencia de una senal de alineacién clara tanto respecto a €; como a €. Como se puede
apreciar en el panel central, la mediana de |j - €9| estd muy cerca del valor esperado
para orientaciones aleatorias, y esta senal practicamente no depende de la masa ni del
crecimiento neto del MA. De este modo, la complementariedad entre los resultados del
panel superior y del panel inferior sugiere que los procesos no lineales que afectan la
orientacién del MA tienen direcciones preferenciales dentro del plano €, — é3. Es decir,
se trata de mecanismos que actuan a lo largo de la espina del filamento o, en su defecto,

en la direccién normal a la pared que lo contiene.

Resulta 1til comparar las seniales del panel inferior de la Figura 3.11 con los resultados
de Ganeshaiah Veena et al. (2018); Ganeshaiah Veena et al. (2021). Alli se muestra que
la alineacién MA-filamento depende de ciertas propiedades de los filamentos: para una
dada masa, se observa una mayor tendencia de J a alinearse con &; si los halos habitan en
filamentos mas gruesos (ver también Aragon-Calvo & Yang, 2014). Creemos que tanto
nuestros resultados como los de Ganeshaiah Veena et al. podrian ser manifestaciones
del mismo efecto. Por ejemplo, vimos que los halos L. de baja masa habitan entornos
tipicamente més densos que otros sistemas de igual masa (ver Figura 6 en Lopez et al.,
2019). Dado que una fraccién significativa de halos de baja masa se encuentra lejos de
los nodos de la red césmica, esto sugiere que la region central de los filamentos gruesos,
y por lo tanto mas densos, estd poblada principalmente por sistemas L. Por otro lado,
en el extremo de masas bajas, la diferencia entre los valores medianos de |j - 3| de las
muestras L y H es ~0,15 (0,57 frente a 0,42). Esto es unas 3 veces mas grande que
la diferencia de medianas de |J - &;| entre filamentos gruesos y delgados (consulte la
Figura 14 en Ganeshaiah Veena et al., 2018). Por lo tanto, el crecimiento neto del MA
correlaciona mas fuertemente con la alineacién MA-filamento que ciertas propiedades de

los propios filamentos.

., Cémo se relaciona la alineacion MA-filamento actual con las predicciones de la TTT?
Para responder a esta pregunta, a continuacion estudiamos la orientacion del MA de los
proto-halos en las condiciones iniciales con respecto a los filamentos a tiempo presente.

Los resultados de este andlisis estan representados por las curvas trazos en las Figuras
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Figura 3.11: Mediana del coseno del angulo entre
el MA de los (proto-)halos y las direcciones prefe-
renciales de los filamentos, €1, €3 y €3, en funcién
de la masa de los halos. Las curvas continuas (de
trazos) corresponden a las medianas considerando
el MA a tiempo presente (en las condiciones inicia-
les). Los colores rojo, celeste y verde muestran la
alineacién para halos L, M y H, respectivamente.
En color negro se reproduce la alineacién para la
poblacién general (curvas z = 80y z = 0 en la
Figura 3.6). Las dreas sombreadas indican la in-
certeza del 68 % en la determinacién de los valores
medianos. La linea punteada horizontal muestra el
valor esperado si el MA de los proto-halos se orien-
ta de manera aleatoria con respecto a los filamen-

tos. Figura extraida de Lépez et al. (2021).

En primer lugar, para sistemas de baja masa, la alineacion entre el MA inicial y la

espina de los filamentos (panel derecho de la Figura 3.10) practicamente no muestra

dependencia con el crecimiento neto del MA, especialmente cuando se la compara con

la alineacién J-e3 a tiempo presente. En efecto, las curvas de trazos son practicamente

indistinguibles, mientras que las curvas sélidas representan configuraciones visiblemente

diferentes entre si (ver Subseccion 3.4.2). Tipicamente, el MA inicial de los halos de

baja masa estd alineado con la espina de los filamentos, independientemente de que se

trate de sistemas H, M y L. Esto significa que la correlacién a tiempo presente entre la

alineacién J-€3 y el crecimiento neto del MA surge durante la evolucién de los sistemas.
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Esto no es lo mismo que ocurre cuando consideramos la alineacién entre el MA en
las condiciones iniciales y la direccién €; (panel izquierdo de la Figura 3.10). Si bien se
observa un claro exceso general de configuraciones perpendiculares, la diferencia entre
las curvas de trazos asociadas a las muestras H y L es del mismo orden que la que
observamos entre las curvas solidas, es decir, a tiempo presente. En otras palabras, es
posible que la evolucion de la orientacién del MA entre z = 80 y z = 0 con respeto a €,
sea similar en sistemas H y L, y que la configuracion que observamos a tiempo presente

sea tan solo un reflejo de las diferencias que ya existian en las condiciones iniciales.

Este analisis se puede extender a todo el rango de masas. Para ello, estudiemos la
alineacion mediana en funcién de la masa de los halos en la Figura 3.11. En el panel
superior, por ejemplo, la diferencia entre las medianas \j - 1| de las muestras H y
L es aproximadamente la misma en todo el rango de masas, tanto si se consideran
los proto-halos en las condiciones iniciales (curvas de trazos) como a tiempo presente
(curvas sélidas). Como se puede ver, la mediana de cada muestra sufre, entre z = 80 y
z = 0, un desplazamiento similar al de la poblacién general (curvas negras). La alineacién
del MA con respecto a €y, en el panel central, presenta un comportamiento algo mas
complejo. En el caso de los halos de masa baja, la evolucién tiende a invertir la relaciéon
entre los halos H, M y L que se observa en las condiciones iniciales. En efecto, para
2 = 80 vemos una cierta dependencia entre la mediana de |J - &,| y el crecimiento
neto del MA: los proto-halos parecen tener, en general, su MA apenas alineado con
€., pero esta senal es ligeramente mas fuerte en la muestra L. Para z = 0, los halos
L muestran una sutil preferencia por configuraciones perpendiculares, y en cambio los
halos H los que conservan cierta tendencia a mantenerse alineados. En el rango de masas
altas, la evolucién tiende a hacer desaparecer cualquier diferencia entre las muestras. Un
detalle interesante es que los halos H parecen no mostrar practicamente ningtiin signo de

evolucién en la orientacién de su MA con respecto a €.

Finalmente, en el panel inferior analizamos la alineacién mediana entre el MA y la
espina de los filamentos. Como vimos anteriormente, en las condiciones iniciales préacti-
camente no hay diferencias asociadas a nuestra clasificacién. Los valores medianos de
|j - &3| para las muestras M y L son practicamente idénticos en todo el rango de masas,
mientras que los de la muestra H son ligeramente inferiores (una cantidad equivalente a
2° en promedio). La evolucién posterior, sin embargo, introduce una fuerte dependencia
con el crecimiento neto del MA, de modo que en z = 0 encontramos importantes dife-

rencias entre las tres muestras, como vimos en la Subseccion 3.4.2. En general, hay un
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desplazamiento de la mediana de \j - 3| hacia valores més pequenos, es decir, hacia con-
figuraciones perpendiculares. Sin embargo, el proceso parece ser mucho mas efectivo en
los proto-halos de la muestra H, que cambian en promedio unos ~ 10° en todo el rango
de masas, contra 7° de la poblacion general y tan sélo 2° de la muestra L. Como veremos
en la siguiente Seccion, la evolucion de la alineacién MA-filamento que se produce en
los corrimientos al rojo intermedios también difiere notablemente entre las muestras de
nuestra clasificacion.

En resumen, encontramos una imagen compleja respecto de cémo varia la alineacion
MA-filamento entre z = 80 a z = 0 y la relacion que existe con el crecimiento neto del
MA. En algunos casos, las diferencias entre las muestras H, M y L ya estan presente en
las condiciones iniciales (por ejemplo, en la orientacién del MA con respecto a €1). En
otros casos, estas diferencias surgen casi exclusivamente como resultado de la evolucién

no lineal (por ejemplo, la alineacién con respecto a €3).

3.4.3. Evolucién de la alineacién MA-filamento

Hasta ahora hemos visto que la orientacién del MA cambia considerablemente entre
las condiciones iniciales y el tiempo presente, y que la direcciéon de estos cambios co-
rrelaciona de manera significativa con el crecimiento neto del MA. Para desarrollar una
idea mas clara de cémo procede esta evolucion en el tiempo, la Figura 3.12 muestra
la alineacién mediana entre el MA y los ejes de los filamentos para cinco corrimientos
al rojo diferentes: ademés de las curvas correspondientes a z = 80 y z = 0 (que ya
analizamos en la Figura 3.11), aqui presentamos la alineacién mediana en z =6, 2 y 1.
Adicionalmente, hemos separado la evolucion de las muestras L, M y H en diferentes
columnas, de izquierda a derecha respectivamente.

En relacién a la alineacién entre el MA y el primer eje de colapso de los filamentos (fila
superior), vemos que la tasa de crecimiento de la mediana de |j -€1| depende ligeramente
tanto de la masa de los halos como del crecimiento neto del MA. En masas bajas, las tres
muestras parecen evolucionar de manera similar, de modo que la alineacién a tiempo
presente es, en buena medida, un reflejo de las diferentes configuraciones iniciales. Sélo
se observa una pequena diferencia entre z = 2 y z = 1: en este intervalo, los halos L
cambian la alineaciéon mediana de su MA un poco mas que las otras dos muestras. En
masas altas, en cambio, se observa una clara tendencia de los sistemas H a reorientar su
MA en la direccién de €; de modo maés eficiente, especialmente entre z =1y z = 0.

La alineacién del MA con respecto a €, (fila central) es un poco mas compleja. Las
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Figura 3.12: Similar a la Figura 3.6, pero aqui las columnas corresponden, de izquierda a derecha, a
los resultados considerando los halos L, M y H, respectivamente. En cada panel, las diferentes curvas
muestran la alineacién mediana entre los filamentos y MA de los proto-halos en el corrimiento al rojo
que se indica a su izquierda. Las dreas sombreadas representan la incerteza del 68 % en la determinacién

de los valores medianos. Figura extraida de Lépez et al. (2021).

muestras L, M y H parten de valores iniciales s6lo marginalmente diferentes. La evolucién
temprana (hasta z ~ 2) es casi inexistente y muy parecida en las tres muestras. Sin
embargo, a partir de este punto vemos que la alineacién de cada muestra evoluciona
a un ritmo diferente. En los halos L. vemos una tendencia leve pero sistematica de la
mediana de |j - €3] a disminuir hasta aproximarse al valor esperado para orientaciones
aleatorias. En menor medida, esto también ocurre para los halos M. La muestra H, por
otro lado, mantiene su alineacién mediana practicamente constante a lo largo de toda
la simulacién. En otras palabras, las diferencias de alineacién con respecto a €, entre las

muestras L, M y H surgen sélo durante las etapas finales de formacién de estructuras.
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Por 1ltimo, la evolucién de la alineacién entre el MA y la espina de los filamentos (fila
inferior) presenta las caracteristicas mds interesantes. Entre z = 80 y z = 2, la mediana
de |j - €3] disminuye sistematicamente para las tres muestras de nuestra clasificacion,
es decir, el MA se vuelve, en general, mas perpendicular a €;. Sin embargo, a medida
que nos aproximamos a z = 0, en los sistemas L esta tendencia primero se ralentiza y
luego directamente se invierte. De este modo, al alcanzar el tiempo presente, la muestra
L presenta una alineacién mediana similar a la que tenia en z ~ 6. Algo parecido ocurre
con los sistemas M, pero el punto de inversion se observa un poco mas tarde. Aunque
no mostramos las curvas, hemos verificado que entre z = 1y z = 0 la mediana de \j - €3]
no permanece constante para la muestra M, sino que primero continia disminuyendo
y luego, efectivamente, invierte la tendencia y comienza a crecer. Los halos H son los
unicos para los que |j - €3] disminuye sisteméticamente a lo largo de toda la simulacién.
El MA de estos sistemas se vuelve mas perpendicular a la espina de los filamentos a
medida que pasa el tiempo, tanto durante el régimen lineal como en las etapas finales
de formacion.

La ausencia de variacién en la orientacién del MA con respecto a €, para z > 2, junto
con los cambios observados en la alineacién entre J y las direcciones €; y €3, indican
que existe un proceso sistematico de reorientacion del MA durante los regimenes lineal
y cuasi-lineal. Como vimos en la Figura 3.12, durante esta etapa J tiende a “oirar”
alrededor de €., alineandose progresivamente con €; y, por lo tanto, volviéndose mas
perpendiculares a €3. Esta evolucién general de la direccién del MA no forma parte de las
predicciones de la implementacion estandar de la TTT y, hasta donde sabemos, tampoco

de ninguna de las extensiones del modelo que pueden encontrarse en la literatura.

3.5. Conclusiones

En este Capitulo hemos analizado la evolucién de la orientacion del MA y la forma
de una poblacién de (proto-)halos de materia oscura con respecto a las direcciones pre-
ferenciales de los filamentos de la red césmica, desde z = 80 hasta el tiempo presente.
Nuestro objetivo ha sido cuantificar una de las manifestaciones mas importantes de la
influencia del entorno sobre la formacion de halos y galaxias: la relacién entre el MA
de sistemas virializados y la distribuciéon de materia en gran escala. La complejidad de
la alineaciéon MA-filamento ha sido analizada en estudios previos (ver por ej. Lee &
Pen, 2000; Porciani et al., 2002a,b; Paz et al., 2006; Aragén-Calvo et al., 2007b; Hahn
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et al., 2007b; Codis et al., 2012; Laigle et al., 2015; Ganeshaiah Veena et al., 2018, 2019;
Ganeshaiah Veena et al., 2021). Sin embargo, atin no esté claro si algunos de estos re-
sultados son consistentes o al menos pueden interpretarse en el marco del modelo mas
aceptado en la actualidad para estudiar este fenémeno: la teoria de torque de mareas o
tidal torque theory.

Para este trabajo hemos utilizado una simulacién de N-cuerpos donde identificamos
un nimero estadisticamente significativo (~ 6,5 x 10°) de halos de materia oscura bien
resueltos a tiempo presente (z = 0), con masas entre 3 x 101 y 3 x 10'3 h=1 M. Para
analizar la evolucion de estos sistemas con respecto a la red césmica, hemos seguido en
el tiempo las particulas de cada halo hasta sus coordenadas lagrangianas iniciales. En
este proceso, hemos calculado en diferentes pasos temporales de la simulacién ciertas
propiedades de los proto-halos correspondientes, tales como la forma y la amplitud y
orientacién del MA.

La identificacién de los entornos asociados a la red cosmica fue realizada mediante
el cédigo NEXUS+ (Aragén-Calvo et al., 2007a; Cautun et al., 2013, 2014), cuya salida
proporciona una muestra insesgada y completa de filamentos en diferentes escalas. Pa-
ra no confundir cambios en la evolucion de las propiedades de los proto-halos con las
variaciones que se producen en la estructura en gran escala, hemos analizado la orien-
tacién del MA tnicamente con respecto a los filamentos a tiempo presente. Para ello,
caracterizamos estos entornos en términos de las direcciones preferenciales €1, €, y €3,
correspondientes a los ejes principales de colapso del campo de densidad en la posicién
de cada halo. En la Subseccion 3.3.3 mostramos que los ejes del campo de mareas en
gran escala, t;, con i = 1,2, 3, tanto en las condiciones iniciales como a tiempo presente,
estan bien alineados con las direcciones preferenciales de los filamentos actuales.

De este analisis obtuvimos que:

= Los ejes principales de forma de los proto-halos sufren un cambio importante en su
direccion con respecto a la red césmica. Por ejemplo, el eje mayor de los parches
lagrangianos se orienta tipicamente perpendicular a la espina de los filamentos,
€3, en las condiciones iniciales, pero termina preferentemente alineado a tiempo
presente, con los sistemas masivos ligeramente mejor alineados que los de menor

masa (ver Figura 3.3).

= La alineaciéon MA-filamento de los proto-halos cambia significativamente a lo largo

de la simulacion, incluso durante los regimenes lineal y cuasi-lineal, en contraste
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con las predicciones de la TTT que a menudo se asumen validas para corrimientos

al rojo z 2 2.

= En comportamiento mediano, la orientacién del MA de los proto-halos evoluciona
para volverse méas alineado con €; y mas perpendicular a €3, mientras que apenas

se observan cambios con respecto a €y, especialmente para z > 1 (ver Figura 3.6).

Otro de los objetivos de nuestro estudio ha sido caracterizar el modo en que los
cambios en la alineacién MA-filamento se relacionan con las predicciones de la TTT. Para
ello, hemos clasificado los halos de acuerdo al crecimiento neto de su MA, siguiendo la
metodologia introducida en Lépez et al. (2019). Esto nos permiti6 definir tres muestras:
los halos L, M y H. Estas categorias corresponden, respectivamente, a sistemas cuyo MA
entre z = 80 y z = 0 crece por debajo, de manera similar o por encima del crecimiento
mediano asociado a los halos de igual masa. Entre otros resultados, en Lépez et al. (2019)
vimos que esta clasificacién correlaciona con el tiempo de formacién de los halos, con los
sistemas L formandose tipicamente antes que los sistemas H.

A partir de las categorias L, M y H, volvimos a examinar la alineaciéon entre el MA
y las direcciones preferenciales de los filamentos, de lo cual obtuvimos los siguientes

resultados:

= A tiempo presente, el MA de los halos de cada muestra presenta orientaciones
notablemente diferentes con respecto a los filamentos. Por ejemplo, para masas
bajas, los halos L muestran un exceso de orientaciones alineadas con respecto a
€3, mientras que los halos H, por el contrario, presentan una clara tendencia a

configuraciones perpendiculares (ver Figura 3.10).

s Para una dada masa, la diferencia de valores medianos de |j - &;| entre halos L
y H es aproximadamente igual a la variaciéon que se observa entre sistemas de
la misma muestra pero en extremos opuestos del rango de masas. Esto ilustra la
importancia del crecimiento neto del MA a la hora de predecir la orientacién del

MA con respecto a la red césmica (ver Figura 3.11).

= EI MA de los proto-halos L y H en las condiciones iniciales ya presenta diferencias
en su orientacion con respecto a los filamentos. La evoluciéon posterior tiene un
efecto distinto sobre cada muestra y para cada direccién: tipicamente conserva
las diferencias con respecto a €;, las borra con respecto a €, y las aumenta con

respecto a es.
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» Para corrimientos al rojo altos (z > 2), la alineacién MA-filamento evoluciona de
manera similar en las tres muestras: hacia configuraciones perpendiculares entre
J y eé3. En las etapas finales, los halos H contintian con esta tendencia hasta el
tiempo presente, mientras que los sistemas L y M se desacoplan y tienden a alinear

su MA con la espina de los filamentos (ver Figura 3.12).

En términos generales, nuestro estudio revela una importante correlacion entre la
orientacién del MA con respecto a la red cosmica y el modo en que los proto-halos
evolucionan con el tiempo. Estos resultados se suman a un conjunto creciente de trabajos
que analizan los complejos procesos que dan forma a la relacién entre el MA de halos y
galaxias y los campos de marea en gran escala. Por ejemplo, la alineacién MA-filamento
depende, en gran medida, de la escala en la que se definen e identifican los filamentos
(Codis et al., 2012; Aragon-Calvo & Yang, 2014; Forero-Romero et al., 2014; Wang &
Kang, 2018), pero también de ciertas propiedades de los filamentos tales como el grosor
y la densidad (Ganeshaiah Veena et al., 2018; Ganeshaiah Veena et al., 2021). En este
sentido, nuestros resultados agregan una nueva variable a la intrincada red de relaciones
que determinan la orientacién de los proto-halos: el crecimiento neto del MA entre las
condiciones iniciales y el tiempo presente.

Hemos visto que este indicador se asocia a la orientacion del MA tanto como la propia
masa de los halos, y mas atin que otros estimadores que aparecen en la literatura. Por
ejemplo, la diferencia en la alineacién mediana MA-filamento entre nuestros halos L y H
es ~ 3 veces mayor que la diferencia correspondiente entre halos que habitan filamentos
delgados y gruesos (comparar con la Figura 14 de Ganeshaiah Veena et al., 2018). Esto,
a su vez, sugiere una dependencia entre la alineacion MA-filamento y el tiempo de
formacion de los halos, que es tipicamente mas temprano en los sistemas L que los H
(Lépez et al., 2019).

La clasificacién de los halos de acuerdo al crecimiento neto de su MA pretende cap-
turar desviaciones sisteméaticas respecto a las predicciones de TTT. Por lo tanto, podria
esperarse que las diferencias en la orientacién del MA de las tres muestras surgieran en
las etapas finales de formacion de estructuras, cuando las hipétesis de la TTT dejan de
ser validas. Sin embargo, hemos encontrado diferencias significativas entre los sistemas L
y H incluso en las condiciones iniciales. Potencialmente, esto podria deberse al hecho de
que la forma del parche lagrangiano asociado a un proto-halo (que aqui caracterizamos
mediante el tensor de inercia) esta altamente correlacionado con el campo de mareas

lineal de su entorno, pero también con el campo de mareas no lineal que surge durante
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las etapas finales asociado al colapso de los proto-halos (van de Weygaert & Bertschin-
ger, 1996; Ludlow & Porciani, 2011; Rossi, 2013; Ludlow et al., 2014; Yu et al., 2020).
Por ejemplo, es probable que a los halos H se formen a partir de parches lagrangianos
relativamente esféricos situados alrededor de los picos de densidad en las condiciones
iniciales. En contraste, los sistemas L. podrian provenir de regiones del campo de mareas
fuertemente anisotrdpicas y formarse a partir de parches més elongados (Borzyszkowski
et al., 2017; Lépez et al., 2019).

Nuestro estudio también ha revelado cambios sistematicos en la orientacién del MA
para corrimientos al rojo altos, es decir, para z > 2. Esto es dificil de conciliar con la
mayoria de las implementaciones de la TTT, que predicen direcciones constantes en el
tiempo. En etapas tempranas, detectamos una reorientaciéon del MA alrededor del eje
intermedio de los filamentos, €;, de modo que J se alinea progresivamente con el primer
eje, €1. Esta evolucion es similar para las muestras L, M y H, lo que indica que se trata de
una tendencia general durante los regimenes lineal y cuasi-lineal. Si bien la direccién del
campo de mareas cambia muy lentamente (ver la Subseccion 3.3.3), no sucede lo mismo
con los ejes de forma de los proto-halos, que experimentan una variacién importante a
lo largo de toda la simulacién (ver la Figura 3.3). Por lo tanto, tal vez una extensién de
la TTT que incorpore la evolucion en la forma de los proto-halo seria capaz de explicar

la tendencia del MA para corrimientos al rojo altos.

Una implementacion de este tipo deberia fallar primero para los sistemas L cerca de
z ~ 1, donde nuestros resultados muestran una claro cambio de comportamiento. En
efecto, para z > 1, el MA de los proto-halos L evoluciona hacia orientaciones perpendi-
culares con respecto a €3, al igual que el de las otras dos muestras. Sin embargo, luego
de este punto los sistemas L invierten esta tendencia hasta borrar, o al menos contra-
rrestar significativamente, la variacion en la direccién del MA que se produjo durante
los regimenes lineal y cuasi-lineal. Una evoluciéon similar se observa en la muestra M,
pero la inversion tiene lugar en un corrimiento al rojo mas bajo. Estos cambios en las
etapas finales podrian deberse a flujos de acrecién anisotrépicos (van Haarlem & van de
Weygaert, 1993; Libeskind et al., 2013; Codis et al., 2015; Laigle et al., 2015; Wang &
Kang, 2017) o a la aparicién de fuertes campos de vorticidad (Libeskind et al., 2012)
a los que los proto-halos se acoplan a medida que colapsan y se mueven de un entorno
a otro. Ademas de modificar la orientacion del MA, estos procesos deberian reducir la
cantidad total de MA que adquieren estos sistemas en relacion a las predicciones de la

TTT, lo cual explicaria la correlaciéon que observamos con nuestra clasificacion.
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Por otro lado, no es posible identificar un cambio de tendencia en la evolucion de
la alineacién J-&; para la muestra H. E1 MA de estos sistemas se vuelve méas perpen-
dicular a la espina de los filamentos a medida que pasa el tiempo, tanto durante los
regimenes lineal y cuasi-lineal como en las etapas finales. Como consecuencia de este
comportamiento sistematico, en la actualidad, un tercio de la poblacion total de halos
de baja masa tienen su MA orientado preferentemente perpendicular a la espina de los
filamentos, en oposicién a la senal de alineaciéon que se reporta en trabajos previos. Re-
cordemos que los halos H son, ademas, los que presentan mayor soporte rotacional y
coherencia entre su forma y la direccién de su MA (Lépez et al., 2019). Una interpre-
tacion cualitativa de la ATTT (Codis et al., 2015) podria sugerir que los halos de baja
masa con estas caracteristicas deberian ser aquellos cuyo MA estd mas alineado con la
espina de los filamentos, ya que se habrian formado a partir de parches lagrangianos que
ocupan un octante uinico y coherente de vorticidad. El hecho de que nuestros resultados
no reproduzcan este escenario constituye uno de los aspectos més intrigantes del trabajo.
Una interpretacién alternativa podria ser que lo que la ATTT explica y describe ade-
cuadamente es la dependencia de la alineacién MA-filamento con la masa: los sistemas
menos masivos tienen, en general, su MA més alineado con €3 que los de alta masa. Esta
tendencia se observa en las condiciones iniciales y, més alla de un desplazamiento de la
alineacion mediana, permanece casi inalterada hasta el tiempo presente. En cualquier
caso, queda por encontrar un mecanismo que explique la reorientacién general del MA
hacia configuraciones mas perpendiculares durante los regimenes lineal y cuasi-lineal, al-
go que resulta fundamental para entender ciertos aspectos de la alineacién MA-filamento

a tiempo presente, como por ejemplo la masa de spin flip.



La conexién halo-galaxia

Hasta aqui, esta tesis se ha centrado en el origen y crecimiento del momento angular
(MA) en halos de materia oscura (DM), en su relacién con otras propiedades intrinsecas
de los halos y en la manera en que estos fenémenos se vinculan con la distribucién
de materia en gran escala del Universo. Sin embargo, en la practica observacional, son
las galaxias que habitan en el interior de estos halos las que permiten trazar tanto la
estructura como la evolucion del Universo. A medida que se forman, migran y se fusionan,
las galaxias van poblando los filamentos y nodos de la red césmica, proporcionando una
muestra luminosa, aunque dispersa y sesgada, del campo de densidad subyacente. De este
modo, si se quiere contrastar con datos observacionales los resultados de cualquier estudio
sobre este campo o sobre las estructuras que se forman en él, es necesario considerar la

relacion entre las propiedades de las galaxias y las de los halos.

4.1. Introduccion

En este Capitulo proponemos abordar el problema de la conexién halo-galaxia a partir
de la siguiente pregunta: ;de qué modo la evolucién del MA de los halos correlaciona
con la morfologia de las galaxias que alojan?

Para trazar una posible linea de respuesta, a continuacién presentamos dos analisis
realizados sobre una muestra de halos y galaxias en simulaciones del proyecto EAGLE.
En esta Seccion exponemos brevemente las bases tedricas del modelo de formacion de
galaxias que fundamenta nuestros estudios, mientras que en la Seccién 4.2 presentamos
las simulaciones y los métodos. En cuanto a los analisis, en la Seccion 4.3 retomamos la
clasificacién basada en el crecimiento neto del MA de los halos (Lépez et al., 2019, 2021)

para estudiar su correlacién con la morfologia galactica en las simulaciones hidrodinami-
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cas; luego, en la Seccién 4.4 incorporamos la versién sin gas de las simulaciones para
intentar predecir los tipos morfolégicos de las galaxias en EAGLE a partir de la pérdida
de MA que se produce en el interior de los halos durante la etapa final de su formacién.
Finalmente, en la Seccion 4.5 presentamos un resumen de los resultados méas importan-
tes del Capitulo, discutimos sus alcances y consideramos la posibilidad de extender la

investigacion en trabajos futuros.

4.1.1. Formacion de galaxias

El escenario estandar de formacién jerdrquica (standard picture, Fall & Efstathiou,
1980; Mo et al., 1998) establece una conexién natural entre las galaxias y los halos de
materia oscura en los que habitan. De acuerdo a este modelo, el proceso de formacién
de galaxias involucra, en primer lugar, el colapso y la virializaciéon de un halo de materia
oscura, seguido por el enfriamiento y condensacion del gas en su interior y la conversion
de la componente fria en estrellas y en un agujero negro supermasivo en el ntcleo.
Posteriormente, la evolucién estelar y la presencia de un nicleo activo (AGN) pueden
producir una eyeccién de energia, masa y elementos pesados al medio interestelar capaz
de afectar tanto la estructura como la composicion quimica de la galaxia, e incluso
expulsar vientos al medio intergalactico. Finalmente, las galaxias pueden fusionarse e
interactuar, modificando su morfologia y desencadenando, a su vez, nuevos procesos de
formacion estelar y actividad AGN.

En general, las propiedades de una galaxia quedan determinadas por la importancia
relativa de todos estos fenémenos a lo largo de su formacion. Esto depende, a su vez, de
factores como la escala temporal asociada a cada proceso y el entorno cosmoldgico del
sistema. Como resultado de esta evolucién, existe una amplia variedad de objetos galacti-
cos con diferentes formas, tamanos y estructuras complejas que incluyen la presencia de
bulbos, discos delgados y gruesos, barras, brazos espirales, colas, etc. (se pueden encon-
trar revisiones detalladas del tema en Buta, 2013; Conselice, 2014). Esta diversidad fue
secuenciada por primera vez por Hubble (1922, 1926) y representada luego mediante el
diagrama que se muestra en el panel izquierdo de la Figura 4.1 (Hubble, 1936). La clasifi-
cacién de Hubble fue luego extendida por otros autores (ver por ej. Sandage, 1961; Buta
et al., 2007), y se suele resumir en un sencillo conjunto de tipos morfoldgicos, cada uno
con su propia gradacion: galaxias elipticas, lenticulares, espirales normales o barradas e
irregulares. En muchos casos, especialmente en estudios con simulaciones hidrodinamicas

cosmoldgicas, se definen métricas atin mas simples que correlacionan bastante bien con
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Figura 4.1: Esquema original publicado por Hubble (1936) para clasificar morfolégicamente los distin-
tos tipos de nebulosas extragaldcticas (izquierda) y secuencia extraida de Masters et al. (2019), donde
se utilizan imagenes del Sloan Digital Sky Survey (SDSS, York et al., 2000) para ilustrar los tipos mor-

fol6gicos con ejemplos sugeridos por el propio Hubble (derecha).

la secuencia de Hubble (Simien & de Vaucouleurs, 1986) y que se basan en la fraccién de
luz o masa aportada por un disco aplanado y soportado por rotacién, o bien la contenida
en un esferoide triaxial soportado por dispersiéon de velocidades. Esto permite establecer
una clasificacién muy basica con solo dos clases de objetos: por un lado, las galaxias
dominadas por discos; por el otro, las dominadas por bulbos.

En la Figura 4.2 se presenta una adaptacion del diagrama de flujo con el que Mo et al.
(2010b) esquematizan el proceso de formacién de galaxias. Es importante notar, como
explican los autores, que la separacion entre las diferentes etapas no es tan nitida como
sugiere la Figura. Por ejemplo, es posible que el gas frio no tenga tiempo suficiente para
asentarse en un disco antes de que se produzca una fusién importante. En cualquier
caso, la evolucién de la proto-galaxia luego del enfriamiento de los bariones y, por lo
tanto, la morfologia del objeto final, dependen en gran medida de las propiedades que
el gas hereda del halo de materia oscura. En particular, como puede observarse, el MA
del sistema juega un rol fundamental. Respecto a este fenémeno, el escenario estandar

asume que:
» El MA del halo (materia oscura + gas) se origina a partir de torques de marea.
= La materia oscura y el gas adquieren distribuciones de MA especifico idénticas.

= El gas conserva su MA especifico a medida que se enfria y colapsa.
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Figura 4.2: Diagrama de flujo que representa el proceso de formacion galactico. Los caminos que

conducen a la formacién de diferentes tipos de galaxias se muestran junto con los procesos fisicos mas

relevantes. Diagrama adaptado de Mo et al. (2010b)

De acuerdo a este esquema, es razonable esperar una correlacion significativa entre
ciertas propiedades de las galaxias, como su morfologia o su color, y el MA de los halos
de materia oscura en que habitan. Si bien es cierto que los numerosos procesos que siguen
al enfriamiento del gas pueden modificar la huella que el halo anfitrién imprime en la

galaxia, también es verdad que muchos de estos procesos correlacionan, ellos mismos, con
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propiedades del halo o del entorno cosmologico del sistema. Por ejemplo, los encuentros y
fusiones con objetos vecinos, que pueden producir cambios significativos en la estructura
de la galaxia en formacion, son capaces también de modificar el MA obtenido a través
de torques de marea. Como esta clase de encuentros tienen direcciones preferenciales de
ocurrencia a lo largo de los filamentos cosmicos, es posible que una desviacion sistematica
respecto al comportamiento predicho por la TTT (por ejemplo, un exceso de alineacién
con respecto a los filamentos) correlacione con las fusiones y, por lo tanto, con un exceso
de sistemas esferoidales. En otras palabras, si el MA de los halos no es suficiente para
determinar la morfologia de las galaxias, otros aspectos asociados a su evolucion tardia,
como las desviaciones respecto al comportamiento lineal o el grado de (des)alineacién

con la estructura en gran escala, podrian ayudar a establecer una correlacion mas clara.

4.2. Meétodos

En esta Seccién describimos las simulaciones del proyecto EAGLE con las cuales rea-
lizamos nuestro analisis. Ademads, presentamos los métodos utilizados para identificar
estructuras, la definicion de la muestra de halos y galaxias y los estimadores que adop-

tamos para estudiar la evolucién de sus propiedades.

4.2.1. Simulaciones EAGLE

El proyecto EAGLE (Schaye et al., 2015; Crain et al., 2015) consiste en un conjunto
de simulaciones numéricas cosmoldgicas realizadas con una implementacion de hidro-
dindmica de particulas suavizadas (SPH, Smoothed-Particle Hydrodynamics) mediante
una versién modificada del cddigo GADGET (Springel, 2005). Con el fin de modelar los
procesos relevantes para la formacion de galaxias que se producen en escalas menores a
la resolucion de las simulaciones (como el feedback estelar y los AGN), en EAGLE se uti-
lizan prescripciones calibradas para reproducir ciertas relaciones observadas en catalogos
de galaxias: la funcién de masa estelar, la distribucién de tamanos y la relacién entre
las galaxias y la masa de su agujero negro central. Ademas de estas propiedades, diver-
sos estudios muestran que las simulaciones del proyecto reproducen con precisién otros
observables, aunque en la mayoria de los casos con ligeras discrepancias en los extremos
de la distribucién de masas estelares (para una discusién de este tema, ver por ej. van
de Sande et al., 2019). Algunos de estos resultados incluyen la relacién color-magnitud

(Trayford et al., 2015) y su conexién con la morfologia (Correa et al., 2017), la relacién
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Parametro EAGLE/DMO
Qm 0,307

N 0,693

Qb 0,04825

Hy [km s~ Mpc] 67,77

os 0,8288

Ny 0,9611
Maéxima longitud fisica de suavizado [kpc] 0.7

Numero inicial de particulas de gas 15043/ —
Ntimero de particulas de materia oscura 15043 /15043
Masa inicial por particula de gas [107 Mg)] 0,181/ -

Masa por particula de materia oscura [10” Mg] 0.970/1.150

Tabla 4.1: Pardmetros cosmolégicos y numéricos de la simulacién Ref-LL100N1504 del proyecto EAGLE,
tanto en su versién hidrodindmica (EAGLE) como en su versién de materia oscura pura (DMO). Los

valores de los pardmetros cosmolégicos corresponden a Planck Collaboration et al. (2020).

masa estelar-tamano (Furlong et al., 2017; Rosito et al., 2019) y su dispersién (Lange
et al., 2016), el contenido y estado de ionizacién del gas (Lagos et al., 2015; Bahé et al.,
2015) y propiedades dindmicas de las galaxias como su MA especifico (Lagos et al.,
2018).

El proyecto estd conformado por una serie de simulaciones con diferentes resolucio-
nes y volimenes, cada una con una versién hidrodindmica (que llamaremos EAGLE) y
otra de materia oscura pura, es decir, sin gas (DMO o dark matter only). Las particu-
las de materia oscura en cada par EAGLE-DMO estan identificadas con los mismos
nimeros y comienzan con idénticas condiciones iniciales, lo cual permite establecer una
correspondencia entre las estructuras que se forman en ambas realizaciones (por ejemplo,
comparando las particulas que dichas estructuras tienen en comun) y analizar la depen-
dencia de sus propiedades con la presencia o ausencia de bariones. También permite, a la
inversa, estudiar de qué modo las galaxias en la simulacién hidrodinamica correlacionan
con las propiedades de los halos en la versién DMO, tal como veremos en la segunda
parte de este Capitulo.

Concretamente, en nuestro trabajo utilizamos la simulacién Ref-L100N1504, cuya ver-

sién hidrodindmica sigue la evolucién de 2 x 15043 particulas en un volumen ciibico
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periédico de 66,7 h~! Mpc de lado, desde una época que corresponde a un corrimien-
to al rojo o redshift = = 20 hasta z = 0 (tiempo presente). Inicialmente se tiene
el mismo numero de particulas de gas y materia oscura, con un masa por particula
Mam = 6,57 x 106 h~' M, para la materia oscura y una masa inicial por particula
Mgas = 1,22 x 108 h™! Mg, para el gas. En la Seccién 4 de Schaye et al. (2015) se puede
encontrar una descripcion detallada de los métodos utilizados para transformar el gas
en estrellas y agujeros negros a medida que avanza la simulacion, asi como de los demas
procesos fisicos que ocurren en escalas por debajo de su resolucién. Por el lado de las
interacciones gravitatorias, hasta redshift z = 2,8 se tiene un suavizado de longitud fija
¢ = 1,8 h='kpc en unidades comdviles (equivalente a una esfera de Plummer con radio
de escala €) y a partir de ese momento se adoptan unidades fisicas, alcanzando una lon-
gitud maxima ¢ = 0,47 h~'kpc. En el caso de la versién DMO, las tinicas diferencias son
el nimero total de particulas, que se reduce a 1 x 15043, y la masa de las particulas de
materia oscura, cuyo valor es mgy = 7,79 x 105 h=! M. Los pardametros cosmolégicos
fueron tomados de Planck Collaboration et al. (2020) y son los que se indican en la Tabla
4.1.

4.2.2. Identificacién de estructuras

Para los analisis que presentamos en este Capitulo, la identificacion de halos y galaxias
se realiza en dos etapas. La primera es la misma tanto en EAGLE como en DMO y fue
realizada por Schaye et al. (2015). La segunda parte fue llevada a cabo mediante c6digos
propios sobre la base de los catalogos provistos por los autores de las simulaciones y de
las posiciones y velocidades de las particulas.

Concretamente, la primera etapa consiste en la identificacién de sistemas virializados
de materia oscura en la salida final de cada simulacién, correspondiente a z = 0, mediante
un algoritmo Friends of Friends (FoF, Davis et al., 1985) con una longitud de percolacién
de 0,2 veces la separacion media entre particulas. Cada una de estas estructuras es
caracterizada en primer lugar por su masa Mgy = NyMgm, donde Ny es el nimero
de particulas que la componen; luego, mediante la determinacion de la posicion rey,
y velocidad v, de su centro de masa, del radio R, que encierra una sobredensidad
promedio 200 mayor que la densidad media de la simulacién y de la masa M,;, contenida
en dicho radio.

La segunda etapa corresponde a la identificacion y caracterizacion de la subestructura

central de cada halo. En el caso de EAGLE, donde consideramos las estrellas y el gas,
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Figura 4.3: Recorte de 5 h~! Mpc de profundidad en la simulacién hidrodindmica Ref-L100N1504 del
Proyecto EAGLE. Se puede ver, de izquierda a derecha y de arriba a abajo, el campo de densidad de
materia oscura, los halos FoF de la region, el campo de densidad del gas y el campo de densidad de

estrellas, respectivamente. La Figura fue realizada utilizando PY-SPHVIEWER (Benitez-Llambay, 2015).

esto es equivalente a definir la galaxia central y sus propiedades. Para ello, primero
determinamos la posicién r,;, dentro de cada sistema en donde se encuentra el minimo
de potencial gravitatorio y luego, siguiendo a Ferrero et al. (2021), identificamos las
particulas de materia oscura, gas y estrellas que residen en el interior de una esfera de
radio R = 0,15R,4, alrededor de ry,;,. De este modo, definimos como “galaxia central”

al subconjunto de particulas estelares y de gas en esa regién, mientras que las particulas
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Figura 4.4: Dos ejemplos de grupos FoF (halos) y de sus subestructuras centrales (galaxias y halos
interiores). El circulo exterior de puntos azules muestra el radio virial Ryiy; el circulo interior de trazos
rojos, el radio galdctico Rga = 0,15Ry;,. De arriba a abajo y de izquierda a derecha se muestran las
distribuciones aisladas de materia oscura, gas, estrellas y finalmente el sistema completo. El halo de
la derecha aloja una galaxia central repleta de gas, mientras que el de la izquierda, que contiene una
cantidad similar de particulas gaseosas, tiene una galaxia central compuesta casi exclusivamente por

estrellas.

de materia oscura en la misma esfera constituyen lo que llamaremos “halo interior” (ver
Figura 4.4).

Es importante notar que, en ocasiones, el algoritmo FoF' realiza conexiones “espurias”
entre estructuras vecinas que no conforman verdaderos sistemas virializados. Cuando
esto ocurre, algunas de las asunciones sobre las que se basan nuestras hipotesis dejan de
tener sentido, como por ejemplo la que establece que la galaxia central hereda el MA
especifico de su halo anfitrién. Una manera de identificar estos casos consiste en estudiar
la distancia entre la posiciéon del centro de masa del grupo y la posicién del minimo
de potencial gravitatorio. En los grupos relajados, el centro de masa y el minimo de
potencial se encuentran relativamente cerca uno del otro. En los grupos no virializados,
en cambio, el centro de masa suele ubicarse en algin punto intermedio entre varias
subestructuras, mientras que el minimo de potencial se encuentra en el interior de alguna
de ellas (tipicamente la mds masiva). Para evitar este problema, entonces, consideramos

en nuestro andlisis inicamente aquellos halos cuyo centro de masa se encuentra a menos
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Figura 4.5: Ejemplo de un grupo FoF relajado (izquierda) y de otro conformado por estructuras
que el algoritmo conecté de manera espuria (derecha). En cada panel, la curva de trazos delimita
aproximadamente el contorno del grupo FoF. La cruz azul muestra el centro de masa del sistema,
mientras que el circulo rojo representa la posiciéon del minimo de potencial. La distancia entre estos

puntos estd expresada en el margen inferior derecho, en unidades del radio virial Ry;,.

de medio radio virial del minimo de potencial, es decir:
dcm—min = ’rcm - I‘min| < 075Rvir~

A modo de ejemplo, en la Figura 4.5 presentamos grupos FoF con diferentes valores de
dem—min- El de la izquierda se encuentra relajado, con un valor dey_min = 0,05 Ry, El
de la derecha, con un valor dey—min = 0,99R,;., representa un grupo no virializado que
descartamos en nuestro estudio.

Con las estructuras definidas, implementamos una restriccién que consiste en conside-
rar sélo aquellos sistemas cuyo halo FoF en la simulacién hidrodindmica (EAGLE) tiene
definida una contraparte en la simulacién de materia oscura pura (DMO). La determina-
cién de pares de halos EAGLE-DMO se realiza comparando los niimeros de identificacién
de las particulas de materia oscura en ambas simulaciones, ya que sus valores codifican
de igual manera las correspondientes coordenadas lagrangianas. En la practica, dado un
grupo FoF en EAGLE, seleccionamos las 50 particulas de materia oscura mas ligadas
gravitacionalmente y luego las localizamos en la simulacién DMO. Si mas de la mitad
de ellas se encuentran en un mismo grupo FoF, establecemos un vinculo entre ambos

halos. Luego, repetimos el procedimiento sobre los grupos FoF en la simulacion DMO
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y buscamos la posicién de sus homélogos en EAGLE. Més del 95 % de los sistemas con
M > 2 x 10 b=t Mg, se pueden emparejar de forma biyectiva, y esa fraccién se acerca
a la unidad para M, > 7 x 10 b1 M, de modo que esta restriccién practicamente

no afecta el tamano de la muestra con la que realizamos nuestro analisis.

Por tultimo, en nuestro estudio utilizamos tunicamente galaxias centrales cuya masa
estelar es mayor a 10° h=! M. Esto asegura contar al menos con 300 particulas estelares
por galaxia, lo cual es suficiente para resolver su distribuciéon interna y evitar sesgos en
la determinacién de propiedades dindmicas como el MA y la morfologia (ver por ej.
Bett et al., 2007). Estas condiciones producen una muestra de 1542 galaxias con sus

respectivos halos anfitriones y contrapartes DMO.

4.2.3. Propiedades de los halos y las galaxias

El paso siguiente consiste en determinar las propiedades de interés para estudiar la
conexién halo-galaxia. Mas aun, estamos interesados en aspectos asociados a la variacién
temporal del MA, con lo cual debemos definir un método que nos permita caracterizar
los sistemas no sé6lo a tiempo presente, sino también a lo largo de su evolucion.

Siguiendo a Lépez et al. (2019, 2021), en este trabajo adoptamos un enfoque lagran-
giano en el que las particulas asociadas a halos y galaxias en z = 0 son seguidas hacia
atras en el tiempo hasta sus condiciones iniciales. De este modo, dada una estructura
identificada a tiempo presente, las propiedades de la correspondiente proto-estructura
o “parche lagrangiano” en los pasos temporales previos son determinadas utilizando el
mismo conjunto de particulas.

Un detalle a tener en cuenta es que, debido a la naturaleza de la implementacion SPH
en EAGLE, una particula estelar en z = 0 representa una poblacién de estrellas comple-
tamente evolucionada que, a medida que se sigue hacia atras en el tiempo, se transforma
en una particula de gas progenitora. Este proceso se puede seguir sin ambigiiedades da-
do que cada particula estelar tiene un numero de identificacién tnico, heredado de la
particula de gas de la que se formé. Sin embargo, debido a que la simulacion implementa
procesos de pérdida de masa estelar, la masa de los pares lagrangianos gas/estrella no
se conserva durante la evolucion. En nuestro analisis, cuando nos referimos a las propie-
dades de galaxias en una dada época, siempre nos referimos al conjunto de particulas
lagrangianas tal como se encuentran en dicho paso temporal, independientemente de que

a tiempo presente hayan sido identificadas como gas o como estrellas.
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Forma y momento angular

La mayoria de los andlisis en este Capitulo se desprenden del calculo del MA. Esta
propiedad se define de un modo similar a como hicimos en los Capitulos 2 y 3, pero en

este caso se determina tanto para los halos FoF como para sus galaxias centrales y halos

interiores.
El MA al tiempo t esta dado por:
N
J(t) = ma(t)xa(t) x val(t),
a=1

donde N es el nimero de particulas en el sistema y my(t), Xo(t) v va(t) denotan,
respectivamente, la masa, posicién y velocidad con respecto al centro de masa de la a-
ésima particula. A partir de esta cantidad calculamos también el pardmetro adimensional

de spin de Bullock et al. (2001) a tiempo presente:

A= Jo
V2MyiV Rie’
donde Jy = |J(z = 0)] y V es la velocidad circular del sistema en el radio virial,

V — GMyiy

vir
Crecimiento neto del momento angular

En la Seccién 4.3 vamos a retomar el enfoque de Lépez et al. (2019, 2021) para los halos
de materia oscura. Por ello, repasamos brevemente nuestra clasificacién. El crecimiento
neto del MA de los halos se define sencillamente como el cociente entre el médulo del
MA a tiempo presente (z = 0) y el del correspondiente proto-halo en las condiciones
iniciales de la simulacién (z = 20):

Jo
Jini

Si separamos la poblacién en pequenos intervalos de masa y analizamos sus distribuciones

Jor =

de Jg, los terciles de cada distribucién permiten definir muestras de halos cuyo MA ha
crecido por encima, en consistencia o por debajo de la mediana correspondiente a su
masa. En otras palabras, podemos clasificar a los halos de acuerdo a si el crecimiento
neto de su MA ha sido alto, medio o bajo. En lo que sigue, abreviamos estas categorias
como H (high), M (medium) y L (low), respectivamente.

Con esta clasificacion pretendemos capturar desviaciones sistematicas respecto a las

predicciones de la TTT. El andlisis se explica de manera detallada en la Subseccion 2.2.2
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Figura 4.6: Clasificacién de acuerdo al crecimiento neto del MA de los halos de materia oscura en
EAGLE. El eje horizontal representa la masa FoF de la poblacién de halos, mientras que el eje vertical
muestra el logaritmo de Jg = J.—o/Jini. Los puntos verdes, celestes y rojos representan, respectiva-
mente, los halos cuyo MA ha crecido por encima (H), en consistencia (M) o por debajo (L) de lo que
se espera segun la TTT. El ajuste lineal en linea de trazos negra muestra claramente que los halos mas

masivos adquieren tipicamente méas MA.

del Capitulo 2; aqui simplemente resumiremos la idea principal. La Figura 4.6 muestra la
dependencia de J,, con la masa de los halos. Los objetos mds masivos presentan tipica-
mente un mayor crecimiento neto de MA. Esto es consistente con la idea de que los halos
mas masivos colapsan mas tarde y, por lo tanto, adquieren MA por torques de marea
durante més tiempo. Al considerar un intervalo pequeno de masa, los puntos verdes (H)
y rojos (L) definen los terciles extremos de la distribucién de J,,. Como su apartamien-
to del comportamiento mediano, dado por los halos M (en celeste), no depende de la

masa, lo interpretamos como una desviacion sistematica respecto a las predicciones de
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la TTT. Los halos H (L) deben colapsar tipicamente més tarde (temprano) por algin
factor asociado a su entorno o sus propiedades intrinsecas, o adquirir (perder) MA a

través de mecanismos no tenidos en cuenta en el modelo.

Pérdida de momento angular en Ry,

Otro modo de caracterizar desviaciones respecto a la evolucién predicha por la TTT
consiste en estudiar especificamente lo que ocurre durante las etapas finales de formacién
de estructuras. Un ejemplo es el trabajo de Zavala et al. (2016), en el que analizan la
co-evolucion del MA especifico de los halos de materia oscura y de los bariones que
componen las galaxias centrales en EAGLE. Entre sus resultados, los autores muestran
que la pérdida de MA especifico que experimentan las estrellas de una galaxia en la
etapa final de su formacién, AM,.[Stars|, correlaciona de manera significativa con la
morfologia galactica a tiempo presente. Las particulas estelares de galaxias dominadas
por bulbos pierden sistematicamente mas MA que las dominadas por discos. Mas atn,
muestran que existe una clara relacién entre AMs[Stars] y la pérdida de MA de los
correspondientes halos interiores, AM)qs[inner DM].

En este trabajo decidimos explorar la conexion entre los halos de materia oscura y
las galaxias centrales a partir del enfoque que sugiere el estudio de Zavala et al. (2016).
Para ello, definimos la pérdida de MA especifico de las diferentes componentes de un

halo (materia oscura, gas y estrellas) como:
AMIOSS = jmax._ J0 (41)

donde jax €s el MA especifico maximo de dicha componente a lo largo de su evolucién
y Jjo es su valor a tiempo presente (z = 0). A pesar de que la expresién es la misma,
nuestra definicion difiere ligeramente de la que utilizan Zavala et al., dado el modo en
que seguimos la evolucién de los bariones. En dicho estudio, las particulas lagrangianas
en cualquier época son solo aquellas que se pueden seguir hasta tiempo presente. De este
modo, cuando determinan propiedades, utilizan un nimero menor (mayor) de particulas
estelares (gas) a medida que retroceden en el tiempo. Nosotros, en cambio, realizamos el
calculo de propiedades con el conjunto completo de particulas que constituye el corres-
pondiente parche lagrangiano. Ni en nuestro andlisis ni en el de Zavala et al. se conserva
la masa de los sistemas, pero nuestro enfoque garantiza trabajar en todo momento con

el mismo nimero de particulas.
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Figura 4.7: Evolucién del MA especifico, j, de las estrellas y la materia oscura en el interior de Rga) para
cuatro halos de las simulaciones EAGLE y DMO. En cada panel se muestra cémo varfa log(j) en funcién
del logaritmo del factor de escala log(a). Las curvas roja y violenta corresponden, respectivamente, a
las estrellas de la galaxia central y a la materia oscura del halo interior en un sistema de la simulacién
EAGLE. La curva negra muestra la evolucién del MA especifico para el halo interior de la contraparte

DMO. La recta gris de trazos indica la evolucién predicha por la TTT durante el régimen lineal.

Es importante destacar algunas cuestiones referidas a la pérdida de MA de diferentes
componentes de los halos, cuya magnitud esta relacionada con los limites “arbitrarios”
que se establecen para definir sus fronteras (algoritmo FoF, radio virial o radio galdctico).
Durante las etapas lineales, la evolucién del MA especifico de un halo sigue el compor-
tamiento predicho por la TTT y crece de manera proporcional al tiempo cdsmico t.
Alrededor de la época de turnaround, el MA alcanza un valor maximo y a partir de ese
punto se mantiene mas o menos constante. Sin embargo, durante la etapa final es comtn
que ciertos mecanismos transfieran material con MA alto hacia las regiones exteriores
del halo (Frenk et al., 1985; D’Onghia & Navarro, 2007; Zavala et al., 2008). Por cons-

truccién, entonces, al seleccionar particulas que a tiempo presente se encuentran en las
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regiones interiores se obtiene una muestra cuyo MA tipicamente disminuye en ese mismo
periodo. Por ejemplo, si se consideran las particulas en el interior de Ry, la pérdida de
MA luego del turnaround es relativamente baja, pero suele ser aiin menor si se tienen en
cuenta todas las particulas del halo FoF. Por el contrario, el halo interior pierde entre
un 80 % y un 90 % de su MA especifico luego de alcanzar su valor maximo. Este efecto

se puede ver claramente en el ejemplo de la Figura 4.8.
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Figura 4.8: Pérdida de MA en las etapas finales de formacién de un halo. Las diferentes curvas
muestran la evolucién del MA especifico de las particulas de materia oscura pertenecientes al halo FoF
y a distintas fracciones de su radio virial. La curva de puntos representa la evolucion predicha por la

TTT durante el régimen lineal.

Morfologia de las galaxias

Con el fin de mantener nuestro analisis simple, decidimos clasificar las galaxias cen-

trales utilizando sélo dos categorias: galaxias dominadas por un bulbo (“elipticas”) o
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dominadas por un disco (“espirales”). Existen diferentes atributos que permiten asig-
nar estos tipos morfoldgicos. En nuestro trabajo la clasificacién se basa en parametros
dindmicos determinados a partir de las particulas estelares de cada galaxia. El prime-
ro de estos parametros es la fraccion de energia cinética estelar invertida en rotacién

ordenada (Sales et al., 2010), definida como:

Krot 1 m jz ?
ot = —2 = —(£), 4.2
frot = g K*Z 2 (R) (4.2)

donde K, es la energia cinética total de las estrellas de la galaxia, m es la masa de

cada particula estelar, j, es la proyeccion de su MA especifico en la direccién del MA
total de la componente estelar de la galaxia, J,, y R es su distancia cilindrica al eje
z, definido por la direccion de J,. La sumatoria se hace considerando unicamente las
particulas estelares que rotan en el mismo sentido que el sistema, es decir, sin tener en
cuenta las particulas contrarrotantes (Correa et al., 2017). En sistemas con movimientos
predominantemente circulares, k.. se aproxima a la unidad, mientras que tiende a cero en
esferoides soportados por presion. De este modo, definimos un valor critico en k.o = 0,5,
por encima (debajo) del cual las galaxias se consideran dominadas por un disco (bulbo).
Nuestro valor es ligeramente menor al que se utiliza en otros trabajos (por ej. Ferrero
et al., 2021), pero esta diferencia se compensa por el hecho de descartar las particulas
contra-rotantes en el computo de K.

Para poder comparar mejor nuestros resultados con los que aparecen en otros estudios,
realizamos una segunda clasificacion morfolégica utilizando como parametro el cociente
entre la masa estelar contenida en el bulbo de cada galaxia y su masa estelar total. Este
pardmetro se conoce como stellar bulge-to-total mass ratio o B/T. Para determinar B/T
medimos en cada sistema la distribucion de j,/|jga|, donde |jga1| es el MA especifico total
de la componente estelar de la galaxia. Tipicamente, las estrellas que constituyen el bulbo
se distribuyen alrededor de j,/|jga| = 0 de manera mas o menos simétrica, dado que se
trata de sistemas esferoidales, soportados por dispersion de velocidades y con un niimero
similar de particulas rotantes y contra-rotantes. Las estrellas del disco, por otro lado, se
mueven en érbitas mas circulares y de manera coherente con la direccién del MA total,
de modo que presentan valores positivos de 7, y, por lo tanto, se acumulan en la regién
derecha de la distribucion. Estas caracteristicas se pueden observar en la Figura 4.9,
donde se muestran los histogramas de j,/|jzal| para nueve galaxias en nuestro estudio.
La importancia relativa de la componente esferoidal se puede estimar, de este modo,

definiendo la masa del bulbo como el doble de la masa a la izquierda de j,/|jza| = 0, es



4.2 Métodos 145
T~~~ "~ 1 " " T T T — T T~ T T T T 1]

L B/T =0.95 3 Total I B/T =087 3 Total T B/T =050 [ Total 1

250 491 7 | Bubo ¥ .. —093 @ 27 | Bulbo ¥ .  —024  ZZ Bulbo

[ kot = 0.21 2L ulbo r+ k.. =023 P “~4 ulbo + k. =0.24 uibo 1

2.0F

// //././A/.“.:

27

(0] (22 T e e L P P TV A s - s e SRRl S L A
L50F B/T =049 [ Total = p/7 =048 o [ Total = p/7 =047 [ Total
[ ooy = 0.46 777 Bulbo T g = 0.42 | Bulbo T 4. =041 22 Bulbo 3
1.25F . - .
100 . - .
3 ] - ]
2075 : T )
0.50F T T .
/// | /// i // ;
0.00 //////////m////////
2.0F B/T =0.22 3 Total 1 B/T =0.17 [ Total 1 B/T =0.15 [ Total -
[ Kror = 0.62 22 Bulbo 1 g, =074  EZZ | Bulbo 1 4 =072  ZZ Bulbo 4
Lsf : -
Lof -
0.5F -
0‘0- //// Azza . L
-1 0 1 -1 0 1
]z/ jgal

Figura 4.9: Distribucién del pardmetro j,/|jza1| para diferentes galaxias en nuestro estudio. La curva
negra representa el total de estrellas de cada galaxia. Realizamos la descomposicién dinamica definiendo
la masa del bulbo como el doble de la masa a la izquierda de j, = 0 (regién sombreada roja). En el
margen superior izquierdo se muestran los valores de B/T derivados de este andlisis, asi como los valores

correspondientes de Kyot.

decir:

Myabe = 2M(]Z < O) (43)

A partir de esta medicién determinamos B/T = Mpuno/Mior, donde M, es la masa
estelar total de cada galaxia. Al igual que con k.4, establecemos un valor umbral B/T =

0,5 que discrimina sistemas dominados por un bulbo (B/T > 0,5) y sistemas dominados
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por un disco (B/T < 0,5)

Notamos que el estimador que utilizamos para realizar la descomposicion dinamica,
jz / |jgal
et al., 2003), donde j.(E) es el MA especifico que le corresponderia a cada particula

, difiere en un factor de normalizacién de la circularidad € = j,/jee(EF) (Abadi

si tuviera una orbita circular con la misma energia E. La distribucién de € presenta
una caracteristica bimodalidad, con un pico simétrico alrededor de € ~ 0 y otro cerca
de € ~ 1, dado que la proyeccion j, de cada estrella tiene como valor méaximo posible
a Jeirc(E). De este modo, la circularidad permite identificar la estructura interna de la
galaxia e incluso diferenciar discos gruesos y finos (ver, por e€j., la Figura 2 en Abadi
et al., 2003). Sin embargo, el célculo de la circularidad involucra la determinacién de la
energia E de cada estrella, lo cual resulta computacionalmente muy costoso. Mas atn,
a los fines practicos de nuestra clasificacién la normalizacién de la distribucién de j, no

es importante, dado que la condicién en la ecuacién (4.3) sélo depende del signo de j,.

Krat 6 | Ko

B/T = 0.94 jee : B/T=0.74

Figura 4.10: Distribucién espacial de particulas estelares (amarillo) y de gas (celeste) en cuatro ga-
laxias, proyectadas en la direccién de su eje menor y en la direccién de su eje intermedio, es decir, de
frente y de canto, respectivamente. Tanto para el pardmetro s, como para B/T, las galaxias en la fila
superior estdn dominadas por bulbos (elipticas), mientras que las de la fila interior estdn dominadas

por discos (espirales).

En la Figura 4.10 presentamos la distribuciéon espacial de gas y estrellas en cuatro ga-
laxias cuya clasificacién de acuerdo a ambos criterios, k.o vy B/T, coincide: dos elipticas

(fila superior) y dos espirales (fila inferior). Es interesante notar que el aspecto visual
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de cada sistema es consistente con el tipo morfolégico que se le ha asignado. Mas aun,
si bien los parametros que utilizamos para realizar la clasificacién se calculan utilizando
exclusivamente las particulas estelares, el gas sigue, en estos casos, el comportamiento
esperado para cada clase. Las dos galaxias elipticas contienen poco gas, y sus estrellas
se distribuyen espacialmente de modo triaxial. Las galaxias espirales tienen, en cambio,
una fraccion importante de gas distribuido en un disco sobre el plano en el que se en-
cuentra también la mayoria de las estrellas. Se puede notar incluso la presencia de brazos

espirales.

Frente Canto Frente Canto

Figura 4.11: Lo mismo que en la Figura 4.10, pero en este caso con sistemas cuya clasificacion es
diferente si se considera k.ot 0 B/T. Las galaxias en la fila superior son elipticas de acuerdo a k,ot, pero

espirales de acuerdo a B/T, mientras que en los sistemas de la fila interior ocurre a la inversa.

La Figura 4.11 muestra otras cuatro galaxias, pero en este caso se trata de sistemas
que cada parametro clasifica de manera diferente. Las galaxias de la fila superior son
elipticas de acuerdo al criterio de ko, pero espirales si se considera B/T. El disco de
gas que contienen cerca del centro sugiere que una fraccién importante de la masa gira
de manera ordenada, aunque en este caso la energia cinética rotacional de las estrellas
no es suficiente para que los sistemas sean clasificados como espirales. Por otro lado, las
estrellas presentan una distribucién espacial triaxial, pero a pesar de esto la masa de la
componente esferoidal que arroja el analisis de la distribucién de j,/|jga| no constituye

mas del 50 % de la masa estelar total, y por lo tanto tampoco podemos considerarlas como
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galaxias elipticas. En la fila inferior la relacion se invierte, pero la situacion es parecida:
sistemas con una fraccién considerable de estrellas rotando de manera ordenada sobre
el plano de un disco gaseoso, pero también con una cantidad importante distribuidas de
manera triaxial para formar un bulbo. En todos estos casos, como es de esperar, tanto
Krot cOmo B/T estan muy préximos a su valor de corte.

De manera més general, es evidente que k.o y B/T no son dos cantidades indepen-
dientes. Las galaxias con fracciones altas de energia cinética estelar invertida en rotaciéon
ordenada tienen, por lo general, bulbos con una baja importancia relativa. A la inver-
sa, los sistemas en donde la masa de la componente esferoidal es alta en relacién a la
masa total presentan, tipicamente, valores bajos de k... Sin embargo, la clasificacién
morfoldgica puede ser ambigua, como ya hemos visto en las Figuras 4.10 y 4.11. En par-
ticular, hay un nimero importante de galaxias con valores bajos tanto de k., como de
B/T. Para evitar esta indeterminacién, en nuestro trabajo consideramos como galaxias
elipticas o espirales inicamente a aquellos sistemas para los cuales los dos parametros
arrojan la misma clasificacion. En la Figura 4.13, las lineas de trazos marcan los valores
de corte de cada parametro: los puntos rojos y azules muestran, respectivamente, las
galaxias dominadas por bulbos y discos de acuerdo al doble criterio, mientras que los
puntos grises representan los sistemas que cada parametro clasifica de manera diferente
y que, por lo tanto, no contamos en ninguna de las dos categorias.

Utilizando este criterio, de la muestra de 1542 sistemas, el 29 % (440) constituyen
galaxias espirales o dominadas por discos, mientras que el 54 % (838) son clasificadas
como elipticas o dominadas por bulbos. El 17 % restante (264) cae en categorias diferentes
de acuerdo al parametro utilizado, y por lo tanto no las consideramos ni espirales ni

elipticas.

4.3. Crecimiento neto del M A vs morfologia galactica

En el Capitulo 2 vimos que los halos de materia oscura presentan una correlacion
significativa entre sus desviaciones respecto a las predicciones de la TTT, algunas de sus
propiedades intrinsecas (como la alineacién MA-forma, el tiempo de formacién y el grado
de soporte rotacional) y la distribucién de materia de su entorno (Lépez et al., 2019).
Al considerar estos resultados junto con la conexion que el escenario estandar establece
entre las propiedades dinamicas de los halos y las galaxias en su interior, es natural

preguntarse si la clasificacion en base al crecimiento neto del MA, es decir, la separacion
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en halos L, M y H (ver Subseccion 4.2.3) podria permitir identificar estructuras que

alojan galaxias con morfologias especificas.

4.3.1. Propiedades de los halos H, M y L en EAGLE

Para explorar esta posibilidad, primero debemos corroborar que en EAGLE se puedan
reproducir los resultados de Lopez et al. (2019). En la Figura 4.12 se puede ver un analisis
andlogo al que presentamos en las Figuras 2.2 y 2.3 del Capitulo 2, en este caso para
los halos FoF en EAGLE. El panel izquierdo muestra la distribucién del coseno del
angulo entre la direccion del MA, J, y los ejes mayor y menor del tensor de inercia, i
e i3, respectivamente. El drea sombreada indica, con un 67 % de confianza, la regién del
histograma que corresponde a una orientacién aleatoria del MA respecto a los ejes. Como
se puede apreciar, los resultados son cualitativamente similares a los obtenidos en Lopez
et al. (2019): el MA estd tipicamente alineado con i; v perpendicular a i; sin embargo,
los halos H presentan una senal de alineacién o perpendicularidad sistematicamente mas
fuerte que los halos L. Para confirmar esto realizamos una prueba de hipotesis, asumiendo
la igualdad entre las distribuciones de las muestras L y H como hipétesis nula y tomando
un nivel de significancia del 99 % (o = 0,01). Mediante el test de Kolmogorov—Smirnov
(K-S) obtenemos el estadistico D = 0,23 (D = 0,15) para la alineacién entre J y el eje
i; (i3), lo cual implica un valor-p = 5 x 1072 (valor-p = 1 x 10~?). Como se puede ver,
los resultados permiten rechazar la hipdtesis nula de manera categoérica.

Por su parte, el panel derecho muestra la distribucién de log()\), el logaritmo del
parametro adimensional de spin, para halos L y H en rojo y verde, respectivamente. En
este caso, también, las senales son cualitativamente consistentes con las obtenidos en
Lépez et al. (2019): los halos H estén, en general, més soportados por rotacién que sus
contrapartes L. Una nueva prueba de hipotesis mediante el test de K-S permite afirmar,
con un estadistico D = 0,19 y un valor-p = 2 x 1078, que las distribuciones son, en
efecto, diferentes. De acuerdo a estos resultados, la alineacién que se observa en el panel
izquierdo podria ser una consecuencia del modo en que los halos adquieren MA. Aquellos
con mayor crecimiento neto del MA colapsan mas facilmente en la direccién de su eje de
rotacién, conservan la alineacién entre J e i3 y alcanzan el tiempo presente con un mayor
soporte rotacional. Los halos L, por otro lado, posiblemente sufren fusiones o cambios
bruscos en su entorno que modifican la direccién de su MA, impiden su crecimiento neto
y disminuyen el grado de soporte rotacional, sin dar tiempo al sistema de acomodar su

forma a la nueva dindmica.
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Figura 4.12: Alineacién entre el MA y los ejes de forma (izquierda) y distribucién del pardmetro de
spin A (derecha) de los halos FoF en EAGLE. En ambos paneles, las lineas rojas y verdes corresponden,
respectivamente, a las muestras L y H. En el panel izquierdo, las curvas continuas (de puntos) muestran
la alineacién entre el eje menor is (mayor i;) y la direccién del MA J. El drea sombreada representa la
regién de alineacién nula con un intervalo de confianza del 67 %. En el panel derecho se puede ver un

histograma de log(\). Las lineas de trazos verticales indican el valor medio de cada distribucién.

4.3.2. Morfologia de los galaxias

Con la constatacién de las diferencias entre los halos clasificados de acuerdo al creci-
miento neto de su MA, a continuacién analizamos las propiedades de las galaxias en su
interior. La Figura 4.13 muestra de qué modo los parametros morfoldgicos k.o y B/T
correlacién entre si y con las muestras L y H. Al contrario de lo que esperabamos, la
morfologia de las galaxias centrales no presenta una dependencia significativa con el cre-
cimiento neto del MA de sus halos anfitriones. En efecto, las distribuciones marginales
en los paneles arriba y a la derecha del gréafico principal muestran que los parametros
morfologicos toman valores muy similares en halos L y H. Un anélisis mediante el test
de K-S confirma que no se puede rechazar la hipétesis nula: con un estadistico D = 0,08
y un valor-p = 0,05 (D = 0,07, valor-p = 0,19), las distribuciones del pardmetro B/T
(Krot) en halos L y H son indistinguibles. Si consideramos la clasificaciéon morfolégica
de galaxias basada en el criterio doble, el 53 % de los halos L aloja sistemas dominados
por bulbos, mientras que el 30 % contiene sistemas dominados por discos; en el caso de
los halos H, los porcentajes son 56 % y 28 %, respectivamente. Como se puede ver en
la Tabla 4.2, considerar los pardmetros k.., y B/T por separado no cambia de manera

considerable la proporcion relativa de tipos morfologicos que habitan en cada clase de
halo.
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Figura 4.13: Relacién entre k.ot y B/T para galaxias en halos L y H. Cada galaxia estd representada
por un punto cuyo color indica la clasificacién del halo en que habita: en rojo se indican los sistemas
en halos L; en verde, los que estdn en halos H. Las lineas de trazos indican los valores de corte para
la clasificacién morfoldégica: kot = 0,5y B/T = 0,5. Las distribuciones marginales asociadas a cada
parametro se pueden ver en los paneles arriba y a la derecha del grafico principal, con las muestra L en

rojo a rayas horizontales y la muestra H en verde punteado.

Si bien es llamativo que los halos L y H no difieran en el tipo morfolégico de galaxias
que los habitan, no se trata de un resultado del todo inesperado. Las escalas involu-
cradas en los procesos que forman galaxias espirales o elipticas y halos L. o H son, en
principio, distintas. Mientras que gran parte de la fisica que produce los diferentes tipos
morfolégicos ocurre en escalas de unas decenas de kpc (fusiones entre galaxias menores,
colas de marea producidas por pasos cercanos, inestabilidades en los discos, etc), las
desviaciones respecto a la TTT se asocian a fendémenos cuya escala se aproxima mas al
tamano de los halos y de la estructura en gran escala, es decir, en el orden de los Mpc.
En Lépez et al. (2021), por ejemplo, mostramos que el MA de los halos L y H a tiempo

presente se orienta de un modo muy diferente con respecto a los filamentos cosmicos,
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Krot B/T Krot N B/T
Bulbo | Disco | Bulbo | Disco | Bulbo | Disco
L | 70% 30% | 53% | 47% | 53% | 30%
2% 271% | 56% | 4% | 56% | 27%
Hl 1% 29% | 57% | 43% | 56% | 28%

Tabla 4.2: Fraccién de galaxias con diferentes tipos morfolégicos que habitan en halos clasificados de
acuerdo al crecimiento neto de su MA, J,,. Los pares de filas Bulbo/Disco muestran el porcentaje de
galaxias de cada clase que habita en halos L (rojo), M (azul) y H (verde), de acuerdo al pardmetro que

se indica en la parte superior de cada columna: k.o, B/T y ambos criterios al mismo tiempo.

y que estas diferencias surgen principalmente a partir de z ~ 2. Esto es evidencia de
que los filamentos inducen desviaciones importantes en los halos con respecto a su com-
portamiento lineal, especialmente durante la etapa final de su formacion. En esa época,
no obstante, el gas que forma las estrellas y galaxias tipicamente ya ha colapsado o lo
estd haciendo, por lo que se encuentra sujeto a procesos de menor escala cuya incidencia

sobre el tipo morfoldgico final, de acuerdo a lo que encontramos aqui, parece ser mayor.

En el mismo sentido, diversos estudios muestran que las propiedades de las galaxias
varian considerablemente entre los distintos entornos cosmolégicos, tanto en catalogos
observacionales (por ej. Dressler, 1980; Kauffmann et al., 2004; Baldry et al., 2006; Bam-
ford et al., 2009; Kreckel et al., 2011, 2012) como en simulaciones (por ej. Aragon Calvo
et al., 2019; Hahn et al., 2007b; Cautun et al., 2014). En general, se ve que las galaxias
en ambientes de alta densidad, como ctimulos o grandes filamentos, suelen ser mas rojas,
inactivas y dominadas por bulbos, mientras que las galaxias mas azules, formadoras de
estrellas y dominadas por discos tienden a encontrarse en regiones de menor densidad,
como pequenos filamentos, paredes y vacios. Si consideramos estos resultados junto con
los de Lépez et al. (2021), la ausencia de correlacién que encontramos entre halos L/H
y galaxias espirales/elipticas sugiere que los factores que producen diferentes distribu-
ciones morfoldgicas en los distintos entornos, como la presencia de gas, la densidad o la
probabilidad de fusiones, tienen un efecto mucho maéas débil sobre la evolucién del MA

de los halos.
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Figura 4.14: Evolucién de la alineacién del MA halo-galaxia en sistemas que contienen galaxias do-
minadas por bulbos y por discos. Cada panel muestra la PDF del coseno del angulo entre la direccién
del MA de los halos, Jror, y el MA de las galaxias centrales, J sal, para diferentes instantes de tiempo
representados por el corrimiento al rojo z. Las curvas continuas de color rojo y azul representan las
distribuciones para las muestras de galaxias elipticas y espirales, respectivamente. La linea de trazos
horizontal y el area sombreada muestran la regién que corresponde a orientaciones aleatorias con un

intervalo de confianza del 67 %.

4.3.3. Alineacién del M A halo-galaxia

Con el fin de indagar un poco més en la conexién entre la componente gaseosa y
la componente oscura de estos sistemas, a continuacién estudiamos de qué modo se
orienta el MA de las galaxias con respecto al de sus halos anfitriones a lo largo de su
evolucion lagrangiana. Para ello, en las Figuras 4.14 y 4.15 analizamos cémo impacta
en la distribucién de alineaciones la clasificacion de acuerdo al tipo morfologico de las

galaxias y al crecimiento neto del MA de los halos, respectivamente. Los paneles en cada
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Figura muestran la distribucién del coseno del dngulo Opop ga1 entre la direccién del MA
de los halos, jFOF, y de las galaxias, jgal para los corrimientos al rojo z = 20, 2,0,5, 0.
De manera complementaria, en la Figura 4.16 presentamos la evolucién de la mediana
de cos(fror ga) Para cada muestra. En este caso, mientras que en el panel izquierdo
separamos la poblacién de acuerdo al crecimiento neto de su MA (L y H en rojo y verde,
respectivamente), en el panel derecho discriminamos por morfologia galdctica (bulbos o

discos en rojo y azul, respectivamente).
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Figura 4.15: Evolucién de la alineaciéon del MA halo-galaxia en halos L y H. Cada panel muestra la
PDF del coseno del angulo entre la direcciéon del MA de los halos, J FoF, y €l MA de las galaxias centrales,
J gal, para diferentes instantes de tiempo representados por el corrimiento al rojo z. Las curvas continuas
de color rojo y verde representan las distribuciones para las muestras de halos L y H, respectivamente.
La linea de trazos horizontal y el area sombreada muestran la regién que corresponde a orientaciones

aleatorias con un intervalo de confianza del 67 %.

Lo primero que podemos notar es que, en general, los resultados son consistentes con
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las suposiciones del escenario estdndar (ver Subseccion 4.1.1): la direccién del MA de
proto-halos y proto-galaxias es (1) mds coincidente a medida que miramos més atras
en el tiempo; y (2) la dispersién en la distribucién de alineaciones aumenta hacia el
tiempo presente. En las etapas lineales de formacién de estructuras (es decir, para z
alto) los parches lagrangianos correspondientes tanto a la componente bariénica como a
la de materia oscura se encuentran “mezclados” y, por lo tanto, siguen de manera mas
parecida las predicciones de la TTT. Por otro lado, los fenémenos no-lineales que surgen
en las etapas finales son complejos y sus efectos mas dificiles de modelar y predecir,
por lo que clasificaciones tan sencillas como estas son incapaces de capturar de manera

precisa la evolucion de la alineacion halo-galaxia.
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Figura 4.16: Evolucién de la alineacién entre el MA de los halos FoF y de sus galaxias centrales. El
eje vertical muestra la mediana del coseno del dngulo entre la direccién del MA de los halos, Jror, y el
MA de las galaxias centrales, J cal, para diferentes instantes de tiempo representados en el eje horizontal
mediante el logaritmo del factor de escala a (abajo) y el corrimiento al rojo z (arriba). En el panel
izquierdo (derecho), las curvas continuas de color rojo y verde (rojo y azul) representan la evolucién de
la alineacién mediana para halos L y H (galaxias dominadas por bulbos y por discos), respectivamente.
Las regiones sombreadas muestran los intervalos que contienen el 67 % de los valores de las muestras en

cada instante de tiempo.

Sin embargo, al observar en detalle los resultados podemos encontrar algunas ten-
dencias interesantes. En relacion a los sistemas clasificados de acuerdo a la morfologia
galactica, ambas muestras presentan alineaciones similares entre las galaxias y sus ha-
los anfitriones en z = 20 (condiciones iniciales) y evolucionan de manera muy parecida

hasta z ~ 0,5, pero en la etapa final difieren ligeramente en su comportamiento. Si bien
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el MA tanto de las galaxias elipticas como de las espirales se desalinea notablemente del
de sus halos, al alcanzar z = 0 (tiempo presente) las espirales conservan cierto grado de
alineacion que resulta estadisticamente mayor que el de las elipticas. En efecto, la prueba
de K-S para diferenciar las distribuciones arroja valores-p > 0,01 para todo corrimiento
al rojo z > 0,101, y s6lo permite rechazar la hipoétesis nula en la tultima salida de la
simulacién, con un valor-p = 7 x 1073, es decir, apenas por debajo del nivel de signifi-
cancia. Aunque débil, esta senial parece ser, una vez mas, consistente con las asunciones
del escenario estandar: los sistemas gaseosos que colapsan conservando mejor el MA que
heredan de sus halos anfitriones son, probablemente, aquellos que sufren menos fusiones

importantes y, por lo tanto, los mas propensos a formar galaxias dominados por discos.

La situacién es diferente cuando se consideran las muestras separadas de acuerdo al
crecimiento neto del MA de los halos. Las galaxias que habitan en halos L y H presentan,
en las condiciones iniciales, orientaciones notablemente distintas en relacion al MA de
sus anfitriones, pero la evolucion tardia borra la mayor parte de estas diferencias. En
z = 20 el MA de los halos L y de sus galaxias se encuentra fuertemente alineado.
Esto sugiere que se trata de sistemas en donde las particulas gaseosas que acaban en
la region central del halo se distribuyen en sus parches lagrangianos de manera muy
similar a las de materia oscura. Sin embargo, a medida que pasa el tiempo los halos L
y sus galaxias centrales sufren los efectos de los procesos no-lineales (fusiones, torques
de marea secundarios, reconfiguraciones del entorno, etc., Lopez et al., 2021) y pierden
en gran medida su senal de alineacion. Los halos H, en cambio, comienzan su evolucién
con un MA sorprendentemente poco alineado con el de sus galaxias, lo cual sugiere que
el gas y la materia oscura ocupan regiones lagrangianas muy diferentes. A medida que
pasa el tiempo, la tendencia hacia orientaciones aleatorias es mucho menos notoria que
para los halos L, pero el aumento de la dispersién y la diferencia inicial entre ambas
muestras hace que las distribuciones a tiempo presente sean apenas distinguibles, con

un valor-p = 5 x 1072 en la prueba de K-S.

Hasta aqui hemos encontrado que la clasificacion de acuerdo al crecimiento neto del
MA no permite discriminar tipos morfoldgicos, pero que existe, no obstante, una clara
diferencia en la evolucion de la alineacién del MA halo-galaxia cuando se consideran
las muestras L y H. Por este motivo decidimos estudiar si la clasificacion sirve como
pardametro secundario para distinguir sistemas con diferente correlacién entre alineacion
MA halo-galaxia y los pardmetros k.o, y B/T. En la Figura 4.17 presentamos los resul-

tados de este andlisis. Cada galaxia individual esta representada con un punto. El eje
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Figura 4.17: Relacién entre los pardmetros morfoldgicos, kot v B/T, y la alineacién del MA halo-
galaxia, Jror - J gal. Los colores rojo y verde corresponden a las muestras L y H, respectivamente. Para
cada muestra, los puntos representan galaxias individuales, las lineas continuas indican la mediana de los
parametros morfolégicos en intervalos de Jror - J zal y €l drea sombreada delimita el rango que contiene
el 50 % de los sistemas alrededor de la mediana. Las lineas horizontales de trazos grises senalan el valor
de corte de cada parametro morfolégico. En el margen de cada panel se pueden ver los valores que toma

el coeficiente de correlacion de Spearman.

horizontal en ambos paneles muestra el coseno del angulo que forman J FoF Y J gal & tiem-
po presente, mientras que los ejes verticales indican el valor que toman los parametros
morfolégicos. Los valores medianos de k.o y B/T en intervalos de J FoF J gal S€ trazan con
lineas continuas, mientras que el rango intercuartil asociado a cada intervalo se muestra
como region sombreada. Los colores rojo y verde corresponden a las muestras L y H,
respectivamente.

En principio, la Figura 4.17 confirma algo que ya habiamos visto en la Figura 4.16:
la correlacion entre la alineacién del MA halo-galaxia a tiempo presente y la morfologia
es muy baja. Sin embargo, es posible identificar una suave tendencia a que las galaxias
en halos L sean mas dominadas por discos cuanto mejor alineado estd su MA con el
de su halo anfitrién. Si bien se trata de una correlacién muy débil, lo interesante es
que esto no ocurre con las galaxias en halos H. Podemos verificar esto a través de una
prueba de hipétesis con el coeficiente de correlaciéon de Spearman, p, definiendo como
hipo6tesis nula que no existe correlacion entre las variables. Para la muestra L obtenemos
valores pI,;mt = 0,14 en el caso del pardmetro o ¥ 05 = —0,14 para B/T, en ambos
casos con valores-p = 6 x 1074, es decir, suficiente para asegurar que la correlacién es

estadisticamente significativa con un nivel de confianza superior al 99 %. Para la muestra
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H se tiene, por otro lado, pl,jmt = PE/T = 0,01, con valores-p = 0,83 y 0,89, de modo
que no podemos rechazar la hipotesis nula. Estos resultados indican que los halos cuyo
MA crece por debajo de lo que se espera de la TTT son ligeramente més propensos a
mantener una conexion con la formacion de sus galaxias centrales. En otras palabras,
los fenémenos fisicos que producen halos de materia oscura L afectan también, aunque
en menor medida, la evolucién dindamica de los bariones, lo cual sugiere que se trata de
procesos de escalas pequenas, como fusiones entre sistemas menores y pasos cercanos o
fly-bys. Por el contrario, la materia oscura en los halos H presenta, desde las condiciones
iniciales, una alineaciéon muy baja con el MA del gas, y a tiempo presente parece no existir
ningin tipo de correlacion con la dinamica de las galaxias centrales. Esto sugiere que
la adquisicién de MA por encima de lo que se espera de la teoria se debe a fendémenos
de mayor escala que, ademas, ocurren después de que el gas ha colapsado, como por
ejemplo torques secundarios post-TTT producidos por el campo de marea cerca de los

nodos, filamentos y paredes.

4.4. Pérdida de MA vs morfologia galactica

La ausencia de correlacion que se observa en los resultados de la Seccion 4.3 nos
empuja a explorar nuevas maneras de conectar la evolucién dindmica de los halos con
las propiedades galdcticas. En este sentido, Zavala et al. (2016) sugieren un posible
camino a seguir. Los autores muestran que la pérdida de MA estelar que experimenta
una galaxia en la etapa final de su formacion correlaciona fuertemente con su morfologia
a tiempo presente. En la Figura 4.18 reproducimos, mediante nuestro analisis, uno de
los resultados mas importantes de dicho trabajo. Cada panel muestra como varian los
pardmetros morfol6gicos kot v B/T con la pérdida de MA de las estrellas de cada galaxia,
AM,os[star]. Es clara la tendencia de k,o; (B/T) a disminuir (aumentar) a medida que
crece AMoss[star], lo cual se refleja en el valor que toma el coeficiente de correlacién
de Spearman para estas variables: p = —0,90 (p = 0,82). En otras palabras, a mayor
pérdida de MA estelar, mayor la probabilidad de que la galaxia desarrolle una morfologia

dominada por un bulbo.

4.4.1. Conexién halo interior-galaxia en EAGLE y DMO

Teniendo en cuenta este resultado, la pregunta que surge es acerca de la conexion que

la galaxia central mantiene con el halo interior, es decir, con las particulas de materia
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Figura 4.18: Relacién entre los pardmetros morfolégicos, kot y B/T, y el logaritmo de la pérdida
de MA estelar de las galaxias, AM)qss[star]. Cada punto representa una galaxias individual. Las lineas
continuas indican la mediana de los pardmetros morfoldgicos en intervalos de AMqss[star], mientras que
las lineas de trazos delimitan los correspondientes rangos intercuartiles. En el margen de cada panel se

puede ver el valor que toma el coeficiente de correlaciéon de Spearman.

oscura que se encuentran en la misma regiéon. En Zavala et al. (2008) también se aborda
este interrogante. En la Figura 4.19 reproducimos otro de los resultados del trabajo,
en este caso para mostrar de qué modo correlacionan entre si la pérdida de MA que
sufren las estrellas de cada galaxia, AM,.star], con la que sufren las particulas de
materia oscura en el interior de Rga1, AMos[inner DM]. En rojo y en azul se representan
las galaxias clasificadas como elipticas y espirales, respectivamente, y sus distribuciones

proyectadas sobre ambos ejes se muestran arriba y a la derecha del panel principal.

Se trata de una correlaciéon moderada, pero con valores medianos (linea continua) no-
tablemente ajustados a la recta que representa una relacién uno a uno (linea punteada).
Como habiamos visto antes, la pérdida de MA estelar constituye un buen estimador de
la morfologia galactica a tiempo presente. La pérdida de MA del halo interior también
parece ser util para diferenciar sistemas dominados por bulbos o por discos, pero la dis-
persién en la correlacién entre ambas variables hace que AM,.s[inner DM] resulte algo
menos preciso. Sin embargo, como senalan Zavala et al.; estos resultados establecen una
clara conexién estadistica entre la evolucién de los bariones (a través de la morfologia

galdctica) y la de la materia oscura (mediante la pérdida de MA del halo interior).

Ahora bien, en cada sistema estas dos componentes se afectan de manera reciproca, lo

cual dificulta la determinacion de relaciones causales. En otras palabras, la correlacién
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Figura 4.19: Relacién entre la pérdida de MA estelar de las galaxias, AM)qss[star], y la pérdida de MA
del halo interior, AM)oss[inner DM], en EAGLE. Cada punto representa una galaxias individual. La linea
negra continua muestra la mediana de AMqgs[star] en intervalos de AMogs[inner DM], mientras que
las lineas de trazos delimitan el correspondiente rango intercuartil. La linea punteada indica la relacién
uno a uno. La muestra de galaxias se divide a su vez de acuerdo a su morfologia, con las respectivas
distribuciones proyectadas sobre cada uno de los ejes arriba y a la derecha del panel principal. Las
galaxias dominadas por bulbos (discos) se muestran en rojo (azul). En el margen inferior derecho se

puede ver el valor que toma el coeficiente de correlaciéon de Spearman.

que observamos no necesariamente indica que la mayor o menor pérdida de MA en el
halo interior produce galaxias dominadas por bulbos o por discos (o viceversa), sino
simplemente que existen procesos que, de manera directa o indirecta, afectan tanto a la
materia oscura como a los bariones. Para comprender mejor esta relacion, a continuacion
extendemos el analisis de Zavala et al. (2008) considerando no sélo la simulacién hidro-
dinamica EAGLE, sino también la evolucién del halo interior correspondiente a cada
sistema en su versiéon DMO, es decir, en la simulacién sin gas. Esto nos permite estimar
en qué medida la correlacion que se observa en las Figuras 4.18 y 4.19 se debe al efecto

que la evolucién dinamica de la materia oscura tiene sobre la morfologia galactica.
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Figura 4.20: Evolucién mediana del MA especifico en funcién del logaritmo del factor de escala (abajo)
y del corrimiento al rojo (arriba). El panel izquierdo corresponde a los sistemas cuya galaxia central fue
clasificada como eliptica; el derecho, a los que contienen galaxias espirales. En cada panel, las curvas roja
y violenta muestran, respectivamente, cémo varia la mediana de las estrellas en las galaxias centrales
y de la materia oscura en los halos interiores de la simulacion EAGLE. La curva negra representa la
evolucién de la mediana para los halos interiores de la simulacién DMO. La regién sombreada senala el
rango intercuartil asociado a las estrellas en cada instante de tiempo. La dispersién correspondiente a
las otras componentes es similar, y no se muestra por claridad. La recta gris de trazos indica la evolucién

predicha por la TTT durante el régimen lineal.

En la Figura 4.20 presentamos la evoluciéon mediana del MA especifico en sistemas
con galaxias centrales dominadas por bulbos (panel izquierdo) y por discos (panel de-
recho). En cada panel, las curvas de color rojo y violeta representan, respectivamente,
las estrellas en las galaxias centrales y la materia oscura en los halos interiores de la
simulacion EAGLE. La curva negra, por su parte, muestra la evolucion mediana de los
correspondientes halos interiores en la version DMO. A grandes rasgos, se puede ver
que el MA especifico de la region interna de los halos sigue las predicciones de la TTT
relativamente bien hasta z ~ 3, tanto para bulbos como para discos. Es importante
aclarar que el eje vertical no estda normalizado, por lo cual el grafico muestra que, antes
del turnaround, las distintas componentes ocupan regiones lagrangianas parecidas, y por
lo tanto experimentan torques similares.

En el caso de los sistemas que contienen galaxias dominadas por bulbos, se puede ver
que las distintas componentes de la regién central siguen comportamientos dinamicos
similares, incluso para los halos interiores DMO. En efecto, las curvas de color rojo,

violeta y negro en el panel izquierdo resultan indistinguibles a lo largo de toda la historia.
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Esto sugiere que en las galaxias elipticas la formacion estelar se produce en una etapa
temprana, y que por consiguiente las estrellas colapsan siguiendo un comportamiento
dindmico muy similar al de la materia oscura, sin colisiones ni shocks como los que sufre
el gas.

Por otro lado, tanto las estrellas como la materia oscura de los sistemas que contienen
galaxias elipticas alcanzan valores de MA especifico mas altos que los que albergan
galaxias espirales. Mds ain, lo mismo ocurre con los correspondientes halos interiores
en la simulacion DMO. En el caso de las estrellas, la mayor parte de esta senal se
explica por la diferencia que se observa en las condiciones iniciales: el crecimiento lineal
simplemente traslada una relacién Alog(j) ~ 0,2 de z = 20 a z ~ 1,5. Sin embargo,
para los halos interiores ocurre, ademas, que el crecimiento j o< a®? se prolonga por un
periodo considerablemente mayor en el panel de la izquierda. Esto sugiere que los parches
lagrangianos correspondientes colapsan mas tarde, o bien que el entorno ejerce torques
de marea durante mas tiempo. En cualquier caso, dada la similitud que se observa entre
las simulaciones EAGLE y DMO, esto parece ser una propiedad de los halos interiores,

con relativa independencia del comportamiento del gas y las estrellas.

Otro resultado de la Figura 4.20 es el efecto de los bariones sobre la evolucién de los
halos interiores asociados a galaxias disco. Las curvas de color negro y violeta en el panel
derecho muestran que el MA especifico de la materia oscura evoluciona de distinto modo
en las simulaciones EAGLE y DMO, especialmente en las etapas finales. Para empezar,
durante el régimen lineal los halos interiores en EAGLE muestran un comportamiento
mediano mas parecido al de las estrellas que al de sus contrapartes DMO, aunque esta
diferencia es marginal. Més adelante el desacople de la materia oscura respecto a las
predicciones de la TTT ocurre més o menos al mismo tiempo en ambas simulaciones,
cerca de z ~ 3. Sin embargo, después del pico, los halos interiores en EAGLE comienzan
a perder MA a una tasa menor que los DMO, con lo cual alcanzan el tiempo presente
con una mediana mas alta. El paralelismo que se observa entre esta tendencia y la de las
estrellas (curva roja) sugiere que, en esta etapa, la formacion de discos estelares afecta
fuertemente la evolucion dinamica de la materia oscura.

Para profundizar méas en la conexién entre la materia oscura y los bariones, en la
Figura 4.21 presentamos la correlaciéon entre los parametros morfolégicos de las galaxias
Kot (arriba) y B/T (abajo) y la pérdida de MA de los halos interiores, A M, [inner DM],
tanto en la simulacion EAGLE (columna izquierda) como en la DMO (columna derecha).

Los puntos representan sistemas individuales, mientras que la curva negra continua y las
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Figura 4.21: Relacién de los pardmetros morfoldgicos kot (fila superior) y B/T (fila inferior) con el
logaritmo de la pérdida de MA de la materia oscura contenida en los halos interiores, A M)qss[inner DM],
tanto en la simulacion EAGLE (columna izquierda) como en la DMO (columna derecha). Las lineas
horizontales de trazos indican los valores de corte de ko y B/T. Cada punto representa una galaxias
individual. Las curvas negras continuas muestran la mediana de ko en intervalos de AM),ss[inner DM],
mientras que las de trazos delimitan los correspondientes rangos intercuartiles. En el margen de cada

panel se puede ver el valor que toma el coeficiente de correlacién de Spearman.

de trazos indican, respectivamente, la mediana y el rango intercuartil de los parametros
morfolégicos en diferentes intervalos de AM,q[inner DM]. En el margen de cada panel se
muestra el valor correspondiente del coeficiente de correlacion de Spearman, p, mientras
que las curvas horizontales de trazos senalan los valores de corte de ko v B/T.

En la columna izquierda podemos ver de qué modo se refleja la dispersién de la
Figura 4.19 en la capacidad de predecir morfologias galacticas en EAGLE a partir de la
pérdida de MA. Si en lugar de las estrellas consideramos los halos interiores, la correlacion

con Koy (B/T) disminuye de p = —0,90 a —0,62 (p = 0,82 a 0,56). La materia oscura no
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obedece los mismos procesos que afectan a los bariones, y por lo tanto la formacion de
bulbos y discos se desacopla parcialmente de la evolucién dindmica de los halos interiores.
En la medida en que estos procesos borran la huella que los halos anfitriones imprimen
en los bariones, la conexién halo-galaxia se debilita.

Ahora bien, los valores de p indican que, de todas formas, existe una dependencia
significativa entre los parametros morfolégicos y la pérdida de MA de los halos inte-
riores. Sin embargo, dado que la naturaleza de la interaccion subyacente no esta clara,
no sabemos si la correlacién manifiesta una propiedad que los bariones heredan de la
materia oscura, o si se debe a la influencia del gas y las estrellas sobre la dinamica de
los halos interiores. Por ello, es interesante estudiar lo que ocurre cuando consideramos
la evolucion de la materia oscura en ausencia de bariones.

En los paneles de la columna derecha utilizamos como variable independiente la pérdi-
da de MA de los halos interiores en la simulacién DMO. Lo primero que notamos es que
la correlacion con los parametros morfolégicos se vuelve aun mas débil, con p = —0,39
para Kyt y p = 0,34 para B/T. La principal causa de la variacién entre ambas simu-
laciones es el impacto que la presencia del gas tiene sobre la materia oscura, algo que
puede ocurrir en EAGLE pero no en DMO!. Aunque estos resultados sugieren que el
proceso de formacion de galaxias depende en cierta medida de la evolucion dinamica de
los halos interiores, también muestran que la interacciéon entre bariones y materia oscura
tiene efectos sobre ambas componentes, lo cual, como senalamos antes, dificulta la de-
terminacién de relaciones causales. De este modo, si bien la pérdida de MA de los halos
interiores permite estimar parametros como ko, y B/T en simulaciones hidrodindmicas,
parece que se trata menos de una manifestacion de propiedades que las galaxias heredan
de sus halos anfitriones que del producto de la evolucién acoplada y la interaccién entre

el gas, las estrellas y la materia oscuras.

4.4.2. Tasa de pérdida de MA en los halos interiores

En la Figura 4.20, una de las diferencias notables entre las muestras clasificadas de
acuerdo a la morfologia galdctica es el momento en el que los halos interiores se desaco-
plan del comportamiento predicho por la TTT. Este instante corresponde al momento

en que cada halo alcanza el maximo MA especifico, jma.x. Mds atn, se trata de una ca-

IExiste, por supuesto, una pérdida de correlacién asociada a las ligeras diferencias de definicién que
puede haber entre las estructuras identificadas en EAGLE y en DMO. Sin embargo, dada la seleccién

de la muestra de halos y galaxias, este efecto es menor.
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Figura 4.22: Distribucién de valores que toma el factor de escala en el momento en que cada halo
interior alcanza su MA especifico méximo, a[jmax], en las simulaciones EAGLE (curvas de trazos) y
DMO (histogramas sombreados). En azul y rojo se presentan los sistemas asociados a galaxias domi-
nadas por discos y por bulbos, respectivamente. En el eje superior se muestran, ademaés, los valores

correspondientes al corrimiento al rojo z.

racteristica que se observa tanto en la simulacion EAGLE como en DMO, lo cual sugiere
que es relativamente independiente del comportamiento del gas y las estrellas. Para con-
firmar esto, en la Figura 4.22 analizamos la distribucion de a[jmax], €s decir, el factor
de escala correspondiente al instante en que cada halo interior alcanza su maximo MA
especifico. En efecto, al separar las muestras de acuerdo a la morfologia de las galaxias,
vemos que los sistemas asociados a discos alcanzan j,., tipicamente més temprano que
los sistemas asociados a bulbos. Por otro lado, las distribuciones correspondientes a los
halos interiores DMO (histogramas sombreados) resultan indistinguibles de las de sus
contrapartes en EAGLE (curvas de trazos). Para las galaxias disco, la mediana de los
halos interiores DMO (EAGLE) es a = 0,28 (a = 0,27), lo cual corresponde a un co-
rrimiento al rojo z = 2,5 (z = 2,7); para los bulbos, la mediana en DMO es a = 0,36
(a = 0,37), correspondiente a z = 1,76 (z = 1,72).

Con esta informacion, cabe preguntarse si es posible utilizar a[jmax| para construir un
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Figura 4.23: Relacién entre los pardmetros morfoldgicos, kyot y B/T, y el logaritmo de la tasa de
pérdida de MA de los halos interiores en DMO, W. Cada punto representa una galaxias

individual. Las lineas continuas indican la mediana de los parametros morfolégicos en intervalos de

Aj[inner DM]
Aa

el margen de cada panel se puede ver el valor que toma el coeficiente de correlacién de Spearman.

, mientras que las lineas de trazos delimitan los correspondientes rangos intercuartiles. En

estimador de morfologia galactica que, por un lado, mejore la prediccion que obtuvi-
mos mediante A M), [inner DM], pero que ademés sea independiente de la evolucién de
los bariones. En otras palabras, que represente una propiedad de los halos interiores en
EAGLE que (1) correlacione de manera significativa con k.o, y B/T, y (2) que dicha co-
rrelaciéon no se pierda cuando se consideran los halos interiores en DMO. Esto permitiria
analizar el mecanismo fisico subyacente en términos de un efecto de la materia oscura

sobre el gas y las estrellas, pero no a la inversa.

Un estimador que sugieren los ejemplos de la Figura 4.7 es la tasa de pérdida de MA

especifico de los halos interiores en las etapas finales, M%ZEDM], donde Aj[inner DM] =
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Jmax—Jo ¥ Aa = 1—a[jmax]. En la Figura 4.23 presentamos la relacion entre esta variable,
determinada utilizando los halos interiores en EAGLE (izquierda) y en DMO (derecha),
y los pardmetros morfolégicos k. (arriba) y B/T (abajo). En primer lugar, notamos
que las correlaciones cambian con respecto a las que obtuvimos en la Figura 4.21. En
EAGLE, la capacidad de predecir parametros morfolégicos mediante W empeo-
ra con respecto a AMs[inner DM]. El coeficiente de correlacién de Spearman toma
valores p = —0,53 y 0,43 para k., y B/T, respectivamente. Esto no sorprende, dado
que, como vimos antes, la pérdida de MA de los halos interiores en EAGLE se acopla
con la pérdida de MA especifico de las estrellas, mientras que la tasa a la que ocurre

esta pérdida no muestra esa dependencia. Sin embargo, en DMO ocurre a lo opuesto: la

correlaciéon mejora, con p = —0,49 y 0,40 para k.ot y B/T, respectivamente. Esto signi-
: - - . Ajlinner DM
fica que, cuando se considera tinicamente la evolucion de la materia oscura, %‘i}

permite estimar la morfologia de la galaxia que se formaria en cada sistema ligeramente
mejor que AMygs[inner DM]. Més aun, la proximidad entre los valores que toma el co-
eficiente de correlacién de Spearman en EAGLE y en DMO sugiere que esta propiedad

es practicamente independiente de los bariones.

Para verificar que no sélo las correlaciones con los parametros morfolégicos son pare-
cidas sino que, de hecho, la materia oscura en ambas simulaciones pierde MA especifico
a tasas similares, en la Figura 4.24 mostramos los valores que toma W para los
halos interiores en EAGLE en funcién del que obtenemos para sus contrapartes DMO.
La proximidad entre la mediana (curva negra continua) y la relacién uno a uno (linea de
puntos), junto con la apretada dispersion que indican los rangos intercuartiles (lineas de
trazos), indican que, en efecto, la tasa de pérdida de MA especifico de los halos interiores
es practicamente independiente de la presencia de bariones. De este modo, a costa de
perder cierto poder predictivo en EAGLE, definimos un estimador de morfologia galdcti-
ca que sélo depende del comportamiento de la materia oscura. Ademas de que podria ser
util para la elaboracién de modelos semianaliticos méas precisos, esto permite analizar la
conexién halo-galaxia sobre la base de procesos fisicos sencillos, en donde la evolucién

de los halos interiores necesariamente precede, en términos causales, el desarrollo de

determinadas propiedades galacticas.
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Figura 4.24: Relacién entre la tasa de pérdida de MA especifico de los halos interiores, A~ ,

en EAGLE y DMO. Cada punto representa una galaxias individual. La linea negra continua muestra
la mediana de W en EAGLE en intervalos de W en DMO, mientras que las lineas
de trazos delimitan el correspondiente rango intercuartil. La linea punteada indica la relaciéon uno a
uno. La muestra se divide a su vez de acuerdo a la morfologia de las galaxias asociadas a cada sistema,
con las respectivas distribuciones proyectadas sobre cada uno de los ejes arriba y a la derecha del panel
principal. Las galaxias dominadas por bulbos (discos) se muestran en rojo (azul). En el margen inferior

derecho se puede ver el valor que toma el coeficiente de correlacién de Spearman.

4.5. Conclusiones

En el presente Capitulo hemos explorado la conexién entre la evolucién del MA en
halos de materia oscura y la morfologia de las galaxias que se forman en su interior. Para
ello, hemos utilizado los datos de la simulaciéon Ref-L100N1504 del Proyecto EAGLE,
tanto en su versién hidrodindmica (EAGLE) como en su version sin gas (DMO), para
definir una muestra de 1542 halos virializados a tiempo presente con sus respectivas
galaxias centrales. Para cada halo, ademds, definimos un halo interior (el conjunto de
particulas de materia oscura que ocupan la misa regién que la galaxia central a z = 0) y

una contraparte en la simulacién DMO que comparte al menos el 50 % de las particulas
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con el objeto identificado en la versién hidrodinamica.

El analisis de la evolucion de cada sistema fue realizado desde un enfoque lagrangiano,
es decir, determinando propiedades en diferentes pasos temporales considerando siem-
pre el conjunto de particulas identificado a tiempo presente. Para los halos y los halos
interiores determinamos el MA y la forma, y a partir de estas propiedades computamos
el parametro adimensional de spin (\), el crecimiento neto del MA (Jy,) v la pérdida de
MA de los halos interiores en las etapas finales (AM),). La morfologia de las galaxias
fue caracterizada a través de dos parametros: la fraccion de energia cinética estelar in-
vertida en rotacién ordenada (ko) v el cociente entre la masa estelar contenida en el
bulbo y la masa total (B/T'). En ambos casos definimos un valor critico que separa las
galaxias dominadas por discos (espirales) de aquellas dominados por bulbos (elipticas).

En primer lugar analizamos la correlacién entre el crecimiento neto del MA y la
morfologia galdctica. Para ello, retomamos el enfoque de Lopez et al. (2019, 2021) y
definimos tres muestras de halos basdndonos en la distribucién de J,, a tiempo presente.
De este modo, separamos sistemas cuyo MA crece més, igual o menos que el valor
mediano correspondiente a su masa (H, M y L, respectivamente). Con estas muestras

verificamos que:

= Los halos en EAGLE reproducen cualitativamente los resultados de trabajos ante-
riores. La muestra H tiene tipicamente mayor soporte rotacional y mejor alineacion
entre su MA y su forma; los halos L presentan valores mas bajos de A y una ali-

neacion interna més débil (Figura 4.12).

» Las distribuciones de galaxias espirales y elipticas en el interior de los halos de
cada muestra son indistinguibles. En otras palabras, no es posible identificar una

preferencia de los halos H o L a alojar galaxias de una u otra morfologia (Figu-
ra 4.13).

= La alineacién entre el MA de halos y galaxias presenta tendencias diferentes cuan-
do se consideran muestras clasificadas de acuerdo a la morfologia galdctica (espi-
ral/eliptica) o al crecimiento neto del MA de los halos (H/L) (Figuras 4.14, 4.15
y 4.16).

e El MA de los sistemas gaseosos que terminan formando galaxias espirales
y elipticas esta inicialmente muy alineado con el MA de sus proto-halos, en

consistencia con las hipotesis del escenario estandar. Como es de esperar, esta
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alineacion se va perdiendo con el tiempo. Para z = 0, las galaxias elipticas
muestran orientaciones casi aleatorias, mientras que las espirales conservan

aun cierto grado de alineacién con sus halos.

e En las condiciones iniciales, el MA de los proto-halos L esta fuertemente
alineado con el de las proto-galaxias que alojan; los proto-halos H muestran,
en cambio, un bajo grado de alineacién con sus proto-galaxias. A medida
que pasa el tiempo, la configuraciéon de las condiciones iniciales comienza a
perderse, especialmente para la muestra L. Sin embargo, a z = 0, el MA de

los halos L sigue mejor alineado con sus galaxias centrales que el de los halos
H.

» Existe una débil tendencia de las galaxias que habitan en halos L a formar discos
cuanto mejor alineado estda su MA con el de su halo anfitrién, algo que no se

observa en la muestra H (Figura 4.17).

Los resultados indican, contra lo que suponiamos, que los fenémenos que producen
desviaciones respecto a la TTT no tienen un efecto sistematico sobre la formacion de
galaxias espirales o elipticas. Si bien hemos verificado que en la simulacién hidrodinamica
EAGLE los halos H y L tienen importantes diferencias en sus propiedades internas, el
mayor o menor soporte rotacional o la alineaciéon més o menos fuerte entre su MA y su
forma no correlaciona con la presencia de sistemas estelares dominados por discos o por
bulbos en su centro. Esto sugiere que, en general, los procesos que modifican la evolucién
del MA de los halos no necesariamente se trasladan al gas y las estrellas que alojan. Los
fenémenos que afectan a la muestra H, por ejemplo, aumentan su capacidad de adquirir
MA en relacién a lo que se espera de la TTT y favorecen la rotacién coherente y la
alineacion MA-forma. De este modo, se podria esperar que los bariones en esta clase
de sistemas fueran mas propensos a formar discos. Sin embargo, la fraccién de galaxias
espirales en la muestra H es igual o incluso menor que en la muestra L.

Una posible interpretacion de esto es que el gas y las estrellas heredan las propiedades
de los proto-halos cuando estos atin no han sufrido los mecanismos que producen halos
H o L. Nuestra clasificacion busca capturar desviaciones sistematicas respecto a la TTT,
y por lo tanto es probable que las principales diferencias entre halos H y L surjan en las
etapas finales de formacion, cuando las hipotesis de la TTT dejan de ser validas. Durante
este periodo, los bariones tipicamente ya han colapsado y es posible que la formacion de

galaxias siga un camino independiente de la evolucion dindmica de sus halos anfitriones,
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entre otras cosas porque las escalas involucradas en cada caso pueden ser muy diferentes.

En la segunda parte del trabajo, siguiendo a Zavala et al. (2016), investigamos la
dependencia de los parametros morfologicos de las galaxias con la pérdida de MA que
los halos interiores sufren durante las etapas finales de formacién. En general, para
un conjunto lagrangiano de particulas que a tiempo presente se encuentra en la regién
interior de un halo, la evolucién del MA especifico alcanza un maximo j,., y luego decae
hasta el tiempo presente (Figura 4.8). De este modo, es posible definir la pérdida de MA
de un sistema a partir de la diferencia entre el MA méaximo y el valor final. Con el fin de
determinar relaciones causales y no sélo correlaciones, en nuestro analisis incorporamos,
ademas, la evolucion de los halos interiores correspondientes de la simulacion DMO. De

este modo encontramos que:

= En los sistemas que forman galaxias elipticas, los bariones y la materia oscura
muestran una evolucién de MA especifico similar, incluso cuando se consideran los
halos interiores DMO. En los sistemas que forman galaxias espirales, los bariones
pierden menos MA que la materia oscura durante las etapas finales. En este caso,
ademds, se observan diferencias entre los halos interiores EAGLE y DMO que
indican que la presencia de gas y estrellas afecta la evolucién dindmica de la materia

oscura (Figura 4.20).

= La dependencia entre la morfologia de las galaxias y la pérdida de MA de los
halos interiores que reporta Zavala et al. (2016) se debilita cuando se consideran
los halos interiores DMO. Sin embargo, persiste una correlacién positiva (negativa)
entre AMoss y B/T (Krot). Lo més significativo de esta correlacion es que sélo puede
ser una manifestacion de propiedades que los bariones heredan de la materia oscura
(Figura 4.21).

= Tipicamente, los halos interiores asociados a galaxias espirales alcanzan su maximo
valor de MA especifico antes que aquellos asociados a galaxias elipticas. Esto ocurre

tanto en la simulacién hidrodindmica como en la version DMO (Figura 4.22).

= Los halos interiores que experimentan una pérdida de MA més abrupta, es decir,
que presentan valores més altos de Aj/Aa, son més propensos a alojar bulbos
estelares a tiempo presente. Por el contrario, las galaxias espirales parecen formarse

de manera mas eficiente cuando los halos interiores pierden poco MA o cuando
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lo hacen de manera mds suave, es decir, cuando Aj/Aa toma valores pequenios
(Figuras 4.23 y 4.24).

Si bien la dependencia que se senala en el 1ltimo punto es estadisticamente signifi-
cativa, lo mas interesante es su persistencia entre simulaciones. En efecto, la magnitud
de la correlacion de acuerdo al coeficiente de Spearman, p, es aproximadamente la mis-
ma tanto si se consideran halos interiores en EAGLE como si se tienen en cuenta sus
contrapartes DMO. En otras palabras, las particulas de materia oscura que interactian
directamente con los bariones muestran una correlacion similar que aquellas que evolu-
cionan en ausencia de gas o estrellas. Esto sugiere fuertemente que existe una relacién
causal entre la tasa de pérdida de MA de los halos interiores y la formacién de discos
o bulbos estelares. Una dependencia de esta naturaleza es importante no sélo para mo-
delar la conexién halo-galaxia (algo que se hace de manera extensiva y muy precisa en
la actualidad gracias a algoritmos de aprendizaje automatico; ver por ej Agarwal et al.,
2018; de Santi et al., 2022; Delgado et al., 2022; Lovell et al., 2022; Rodrigues et al.,
2023), sino también, y principalmente, para comprender los mecanismos fisicos que se
encuentran detras de estas relaciones.

La conexién entre la pérdida de MA de los halos interiores y la morfologia galactica
indica que, durante las etapas finales de formacion, la evolucion de la materia oscura
puede afectar a los bariones. Sin embargo, si consideramos los resultados de la primera
parte, debemos concluir que estos procesos no estan acoplados a los mecanismos que
producen desviaciones de los halos con respecto al comportamiento predicho por la TTT.
Un motivo puede ser, como ya hemos mencionado, la diferencia de escalas. De acuerdo a
nuestra definicion, los halos interiores y las galaxias centrales ocupan, a tiempo presente,
regiones esféricas cuyo radio es el 15 % del radio virial de los halos FoF'. De este modo, es
posible que fenémenos como los torques de marea secundarios o la acrecién anisotropica
de masa en filamentos, que pueden modificar fuertemente la evolucién dinamica de los
halos, no tengan efectos de igual magnitud sobre las galaxias y los halos centrales.

Por ejemplo, durante las etapas finales de formacién, los halos de baja masa acumu-
lan materia tipicamente desde direcciones perpendiculares a su filamento anfitrién (van
Haarlem & van de Weygaert, 1993; Borzyszkowski et al., 2017; Ganeshaiah Veena et al.,
2018). Esta materia se aloja en las regiones externas de cada sistema y puede llegar a
reorientar o incluso oponerse al MA adquirido a través del mecanismo de la TTT (Li-
beskind et al., 2013; Wang & Kang, 2017; Lopez et al., 2019). Por otro lado, nuestros

resultados indican que las galaxias forman mas bulbos estelares en la medida en que el
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MA de los halos interiores se transfiere mas eficientemente hacia las capas externas. Si
estos procesos se dan al mismo tiempo, la pérdida de MA de los bariones y la mate-
ria oscura en la regién central debe ser independiente o, al menos, estar parcialmente
desacoplada de la acrecién anisotrépica de masa. Un escenario de estas caracteristicas
deberia dejar huellas en el perfil de MA de los halos, por lo cual tenemos la intencién de

abordar el tema en trabajos futuros.



Modelo de crecimiento anisotrépico del MA

En los Capitulos 2 y 3 exploramos la relacién entre la evolucién del momento angular
(MA) en halos de materia oscura (DM), algunas de las propiedades intrinsecas de estos
halos y el entorno cosmolégico en que habitan a tiempo presente. skntre otros resultados,
encontramos que la presencia de filamentos afecta de manera sistematica la orientaciéon
del MA, incluso durante la etapa lineal y cuasi-lineal de formacién de estructuras. En
efecto, para corrimientos al rojo z > 2 observamos una tendencia general en el MA
de los halos a volverse progresivamente perpendicular a sus filamentos anfitriones. Este
comportamiento no estd contemplado en la teoria de torque de mareas (TTT), cuya
implementacion estandar asume que la tasa de crecimiento del MA es isotrépica y que,

por lo tanto, su direcciéon se mantiene constante en el tiempo.

5.1. Introduccion

En este Capitulo nos preguntamos si es posible modificar o extender la TTT para
incorporar el efecto anisotréopico que la estructura en gran escala parece inducir sobre la
evolucion dinamica de los halos. Mas concretamente, estamos interesados en introducir
una dependencia espacial en los factores que determinan la variacion temporal del MA
en la expresién (1.29).

Para ello, el Capitulo esta organizado de la siguiente manera. En esta Seccion mos-
tramos de qué modo la presencia de un campo de mareas en gran escala modifica la
evolucién de una regién finita del espacio en relacién a la expansion general del univer-
s0, v cémo este efecto se puede incorporar a las ecuaciones de la T'TT para formular un

modelo de crecimiento anisotrépico del MA. En la Seccion 5.2 describimos la simulaciéon
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numérica y los métodos que utilizamos para implementar el modelo, especialmente para
determinar el campo de mareas en gran escala y para producir una muestra aleatoria
que permita realizar una prueba de control sobre nuestros resultados. A continuacién, en
la Seccion 5.3 mostramos los resultados principales de nuestro anélisis, comparando las
predicciones del modelo de crecimiento anisotrépico del MA con la evolucion verdadera
de los halos en la simulacién. Finalmente, en la Seccion 5.4 presentamos las conclusiones

del Capitulo.

5.1.1. Efecto local de una perturbacién en gran escala

En el marco de un universo Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW), una re-
gién de volumen finito puede sufrir los efectos de perturbaciones en escalas mayores
(Akitsu et al., 2017). Estas fluctuaciones, a pesar de tener amplitudes pequenas, son
capaces de afectar de manera significativa la formacién de estructuras en escalas meno-
res debido al acoplamiento de modos correspondientes a diferentes longitudes de onda.
Las consecuencias principales de esta clase de acoplamientos son dos. La primera esta
asociada a la presencia de una sobre o subdensidad coherente en gran escala, lo cual
produce una tasa de expansion local mayor o menor en relacién a la expansién global.
La segunda se relaciona con las fuerzas de marea, y su resultado es un aumento de las
anisotropias en las estadisticas locales.

Para analizar esto, consideremos una region de estudio de tamano caracteristico L. Por
simplicidad, vamos a asumir que esta regiéon tiene una geometria simplemente conexa,
es decir, que en su interior no existen agujeros. El campo de potencial gravitacional
¢ en esta regién se puede suavizar alrededor de un punto cualquiera en coordenadas

comoviles, x, mediante una funciéon ventana:
1 3
Pr(x) = A (y)Wr(y —x)d%, (5.1)

donde V, = [Wy(y — x)d®y y W}, es una funcién ventana de tamafio caracteristico
L. Podemos pensar que W, define el limite de la regién de interés alrededor de x, por
ejemplo definiendo Wi (y — x) = 1 si el vector y — x estd dentro de la regién y, en
caso contrario, W (y —x) = 0. De esta forma, la integracion en la ecuacién (5.1) suaviza
cualquier fluctuacién con escalas mas pequenas que L alrededor de la posicion x. En otras
palabras, ¢ (x), es decir, el campo gravitatorio suavizado, sélo varfa significativamente

en escalas comparables o mayores que L.
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Ahora supongamos que el centro de la regién de interés esta ubicado en la posicion
X v que su densidad media y sobredensidad son, respectivamente, py, ¢;,. Consideremos
entonces la expansion de Taylor del campo gravitacional suavizado alrededor de este
punto:

PL(X) = ¢L(X0) + VidL gz + %v?j¢L|xoinj

5 o (5.2)

= ¢r(x0) + Vior|x,x" + gWGﬁL025L!xO$2 + 271G Pra’Trij|xe ',

donde estamos usando el convenio de suma de Einstein para indices repetidos. En la

ecuacién anterior, ° = (x — x¢)’ representa el desplazamiento comévil con respecto a

Xg, los operadores V; = 0/9z' y V? = V-V y a = a(t) es el factor de escala global

del universo FLRW. Entre la primera y la segunda linea hemos utilizado la Ecuacién

de Poisson A¢(x) = 4nGpra*§(x), mientras que 7r;; es el campo de mareas suavizado,
definido como la matriz Hessiana sin traza del potencial gravitacional suavizado:

1

TLij = A= 5
L ArGpra®

(Va0 - 305201, 5.3

donde 55 es la funcién delta de Kronecker.

Consideremos ahora la formacion de estructuras en la region de interés desde un
enfoque lagrangiano. La fuerza coherente que surge del campo gravitatorio en gran escala
es Vo (x). Con la derivacion, el primer término de la ecuacién (5.2), ¢,(xo), desaparece
y, por lo tanto, es irrelevante para el calculo de la fuerza. El segundo término, V;¢y |x,,
provoca una traslacién paralela de todas las particulas en la misma cantidad, y por ende
no genera un exceso de estructuras en el interior de la region. La fuerza que surge de
los términos tercero y cuarto (07, y 71;;) produce los efectos principales. Si consideramos
particulas que, para un corrimiento al rojo lo suficientemente alto (donde &y, 7;; < 1),
se mueven con las coordenadas comoviles del universo, sus trayectorias posteriores se
desvian de las coordenadas globales a medida que pasa el tiempo debido al efecto local
de la fuerza gravitatoria en gran escala. En otras palabras, si pensamos en esta regién
como un “universo separado” (Salopek & Bond, 1990; Wands et al., 2000), la ecuacién

de movimiento de sus particulas se puede escribir como:
. 4 A )
X' = —gﬂ'GﬁL(l—FéL)Xl—'—5X1—47TGﬁLTLin], (54)

donde X? representa el vector desplazamiento entre pares de particulas inicialmente
comoéviles, y donde se tiene en cuenta la fuerza gravitacional del universo “de fondo”,

incluyendo el efecto de la constante cosmolégica A (Dodelson, 2003).
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La expresién (5.4) se puede interpretar como una Ecuacién de FLRW modificada que
describe una expansién diferencial efectiva de la regién de estudio debido a la presencia
de perturbaciones en escalas mayores. El término que involucra ¢; produce una fuerza
gravitatoria local mayor o menor en relacién a la del fondo FLRW, de acuerdo a si la
regién estd embebida en un entorno sobredenso o subdenso (7, > 0 o < 0), respectiva-
mente. Este fendmeno ha sido estudiado mediante el modelo de universos separados, es
decir, simulaciones de N-cuerpos con parametros cosmolégicos modificados para imitar
el efecto gravitacional de la perturbacién (ver por ej. Sirko, 2005; Martino & Sheth, 2009;
Gnedin et al., 2011; Li et al., 2014; Wagner et al., 2014, para una formulaciéon unificada
ver Takada & Hu 2013). Por otro lado, el término que involucra el tensor de mareas
Tri; produce, dada su naturaleza tensorial, una expansiéon anisotrépica homogénea. Esto
significa que dos particulas se expanden con respecto al centro a la misma velocidad,
independientemente del punto del volumen en que se encuentren, solo si se encuentran
en la misma direccién. El efecto de 77;; también ha sido analizado en simulaciones de
N-cuerpos, aunque menos extensivamente (Schmidt et al., 2018).

Una herramienta que permite analizar el efecto de las perturbaciones en gran escala
sobre el movimiento de las particulas es la aproximacion de Zel’dovich (Zel’dovich, 1970).
La forma en que estas fluctuaciones modifican la expansion local se puede describir

mediante una perturbacion de las coordenadas comoéviles en la region de estudio:

qri = ¢ + Vi (t)gj,
K (5.5)

ok
\IjLij(t) = ?j(SL(t) + TLij(t)‘

Aqui, qr; son las coordenadas perturbadas en el volumen local y ¢; son las coordenadas
globales en el marco FLRW. Si nos vamos lo suficientemente atras en el tiempo, |¥| < 1
V qr; =~ q;, de modo que las coordenadas lagrangianas en la regién de interés pueden
ser definidas a partir de las coordenadas coméviles globales en un corrimiento al rojo lo
suficientemente alto.

Una consecuencia interesante de la ecuacién (5.5) es que permite describir los efectos
de la perturbacion de longitud de onda larga en términos de modificaciones del factor de
escala local. Notemos, por ejemplo, que si consideramos a la regiéon de interés como un
universo separado con su propio factor de escala ay,, una longitud fisica debe mantenerse

invariante con respecto al fondo global, de modo que:

aLlL = al,
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donde [;, y [ corresponden a longitudes en coordenadas coméviles locales y globales,
respectivamente. De este modo, el efecto de d; cuando se trata de una perturbacién
pequena es equivalente a una modificacion del factor de escala tal que

1
) =9 5,03

~ a(t)[1 — d.(t)/3].

Algo similar se puede pensar con el campo de mareas en gran escala. Como dijimos
antes, 77,; produce una expansiéon homogénea anisotrépica en relacion a las coordenadas
comoéviles globales. Sin pérdida de generalidad, podemos elegir localmente un sistema de
coordenadas con sus ejes orientados en la direccion de los ejes principales del campo de
mareas. De este modo, el tensor 77;; se vuelve diagonal, y por lo tanto 77,; = TLiéifj . Asi,
la desviacion respecto a las coordenadas comoviles globales puede interpretarse como

una deformacion anisotrépica del factor de escala a lo largo de cada eje:
ar;(t) ~ a(t)[1 — 7p:(¢)].

Mas aun, si consideramos la evolucion del campo de mareas durante el régimen lineal,
la aproximacién de Zel’dovich permite escribir 77,(t) = A\;D(t)/D(ty), donde \; son los
autovalores del tensor de mareas en algin momento ¢, correspondiente a un corrimiento
al rojo lo suficientemente alto y D(t) es el factor de crecimiento lineal de las perturba-
ciones en el fondo de FLRW. De este modo, podemos definir la deformacion local del

factor de escala en una region debido al campo de mareas en gran escala como:
ar,; (t)

a(t)
(5.6)
NE0)

D(ty)’

La ecuacién 5.6 permite definir un sistema respecto al cual se mantiene constante la

g, (t) =

posicién de las particulas sujetas exclusivamente a la expansién anisotréopica que induce

el campo de mareas en gran escala. A las coordenadas definidas en este sistema las lla-

maremos comouviles anisotropicas, y las representaremos como s. Para evitar confusiones

con el sistema comdvil estandar (relativo a la expansién isotrépica del universo), en lo
. . “ PR L

que sigue nos referiremos a las coordenadas “coméviles isotropicas” como x. Ambas se

relacionan con las coordenadas fisicas r mediante:
r; = ax;,

T; = Q;S;.
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5.1.2. Evoluciéon anisotropica del MA

La ecuacion (5.6) sugiere que un campo de mareas en gran escala puede modificar el
crecimiento lineal predicho por la TTT de modo que cada componente del MA evolucione
de manera ligeramente diferente. Esto implica una variacion en la direccién del MA vy,
por lo tanto, una posible explicacién al comportamiento reportado en Lopez et al. (2021).
Para ver esto, primero debemos reformular la TTT para tener en cuenta el efecto de una
perturbacion en gran escala sobre el entorno local de cada protohalo.

La expresion para el MA de un proto-halo que ocupa un volumen fisico v en un

momento dado t es:

3(t) = / [1(t) — rom(8)] X V(0)p(r, )L, (5.7)

donde r y v son los vectores de posicién y velocidad del elemento de masa p(r, t)d’r y el
centro de masa r.p, se define como de costumbre. Ahora bien, supongamos que la regién
en donde evoluciona el proto-halo esta sujeta a una perturbacion de longitud de onda
larga cuyos efectos locales se pueden describir adecuadamente mediante los cocientes de
expansion a; = a;/a. Para simplificar, consideremos que esta perturbacién no esté aso-
ciada a una sobredensidad o subdensidad coherente en gran escala. De este modo, en un
sistema de referencia alineado con los ejes del campo de mareas en gran escala, podemos

reescribir la ecuacién (5.7) en las correspondientes coordenadas coméviles anisotrépicas:

IO = [@OpOA (0~ sens(Olei A D50

~

x [6(s,t) + ay (t)ag(t)as(t)d®s,

donde A;;(t) = a;(t) y A;j(t) = 0 para i # j, € es el simbolo de Levi-Civita, el punto
denota una derivada con respecto al tiempo coésmico t y la repeticién de indices indica
una sumatoria. También hemos usado que p(s,t) = p(t)[d(s,t) + 1], con p(t) la densidad
promedio del Universo en el tiempo césmico .

Para corrimientos al rojo lo suficientemente altos, el volumen ~ puede asociarse con
una regién lagrangiana V' que contiene particulas con coordenadas coméviles q = s(a —
0) = x(a — 0). En este marco, la evolucién de la posicién comévil anisotrépica de cada
elemento de fluido se puede escribir como su posiciéon lagrangiana mas un desplazamien-
to, s(q,t) = q + ¥(q,t). Si las fluctuaciones que producen estos desplazamientos son

pequenas, el mapeo q — s es reversible. Por lo tanto, el determinante del jacobiano de
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la transformacion, ||J|| = ||0s/dq||, no desaparece y la ecuacién de continuidad implica

6(s,t) + 1 =||J||7", por lo que el MA del proto-halo se puede escribir como:

Ji(t) = /a2(t)ﬂ(to)f41j(t)[fb — Gemy + Vi(q, ) — Uy(q, 1))
v (5.8)

X eijkAmk(t)\ilm(q, t)a3(t0)d3q.

Aqui, t; es el tiempo cosmico en el momento en que se definen las coordenadas lagran-
gianas. Nétese también que a;(tg)as(to)as(to) =~ a3(ty).

Si asumimos que el sistema evoluciona durante el régimen lineal, podemos implementar
la aproximacién de Zel’dovich, es decir, la teoria de perturbaciones lagrangianas de
primer orden (1LPT). Se puede ver que, a primer orden, ¥;(q,t) ~ —D(t)0¢(q)/dq;,
donde ¢(q) corresponde al potencial gravitatorio local. Por lo tanto, las coordenadas

anisotropicas comoéviles se pueden expresar como:

s(a,t) ~q— D(t)Vqd(a),

donde V4 denota el gradiente con respecto a las coordenadas lagrangianas. Dado que la
derivada del tiempo W(q,t) = —D(t)Vq¢(q) tiene la misma direccién que el desplaza-

miento ¥, el término W(q,t) x ¥(q,t) en la ecuacién (5.8) desaparece:

J() = — / @2() D ()3 (t0) A (1) @t — Goml]
v (5.9)

X €A (t)a¢—@a3(t )d*q

ijk<imk aqm 0 .

Finalmente, si asumimos que el potencial gravitatorio puede describirse adecuadamente
mediante su expansion de Taylor alrededor de q., hasta el segundo orden, la ecuacién

(5.9) se puede reescribir de la siguiente manera:
Ji(t) = a®(t)D(t) Ay (t) A (V) €58 Tin T (5.10)

donde:

L = /[QI - QZ,cm] [Qn - Qn,cm]ﬁ(to)a?)(to)dsq
14

es el tensor de inercia asociado al proto-halo y:

0%
0¢:,0q,

Tmn =
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representa el Hessiano del potencial gravitatorio alrededor de qen, es decir, el campo
de mareas local. Es importante tener en cuenta que este campo no esta necesariamente
alineado con el campo de mareas a gran escala que produce el crecimiento anisotrépico,
ya que, por hipétesis, este tultimo corresponde a un modo de longitud de onda mucho
mayor.

La tnica diferencia entre la expresién (5.10) y la que se obtiene de la implementa-
cién estandar del TTT, es decir, la ecuacion (1.29), es la presencia de los cocientes de
expansion «;(t) contenidos en A;;(t). Como consecuencia, en el sistema alineado con el
campo de mareas en gran escala, cada componente del MA deberia crecer de manera
diferente. En otras palabras, los ejes principales asociados con el colapso gravitatorio en
gran escala determinan direcciones preferenciales para el crecimiento del MA vy, por lo
tanto, afectan la evolucién temporal de su orientaciéon durante el régimen lineal.

A modo de ejemplo, consideremos un proto-halo que evoluciona en una regién que
acabara formando un filamento césmico. En este caso, el campo de mareas en gran
escala se caracteriza tipicamente por dos direcciones de colapso (7 = 1,2) y una tercera
direccién de expansion (i = 3). De acuerdo a la ecuacion (5.10), el crecimiento del MA

en esta ultima direccién viene dado por:
J3(t) = CL2 (t)D(t)Oél(t)Olg (t) [IlnT2n — IQnTln].

Dado que @ = 1,2 representan dos direcciones de colapso, esperamos ;2 < 1y, por lo
tanto, que J3(t) crezca a una tasa menor a la que predice la implementacién estdandar de
la TTT. Por el contrario, las expresiones correspondientes para Ji(t) y Jo(t) dependen

3/2 De este modo,

de a3 > 1, por lo que es posible que crezcan a un ritmo mayor a a
una primera mirada a nuestro modelo nos dice que la direccion del MA de un proto-halo
que evoluciona en una region de tipo filamento se volverd progresivamente perpendicular

a su eje principal.

5.2. Meétodos

Para poner a prueba el modelo descripto en la Secciéon anterior, en este trabajo uti-
lizamos el cédigo GADGET 2 (Springel, 2005) para simular la evolucién cosmolégica
de 1600% particulas de materia oscura en un cubo periédico de 400 A~! Mpc de lado,
con una masa por particula m, = 1,18219 x 10° h~! M. Esta simulacién consta de

205 salidas entre z = 80, cuando se generaron las condiciones iniciales, y z = 0, que
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corresponde al tiempo presente. Los parametros cosmoldgicos fueron tomados de los
resultados de la Colaboracién Planck (Planck Collaboration et al., 2020): densidad de
materia 0, = 1 —Q, = 0,315, constante de Hubble Hy = 67,4 kms™' Mpc™' y pardme-
tro de normalizacién og = 0,811. La identificacién de halos de materia oscura se realiz6
a z = 0 mediante un algoritmo estandar Friends of Friends (FoF) con una longitud de
percolacién | = 0,1707/3, donde 7 es la densidad numérica media de particulas. Con
el fin de evitar sesgos en la determinacién de las propiedades dindmicas debido al bajo
ntimero de particulas (ver por ej. Paz et al., 2006; Bett et al., 2007), nuestro analisis se
llevé a cabo descartando grupos FoF' con menos de 250 particulas. El resultado es una
muestra de alrededor de 6,5 x 10° halos con masas M > 3 x 10 A= M.

Al igual que en los Capitulos anteriores, para estudiar la evolucion del MA utilizamos
un enfoque lagrangiano. Una vez que identificamos las particulas de los grupos FoF a
tiempo presente, seguimos cada conjunto atras en el tiempo hasta z = 80, determinando

en cada salida de la simulacién:
Ny
Tn(t) =my Y Xalt) x va(t),
a=1

donde Ny, es el nimero de particulas de cada grupo y x,(t) y v,(t) representan los
vectores de posicién y velocidad de la a-ésima particula con respecto al centro de masa
del proto-halo al tiempo t.

Para caracterizar la estructura en gran escala utilizamos, una vez mas, el codigo NE-
XUs+ (Cautun et al., 2013), motivados por los resultados que presentamos en el Capitu-
lo 3. NEXUS—+ establece el tipo de regién en que habita cada halo a tiempo presente, a
través de un analisis del Hessiano del campo de densidad local suavizado en diferentes
escalas. De este modo, identifica no sélo el entorno cosmoldgico (vacio, pared, filamento
o nodo), sino también las direcciones preferenciales de colapso y expansién de la materia,
é;, con i = 1,2,3. En el caso de los filamentos, €3 se puede asociar con la direccion del
eje principal o “espina’, con respecto al cual hemos visto que se produce la variacién

sistemética mds importante en la direccion del MA (Lépez et al., 2021).

5.2.1. Determinacion del campo de mareas en diferentes escalas

El elemento clave del modelo que queremos poner a prueba es el tensor de mareas en
gran escala, 7;;, para un corrimiento al rojo lo suficientemente alto. Los ejes principales de

7;; determinan la evolucién diferencial de las componentes del MA en la ecuacién (5.10).
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Sin embargo, no esta claro cudl es exactamente la escala apropiada para definir esta
cantidad. En otras palabras, no conocemos, a priori, la longitud de onda de los modos
cuya contribucién domina el aumento de la anisotropia local. Lo ideal seria encontrar una
expresion o “receta” que permita elegir una escala en funcion de alguna propiedad del
halo o de su entorno. En este trabajo nos limitamos a mostrar que, para algin radio de
suavizado R, el tensor de mareas establece no sélo la direccion sino también la magnitud
de la expansion anisotrépica que permite, en efecto, mejorar las predicciones de la TTT

clasica para la evolucién temporal de la direccion del MA.

Para ello, definimos 7;; y sus ejes principales en diferentes escalas a través del siguiente
método. En primer lugar, determinamos el campo de sobredensidad 6(x) sobre una grilla
ctibica de 10243 celdas, mediante interpolacién de tipo cloud in cell (CIC). A continua-
cién, utilizamos el cédigo NEXUSH para calcular, sobre esa grilla, el tensor de marea
7;; = 0°¢/0x;0x; invirtiendo en el espacio de Fourier la Ecuacién de Poisson VZ¢ = 4.
En este proceso aplicamos una serie de filtros gaussianos sobre el campo de densidad
de la forma G(R,) = e ¥*F:/2_ donde R, toma 30 valores logarftmicamente equiespacia-
dos entre Ry = 0,75 h™ Mpc y 24 h=! Mpc. Esto permite producir miltiples versiones
suavizadas del tensor de mareas, 7;;(x, Rs). Luego, interpolamos estos campos en el es-
pacio de las coordenadas hasta la ubicacion x; de cada halo. De este modo obtenemos
un catalogo halo-céntrico de estimaciones del tensor de mareas con diferentes suaviza-
dos, 7;;(xn, Rs). Finalmente, para determinar las direcciones preferenciales de expansion,
diagonalizamos cada tensor de mareas y calculamos los autovalores y autovectores co-
rrespondientes, \;(xp, Rs) v ti(xn, Rs), con i = 1,2, 3, respectivamente. En lo que sigue
vamos a asumir siempre que los autovalores y autovectores corresponden al campo de
mareas halo-céntrico, y por lo tanto vamos a omitir la dependencia con la posicion de

cada proto-halo, xy,.

La Figura 5.1 sirve para ilustrar los resultados del procedimiento descripto en el parrafo
anterior. Cada fila corresponde al campo de densidad en el entorno de un proto-halo para
un corrimiento al rojo z = 80. De arriba hacia abajo, los proto-halos tienen masas M =
4,4 x 1011, 3,3 x 1012 y 1,1 x 10'3 h=! M, respectivamente. En cada caso, las diferentes
columnas muestran el campo suavizado mediante un kernel gaussiano cuyo radio, Rj,
se indica en la leyenda de la fila superior. La direcciéon de las flechas negras y blancas
representa la orientacién de los ejes principales de colapso y expansion, tq(Rs) v ts(Rs),
respectivamente. La longitud de cada flecha es proporcional al autovalor correspondiente,

M (Rs) v A3(Rs). La regién lagrangiana asociada a cada proto-halo estd caracterizada
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Figura 5.1: Tres ejemplos de proto-halos a z = 80 con diferentes masas (filas) y del campo de densidad
en su entorno suavizado en distintas escalas Ry (columnas). Las lineas de puntos representan el elipsoide
que mejor ajusta la distribucién de particulas en la regién lagrangiana asociada a cada proto-halo. Las
flechas negras y blancas indican, respectivamente, las direcciones principales de colapso y expansién que
determina el tensor de mareas suavizado, t1(Rs) v t3(Rs), proyectadas sobre el plano zy. El largo de

cada flecha es proporcional a la magnitud de los autovalores correspondientes, A1 (Rs) vy Az(Rs).

por el elipsoide que mejor ajusta la distribucién de particulas y se muestra con lineas de
puntos.

En general, la direccién de los ejes principales del tensor de mareas no cambia de
manera abrupta con la escala R. Esto significa que el tensor de mareas es relativamente
coherente a medida que se consideran modos de longitud de onda més larga. Sin em-
bargo, en escalas grandes el campo se vuelve débil, y como consecuencia los autovalores
correspondientes se vuelven pequenos en valor absoluto. De acuerdo a la ecuacién (5.6),
para producir una variacion temporal en la direccion del MA, los autovalores asociados
a cada eje deben ser distintos de cero y, ademds, diferir significativamente uno del otro.
De este modo, la ecuacién (5.10) permitird predecir correctamente la evolucién del MA

solo en la medida en que exista una escala R en donde:

1. |Xi(Rs)| # 0, al menos para algin ¢ = 1,2, 3,
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Figura 5.2: Distribucion del coseno del angulo entre los ejes principales del tensor de mareas a z = 80,
t;, v las direcciones preferenciales de los filamentos a tiempo presente, &;, con i = 1,2,3. Cada curva
corresponde a una medicién del tensor de mareas realizada con una escala de suavizado diferente,
representada por el color que indica la barra de la derecha. En la Figura interior de cada panel se

presenta la distribucion de valores que toman los correspondientes autovalores ;.

2. M(Rs) # Xa(Ry) # A3(Ry),

3. los ejes t;(R,) determinen, en efecto, la orientacién de la evolucién anisotrépica del

MA.

En el Capitulo 2 vimos que, en general, durante el régimen lineal el MA tiende a
volverse perpendicular a la espina de los filamentos cdsmicos y a las paredes en que
terminan inmersos a tiempo presente. La anisotropia en esta clase de entornos se puede
caracterizar mediante tres direcciones preferenciales, €;, con ¢+ = 1,2,3. Las primeras
dos direcciones corresponden a ejes de colapso, que en términos del campo de mareas
implican autovalores negativos; la tercera es la direccion de expansiéon o la espina, y se
asocia con un autovalor positivo. Estas son precisamente las propiedades que buscamos
en 7;;(Rs), por lo que vale la pena comparar el entorno a tiempo presente con el campo
de mareas en etapas tempranas para ver si existe una correlacion significativa.

La Figura 5.2 muestra la alineacién entre las direcciones preferenciales del entorno de
los halos a z = 0, €; y los ejes principales del tensor de mareas a z = 80 para diferentes
escalas de suavizado, t;(Rs), con i = 1,2, 3. Adicionalmente, en las Figuras interiores de
cada panel se puede ver la distribucién de los autovalores \;(Rs) asociados a 7;;(Rs). El
valor de la escala de suavizado que corresponde a cada curva se presenta en la barra de
color del lado derecho. Los resultados sugieren que, en efecto, existen escalas en que el
campo de mareas en etapas tempranas correlaciona fuertemente con el entorno a tiempo

presente. En general, la alineacion es mas notable en escalas pequenas, y es especialmente
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fuerte para las direcciones i = 1 e i = 3, que en el caso de los filamentos corresponden a
los ejes principales de colapso y expansion, respectivamente.

Como es de esperar, para Ry creciente la alineacién entre el entorno a z = 0y 7;;(R;)
se vuelve progresivamente mas débil, dado que la distribucién de materia alrededor de
cada proto-halo se vuelve isotropica. Esto se ve reflejado, ademas, en el valor que toman
los autovalores correspondientes: para escalas grandes, |\;(Rs)| se aproxima a cero para
todo i. En escalas pequenas tenemos, sin embargo, una situacién imprecisa. Si bien ob-
servamos un alto grado de alineacién y una diferencia significativa entre los autovalores,
en muchos casos el suavizado tiene una escala menor al tamano caracteristico de la regién
lagrangiana. Esto significa que 7,;(Rs) puede estar afectado por variaciones espaciales
del campo de fuerzas en el interior del proto-halo, en cuyo caso la contribuciéon al MA
deberia ser nula. No obstante, es dificil determinar si este es o no el caso, dado que las
regiones lagrangianas tienen formas diversas y la distribucion de particulas muchas veces
se extiende considerablemente més alld del radio caracteristico Rj.g = (3M /4mp)'/? que
se puede asociar a la masa M (ver, por ejemplo, la Figura 3.1).

Existen, finalmente, suavizados intermedios en los que la alineaciéon puede ser mas o
menos fuerte y en los que los autovalores, si bien son tipicamente no nulos, pueden o
no diferir significativamente entre si. Esta es la clase de escalas en las que esperamos

encontrar el tensor de mareas apropiado para utilizar la ecuacién (5.10).

5.2.2. Busqueda de la escala adecuada y método de mezclado aleatorio

El siguiente paso consiste en determinar el valor de R, para el cual el campo de
mareas en gran escala permite predecir la evolucién del MA. Para lograr esto vamos
a calcular, en cada paso temporal t, y para cada escala Ry, el valor de MA que se
obtiene de la ecuacién de crecimiento anisotrépico (5.10). Este serd el MA Jy(t,, Ry).
Luego, vamos a comparar esta estimacion con el valor medido en la simulacién para
cada proto-halo, J,(t,), y a quedarnos con la escala que minimiza una cierta funcién
error E(Ry). Finalmente, para verificar que los resultados no se deben a un artificio del
método, es decir, que no estamos “forzando” a las predicciones a parecerse a los valores
que queremos predecir, vamos a repetir el procedimiento reubicando los proto-halos de
manera aleatoria en diferentes entornos.

En primer lugar calculamos, a través de la ecuacién (5.6), la evolucién del factor de
expansién anisotrépico a;(Rs, t,,) asociado a cada uno de los 30 radios de suavizado que

utilizamos para obtener el campo de mareas 7;;(Rs). Luego determinamos la evolucién
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Figura 5.3: Resultados del método descripto en la Subseccién 5.2.2 para obtener la escala que mejor
predice la evolucién del MA de acuerdo a la ecuacién (5.10). Cada curva muestra cémo varfa el error
E(Rs) con la escala de suavizado para cuatro halos con diferentes masas. Los colores que corresponden
a cada masa se indican en la barra de la derecha. Los circulos senalan el punto en donde el error alcanza
su minimo, y por lo tanto determinan la escala Ry = Rpest- Las lineas verticales de puntos marcan el
tamano equivalente de cada proto-halo, Req. Los halos para los cuales Rpes; < Req 0 Rbest = max(Ry)

no son tenidos en cuenta en nuestro andlisis (curvas de puntos).

anisotrépica del MA para cada radio de suavizado, Jy(t,, Rs), de acuerdo al modelo
propuesto en la ecuacién (5.10). Si asumimos que la TTT clésica estima correctamente
el MA de los halos para un corrimiento al rojo lo suficientemente alto, entonces el factor
que no depende del tiempo en esa expresién, [;m(Rs), debe ser igual al MA de cada
proto-halo medido en las condiciones iniciales Jor = Jy(tcr), donde t¢p es el tiempo
cosmico que corresponde a un corrimiento al rojo z = 80 en la simulacién. Bajo este

supuesto, podemos escribir la evolucién del MA que predice nuestro modelo como:
JM,i(t) == JCLZ'CL2(t)D(t)Gijkaj(t)Oék(t). (511)

A continuacién, definimos el estimador para medir el error que comete el modelo



188 5 Modelo de crecimiento anisotrépico del MA

durante el régimen lineal cuando se utilizan diferentes valores de R;. Para ello, determi-
namos en cada paso temporal el coseno del angulo 6 entre la direccién del MA predicho

y el medido, cos(0F) = Jyi(tn, Rs) - Ju(t,). Luego, realizamos la suma:

N

E(Ry) =) [1—cos(6/)] (5.12)
n=1

donde el tiempo t, para n = N define el rango de validez del modelo. En este trabajo
presentamos los resultados para N = 8, lo cual corresponde a un corrimiento al rojo
z ~ 3,6. Sin embargo, verificamos que los resultados no varian de manera significativa
cuando se elige N entre 2 y 12, es decir entre z ~ 15,3 y 2 ~ 1,4. Finalmente, definimos la
escala apropiada para cada halo, Ry, como aquella en la cual se encuentra el minimo
del error E(Rs). Este es el valor que vamos a utilizar en la ecuacién (5.11) para los
resultados de la siguiente Seccion.

En la Figura 5.3 presentamos cuatro ejemplos que ilustran cémo varia FE(Rg) con
la escala de suavizado. Las curvas continuas y de puntos representan, respectivamente,
halos que utilizamos en nuestro analisis o que excluimos debido a que no cumplen ciertos
criterios que veremos a continuacion. La masa de cada sistema se indica en la barra de
colores de la derecha. Las lineas verticales de trazos senalan el tamano equivalente R, de
cada proto-halo en las condiciones iniciales, es decir, el radio de una esfera con el mismo
volumen que el elipsoide que mejor ajusta la distribucion de particulas. Los circulos
sobre cada curva marcan el minimo de E(Rs), lo cual determina la escala Ry = Rpest que
corresponde a la mejor alineacion entre el MA medido y el predicho. En general, el error
E(R;) tiene un comportamiento suave y sus minimos estdn bien definidos. Tipicamente,
para los halos de masas mayores los minimos se encuentran en escalas mas grandes,
aunque esta tendencia, como veremos, presenta una gran dispersion.

De la muestra de proto-halos, un 7 % tiene tamanos equivalentes mayores que la escala
que minimiza el error F. En estos casos, es dificil determinar si las regiones lagrangianas
que ocupan los proto-halos se extienden de manera inusual e irregular, o si se trata
simplemente de errores en la determinacion de R}, debido a variaciones estocdsticas en
el potencial gravitatorio. Para evitar esta indeterminacion, decidimos excluir de nuestro
analisis los proto-halos con Rpesy < [eq. En la Figura 5.3, el sistema de color naranja
(M ~ 7,0 x 102 b~ M) ilustra uno de estos casos. Como se puede ver, el minimo
del error se encuentra en Rpee = 0,75 h~! Mpc, mientras que la linea vertical que le

corresponde marca un tamarno equivalente Re, = 1,29 h~! Mpc.
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Otra situacién dificil de interpretar es la que observamos en el halo representado por
la curva violeta (M ~ 1,4 x 102 h=1 My). Aproximadamente a partir de 1 h~! Mpc, el
error disminuye de manera monotona a medida que aumenta el radio de suavizado, de
modo que el minimo se alcanza en la escala mas grande, max(Ry). Algo similar ocurre
en el 25% de los sistemas de la muestra. El comportamiento de F(Rg) sugiere que el
verdadero minimo se encuentra en escalas todavia mayores, por lo cual consideramos
que, en estos casos, el método no ha sido capaz de identificar una escala adecuada para
implementar el modelo. De este modo, decidimos excluir de nuestro analisis a los halos
con Rpesy = max(Rs). Dado que el campo de mareas se vuelve mas débil e isotrépico
a medida que aumenta el radio de suavizado (ver Figuras 5.1 y 5.2), es posible que los
modos de longitud de onda larga que afectan a estos sistemas produzcan una evolucién
muy proxima a la implementacién estandar de la TTT. Sin embargo, el rango limitado
de valores Ry que utilizamos nos impide confirmar esta suposicién, por lo que dejamos

este andlisis para trabajos futuros.

Mezclado aleatorio

Es importante remarcar que, si bien el método que describimos en esta Seccion, por
construccién, minimiza el error en la prediccién de la direccién del MA, el valor de los
parametros “disponibles” se ve restringido por el campo de mareas que efectivamente
medimos alrededor de cada proto-halo. Las componentes del MA sélo pueden crecer a
una tasa mayor o menor de acuerdo a \;(Rs), y tinicamente en las direcciones t;(R,). Sin
embargo, es posible que el ajuste que realizamos “fuerce”, en alguna medida, a que las
predicciones se parezcan a los valores que queremos predecir. Por este motivo decidimos
llevar a cabo una prueba de control.

Para ello repetimos el procedimiento de determinacién de la escala adecuada sobre 10
realizaciones diferentes de la simulacion, intercambiando en cada una la poblacién de
halos de manera aleatoria con sus entornos. De este modo, la relacién entre los proto-
halos y el campo de mareas circundante desaparece. De estas diez versiones extraemos las
escalas correspondientes, R}, y con ellas realizamos nuevas predicciones para la evolucién
del MA, J,(t,,, Rpest)- Con estos resultados hacemos las mismas consideraciones que sobre
la muestra original, es decir, descartando los sistemas con Ry < Req 0 Ry = max(Ry).
Si el método esta “forzando” los resultados, entonces las realizaciones aleatorias seran
capaces de predecir el MA al menos tan bien como la version original. Si, por el contrario,

la senal que obtenemos con Ry.s no puede ser reproducida por las muestras mezcladas,
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Figura 5.4: Resultados del método descripto en la Subseccién 5.2.2 para obtener la escala que mejor
predice la evolucién del MA de acuerdo a la ecuacién (5.10). La curva negra de trazos muestra la
variacién mediana de la escala que minimiza el error, Rpest, en funcion de la masa de los halos, mientras
que el drea sombreada con lineas verticales alrededor indica el rango intercuartil (RIC) correspondiente.
La regién sombreada més oscura muestra la media y la dispersién tipica de las medianas que se obtienen
a partir de las muestras aleatorias, I} . La linea de puntos representa los valores medianos de tamano

equivalente, Req, en cada intervalo de masa.

podemos concluir que el campo de mareas alrededor de cada halo es verdaderamente

responsable de generar la evolucién anisotropica.

5.3. Implentacién y desempeno del modelo

5.3.1. Escalas mas apropiadas

En la Figura 5.4 presentamos los resultados generales del método para determinar las
escalas en las que vamos a implementar el modelo. La curva negra de trazos muestra
la mediana, para distintos intervalos de masa, de la escala Ry en que se encuentra
el minimo del error E(R;) de cada proto-halo. El drea sombreada con lineas verticales

claras alrededor de la mediana indica el rango intercuartil (RIC) correspondiente. La
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Figura 5.5: Distribucién del pardmetro de anisotropia ¢ del campo de mareas suavizado en las escalas
Rpest (lineas de trazos) y en las escalas R}, de una de las muestras aleatorias (lineas continuas). Las
curvas de diferentes colores representan muestras de halos con distinta masa, como se indica en la barra

de color de la derecha.

regién sombreada mas oscura muestra la dispersion alrededor del valor tipico que toman
las medianas obtenidas a partir de las muestras aleatorias. A modo de comparacién,
también se muestran los valores medianos correspondientes al tamano equivalente R

(linea gris de puntos).

En primer lugar, se puede observar una tendencia de Ry, a tomar valores mas grandes
en halos de mayor masa. La mediana crece desde ~ 3 h™! Mpc para halos de masa
M ~ 3 x 10" h=' Mg, hasta 6,5 h~! Mpc en M ~ 3,2 x 10* h~1 M. Sin embargo, la
dispersién de esta relacion es muy grande, como se puede apreciar en el RIC. Esto sugiere
que la longitud de onda de los modos que producen la evolucion anisotropica depende de
otras propiedades ademas de la masa de los proto-halos. Por otro lado, las muestras en
donde realizamos el mezclado aleatorio arrojan valores de Rj., que también aumentan
con la masa. El hecho de que las muestras de control reproduzcan esta tendencia parece

indicar que se trata de un efecto de seleccién.

En segundo lugar, notamos que los valores R} son sistematicamente mds grandes
que los de Rypest. En otras palabras, para halos de la misma masa, la escala que mejor

predice la evolucién del MA de acuerdo a la ecuacién (5.10) es, en general, mas grande
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cuando el campo de mareas no corresponde al entorno verdadero de los proto-halos. Este
resultado apoya la validez del método: en las muestras aleatorias, el modelo “prefiere”
las escalas de suavizado méas grandes y, por lo tanto, los campos de marea mas débiles e
isotropicos. De este modo, las predicciones tienden a parecerse mas a las que se obtienen
de la implementacion estandar de la TTT.

En este mismo sentido se pueden interpretar los resultados presentados en la Figu-
ra 5.5. Alli observamos la distribucion de valores que toma el parametro de deformacién
por mareas, o tidal shear, ¢* = 5[(A3 —A1)*+ (A3 — A2)? 4+ (Aa — A1)?] (Heavens & Peacock,
1988; Catelan & Theuns, 1996), para autovalores del tensor de mareas A; determinados
con escalas de suavizado Rpest (lineas de trazos) y R} (lineas continuas). En general,
¢*(R) refleja la anisotropia del tensor de mareas en una dada escala R, volviéndose nulo
para entornos perfectamente isotrépicos. De este modo, las distribuciones indican que
la escala que mejor ajusta la evolucién del MA en las muestras originales esta asociada
a entornos tipicamente mas anisotrépicos que las que se obtienen sobre las muestras
mezcladas aleatoriamente. Mas aun, observamos una ligera tendencia con la masa en las
curvas de trazos que no esta presente o, al menos, no tiene la misma magnitud en las
curvas continuas. Concretamente, la isotropia de los entornos que se obtienen a partir de
la escala Ry aumenta con la masa M de los proto-halos, algo que no ocurre cuando se
reubican los sistemas en entornos aleatorios. Esto sugiere que la masa de los proto-halos
es, en efecto, un factor importante en la determinacién de Rypeg:.

Finalmente, existe una diferencia importante entre los valores que toma la funcién
de error, F(R;), en ambos casos. Para la muestra original, los valores minimos tienen
una mediana Med [E(Rpest)] ~ 107> que no varfa significativamente con la masa. Este
valor es un orden de magnitud menor que la mediana tipica en las muestras aleatorias,
Med [E(Rj.)] ~ 107*. Este resultado indica sin ambigiiedades que los ajustes entre el
modelo y la evolucién verdadera de los proto-halos son mejores cuando los campos de

marea corresponden al entorno de los halos.

5.3.2. Prediccidén de la evolucién del MA

Ahora pasamos a analizar la capacidad de nuestro modelo para predecir la evolucién
del MA en funcién del tiempo, cuya variacién representamos en esta Seccién mediante el
factor de escala (a) y el corrimiento al rojo (z). Para ello vamos a comparar los valores
que toma el MA en la simulacién con los que obtuvimos a través del método descripto

en la Seccién anterior, es decir, utilizando la ecuacién (5.11) con la escala Rye (muestra
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Figura 5.6: Evolucién de las componentes del MA en las direcciones t; (curvas negras) y ts (curvas
grises), donde fi = fi(RbeSt). Cada curva ha sido normalizada por la variacién que predice la im-
plementacién estandar de la TTT en esa etapa, J o a3/2. Las lineas continuas corresponden al MA
verdadero, mientras que las barras de error muestran la incerteza en la determinacién del valor mediano
en cada instante de tiempo. Las curvas de trazos representan la prediccién del modelo de crecimiento
anisotrépico. Las curvas sombreadas indican la dispersiéon 3o de los valores medianos que se obtienen de
las 10 realizaciones aleatorias. Las lineas de puntos muestran la evolucién correspondiente a J o< a®/? y
J = cte.

original) y con R} (muestras mezcladas). En las Figuras que siguen se presentan los
resultados para dos intervalos de masa: log(M/h™'My) = [11,5;12,5],[12,5;13,5]. En
todos los casos, la region sombreada a partir de log(a) ~ —0,7 (z ~ 3,6) representa el
intervalo de tiempo que no se utilizé para realizar el célculo del error E(Ry), es decir,
los pasos temporales posteriores a N = 8. En esta region, las hipotesis que sostienen la
formulacién del modelo dejan de tener validez, y por lo tanto no esperamos obtener aqui

un buen acuerdo entre las predicciones y las mediciones.

Comenzamos con la magnitud de las componentes del MA. La Figura 5.6 muestra la
evolucién mediana del MA proyectado en las dos direcciones que presentan una mayor
variacién con respecto a la implementacién estdndar de la TTT, J;, (curvas negras) y
Ji, (curvas grises), donde los subindices corresponden a las direcciones t, = f:i(Rbest)
con ¢ = 1,3. De este modo, las curvas representan el valor mediano del MA en un

sistema de coordenadas que, para cada halo, ha sido orientado de acuerdo a los ejes
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principales del campo de mareas 7;;(Rpest). Con el fin de apreciar mejor las diferencias
durante el régimen lineal, cada curva ha sido normalizada por la variacion que predice

32 Las lineas

la implementacion estdndar de la TTT en esa etapa, es decir, J « a
continuas corresponden al MA verdadero, mientras que las barras de error indican la
incerteza en la determinacién de la mediana para cada instante de tiempo'. Por otro
lado, las curvas de trazos representan la prediccién de nuestro modelo de crecimiento
anisotropico, mientras que las curvas sombreadas indican la dispersion 3o de los valores
medianos que se obtienen de las realizaciones aleatorias. Como referencia, las lineas de
puntos muestran la evolucién correspondiente a J o< a*/? y J = cte.

Lo primero que notamos es que, durante el régimen lineal, nuestro modelo reproduce
de manera cualitativamente correcta la tendencia de las componentes del MA verdadero.
En efecto, tal como ocurre con los halos de la simulacion, el valor predicho de J; tiende a
crecer mas rapido que J o @¢*?, mientras que para Ji, se observa una tasa de crecimiento
menor (por encima y por debajo de la horizontal, respectivamente). También se puede
ver que las predicciones, en general, sobrestiman el valor del MA verdadero en estas
direcciones. Concretamente, los autovalores A\; y A3 producen, a través del factor de
escala anisotrépico, una variacién en relacién a J o< a*/? que en el primer caso excede y
en el segundo caso es menor que la desviacion medida en la simulacion. Este resultado
indica que hay elementos del modelo o de su implementacién que es necesario seguir
investigando.

Notamos, por otro lado, que las curvas sombreadas también siguen cualitativamente el
comportamiento del MA verdadero durante el régimen lineal. Esto muestra que, incluso
cuando se reubican los halos en entornos aleatorios, la variacién estocastica del campo de
mareas produce, ocasionalmente, direcciones de colapso que coinciden con la orientacién
del MA verdadero de los halos. De este modo, el método descripto en la Subseccién 5.2.2

encuentra escalas R, que permiten predecir el MA mejor que J oc a®/?

, a pesar de
que no existe conexién fisica entre los halos y el entorno. Sin embargo, se puede ver
que estas predicciones son diferentes que las que obtuvimos a partir de las muestras
originales. Salvo para la mediana de J;, en halos de masa alta (panel derecho), las
curvas de trazos y las sombreadas no se superponen mas que en las condiciones iniciales.

En otras palabras, existe una diferencia estadistica significativa entre la prediccién del

'E] tamafio de las barras corresponde a la dispersién 3¢ de un procedimiento de tipo bootstrap con 50
remuestreos. La magnitud del error es de igual orden en las predicciones de nuestro modelo. Este

método para determinar incertezas se repite en las Figuras que siguen.



5.3 Implentacién y desempeno del modelo 195

modelo y la que se obtiene de las muestras mezcladas. Mas importante aun, las curvas
de trazos, en general, reproducen mejor el comportamiento de los halos de la simulacién
que las muestras aleatorias. Esto sugiere que el método de determinaciéon de Rypes, por
si solo, no es suficiente para predecir correctamente el MA, sino que es necesario conocer

el campo de mareas.

Después de la época de turnaround, el MA de los halos se vuelve tipicamente constante.
Esto se puede apreciar en el modo en que las curvas sélidas tienden a volverse paralelas
a la curva de puntos luego de z ~ 2. El MA predicho por nuestro modelo, Jy;, no sigue
este comportamiento, dado que no hemos incorporado un instante de “colapso” en la
prediccién, es decir, un momento a partir del cual el mecanismo de torques de marea
se vuelva ineficiente. Como consecuencia, en la regién sombreada las curvas de trazos
se desvian definitivamente del comportamiento verdadero, lo cual significa que no es
posible predecir con precision la magnitud del MA en esta etapa. Sin embargo, este no
es necesariamente el caso con la direccion, que no depende del valor de las componentes
J;,, sino de la relacion entre ellas. Como veremos mas adelante, bajo ciertas condiciones
el modelo de crecimiento anisotrépico permite realizar predicciones sobre la orientacién
del MA de los halos con respecto a la estructura en gran escala incluso en el régimen

no-lineal.

Ahora vamos a analizar la capacidad del modelo de mejorar las predicciones de la
TTT respecto a la direccién del MA. Para ello, en la Figura 5.7 mostramos cémo varia
con el tiempo la alineacién mediana entre la direccién del MA verdadero de los halos, J hs
y la direccién del MA de acuerdo a diferentes modelos, J pred- Un acuerdo perfecto entre
la direccion medida y la predicha corresponde a un valor J pred * J, = 1. Para los valores
de jpred utilizamos, en primer lugar, el MA verdadero de los halos en las condiciones
iniciales, Ja (curva continua). Recordemos que, de acuerdo a la implementacién estandar
de la TTT, esta direccién deberia mantenerse constante con el tiempo, al menos durante
el régimen lineal y cuasi-lineal. Nuevamente, las barras de error sobre la curva continua
muestran la incerteza en la determinacién de la mediana. Por otro lado, tenemos las
predicciones que se obtienen de nuestro modelo de crecimiento anisotrépico, tanto para
la muestra original (curva de trazos) como para las realizaciones con halos y entornos
mezcladas (curva sombreada), es decir, Jy(Rpest) v Je(Rf.,), respectivamente. En este
ultimo caso, lo que mostramos es la dispersion 3o del valor mediano de alineacién que

devuelven las 10 realizaciones aleatorias.

Por construccion, el modulo y la direccion inicial de todas las predicciones estan de-
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Figura 5.7: Evolucién de la alineaciéon mediana entre la direccién del MA verdadero de los halos,
jh, y la direccién del MA de acuerdo a diferentes modelos, jpred: el MA verdadero de los halos en
las condiciones iniciales, Jar (curva continua), la prediccién del modelo de crecimiento anisotrépico,

jM(RbESt) (curva de trazos) y la que se obtiene de las realizaciones con halos y entornos mezcladas,

J.(Rf.) (curva sombreada). En este dltimo caso se muestra la dispersién 3o del valor mediano de
alineacién que devuelven las 10 realizaciones aleatorias. Las barras de error sobre la curva continua

muestran la incerteza en la determinacién de la mediana.

terminadas por el MA verdadero a z = 80. Por este motivo, la alineacién inicial es
perfecta, y se conserva relativamente bien para corrimientos al rojo altos, es decir, mien-
tras el universo evoluciona de acuerdo al régimen lineal y la T'TT tiene plena validez. Sin
embargo, a medida que nos aproximamos al tiempo presente se puede ver que nuestro
modelo produce, en general, mejores resultados que la implementacion estandar de la
TTT. En efecto, entre z ~ 10 y z ~ 2 la direccién del MA con crecimiento anisotrépico,
jM, estd tipicamente mejor alineada con el MA verdadero que la direccién constante

Jcr. Esta diferencia es de segundo orden y por lo tanto pequena, pero sistematica y

estadisticamente significativa.

Posteriormente, el universo ingresa en el régimen altamente no lineal y los halos co-
mienzan a sufrir fusiones, pasos cercanos o fly-bys, torques de marea durante el colapso
(e incluso posteriores) y acrecién anisotrépica secundaria (Bett & Frenk, 2012, 2016;
Contreras et al., 2017; Ganeshaiah Veena et al., 2018; Lépez et al., 2021). Como conse-
cuencia de estos fenémenos, el MA se vuelve mas dificil de predecir y las alineaciones

disminuyen notablemente. En los halos de masa baja (panel izquierdo), la ventaja del
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modelo de crecimiento anisotrépico sobre la implementacion estandar de la TTT se
reduce poco a poco. Finalmente se vuelven indistinguibles a tiempo presente, cuando
alcanzan una desalineacién mediana de ~ 34° respecto al MA verdadero, similar a la
que reportan trabajos previos (Porciani et al., 2002a). En los halos de masa alta (panel
derecho), en cambio, la diferencia entre ambas predicciones se mantiene mas o menos
constante a medida que se desvian de Jy,. Cuando se alcanza z = 0, Ju continua siendo

un estimador de la direccién del MA verdadero ligeramente mejor que Jar.

En relacién a la evolucion de jr(R{QESt), notamos que su desempeno es, en general,
mejor que la implementacion estandar, pero menos preciso que J M(Rpest). Al igual que
en la Figura 5.6, vemos que el método para elegir la escala adecuada entre los valores de
suavizado Rs predice direcciones que, por construccién, siguen el MA verdadero mejor
que J¢r, aun cuando no existe conexién fisica entre los proto-halos y su entorno. Sin
embargo, tampoco aqui las muestras aleatorias son capaces de reproducir los resultados
de las muestras originales, cuya prediccién hasta z ~ 2 (z = 0) en masas bajas (masas
altas) se alinea mejor con el MA verdadero por varios o. Esto sugiere fuertemente que,
en efecto, existe una conexién fisica entre la evolucién anisotrépica del MA y el campo
de mareas en gran escala, y que dicha relaciéon esta bien representada por la ecuacién
(5.10).

Por ultimo, vamos a estudiar de qué manera cambia con el tiempo la alineacién entre
el MA de los halos y el entorno en donde habitan a tiempo presente. Para ello, vamos
a caracterizar el entorno a través de los ejes principales de colapso €;, con i = 1,2, 3,
determinados mediante el cédigo NEXUS+ en z = 0. En la Figura 5.8 se puede ver la
evolucién mediana de J (t)-é;. Las curvas sdlidas corresponden a Jy,, el MA de los halos en
la simulacién. Las de trazos, a Jy, la prediccién del modelo de crecimiento anisotropico.
Finalmente, las curvas sombreadas representan la dispersion 3o de las medianas que

devuelven las muestras aleatorias, J,.

En primer lugar, notemos que las alineaciones entre el MA verdadero y las direcciones
e; reproducen el resultado que presentamos en el Capitulo 3. Inicialmente, el MA de
los halos esta preferentemente alineado con €3 y perpendicular a €;, en acuerdo con
las predicciones de la TTT en su implementacion estdandar (Lee & Pen, 2000; Porciani
et al., 2002b). Sin embargo, a medida que transcurre el tiempo, un nimero importante de
sistemas cambia su orientacién de manera sistematica, de modo que entre z =80y z ~ 2
se produce un aumento continuo de Jy - €1, a expensas de un decrecimiento en Jy - e

Para masas bajas, esta evolucién cambia de manera abrupta cuando comienzan a cobrar
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Figura 5.8: Evolucidon de la alineacién mediana entre el MA y los ejes principales de colapso del entorno
en que los halos habitan a tiempo presente, &;, con ¢ = 1,2, 3. Las curvas continuas representan el MA
verdadero de los halos, mientras que las barras de error muestran la incerteza en la determinacién de
la mediana para cada instante de tiempo. Las curvas de trazos corresponden al MA predicho por el
modelo de crecimiento anisotrépico. Finalmente, las curvas sombreadas indican la dispersién 3o de los

valores medianos que se obtienen de las 10 realizaciones aleatorias.

importancia los efectos no tenidos en cuenta por la aproximacion lineal, alrededor de
z ~ 1. Las tendencias se detienen o revierten, y los halos alcanzan el tiempo presente con
una distribucién de alineaciones cuya mediana es consistente con orientaciones aleatorias,
Med [j . éz} ~ 0,5, aunque con una predominancia marginal a la perpendicularidad con
respecto a €. Los halos de masa alta también sufren los efectos no lineales en corrimientos
al rojo bajos, pero en muchos casos conservan, en cierta medida, la tendencia de las
etapas lineales. Esto, sumado al hecho de que la alineacion inicial con respecto al tercer
eje de colapso es menor, produce a tiempo presente un claro exceso de configuraciones

perpendiculares con respecto a €3.

En el caso de los halos que habitan en filamentos, este proceso da origen a la conocida
masa de transicién o spin flip, cuyo valor reportado se encuentra alrededor de M; ~
5 x 10*2 h=' Mg, pero que puede variar hasta en un orden de magnitud de acuerdo a
diferentes trabajos y métodos de determinacién (Hahn et al., 2007b; Aragén-Calvo et al.,
2007b; Codis et al., 2012; Aragon-Calvo & Yang, 2014; Ganeshaiah Veena et al., 2018;

Lopez et al., 2019). Los halos por debajo de ese umbral tienen, a tiempo presente, un MA
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preferentemente alineado con la espina de los filamentos (€3) mientras que los de masa
alta se orientan tipicamente de manera perpendicular. De acuerdo a lo que observamos
en la Figura 5.8, este fenémeno a z = 0 no deriva de las condiciones iniciales, pero
tampoco es consecuencia exclusiva de los efectos no lineales. Parece ser, antes bien, el
resultado de una combinacion de factores que involucran tanto la evolucion lineal como
la no lineal.

Ahora bien, tanto en masas bajas como altas, parece haber un buen acuerdo entre la
evolucion medida y la prediccién de nuestro modelo durante el régimen lineal y cuasi-
lineal. Recordemos que la implementacion estandar de la TT'T produce una direccién
constante, es decir, rectas horizontales. En este sentido, el modelo de crecimiento an-
isotropico arroja mejores resultados hasta aproximadamente z ~ 2, aunque en algunas
direcciones el acuerdo parece extenderse incluso més en el tiempo. En relacion a las
curvas sombreadas, si bien en apariencia reproducen mejor el comportamiento de las
curvas continuas en corrimientos al rojo altos, se puede ver que divergen rapidamente
de la alineacién verdadera. El motivo es que, como vimos antes, las escalas Ry, tienden
a producir entornos mas isotropicos y, por lo tanto, sus predicciones se parecen mas
a la implementacion estandar de la TT'T. Lo que muestran las curvas sombreadas es
que el MA constante que predice la TTT no deja de ser una muy buena aproximacién,
especialmente durante el régimen lineal. La considerable diferencia que se observa con
las curvas de trazos sugiere, una vez mas, que el método de determinacion de Rypest N0
estd forzando las predicciones a parecerse al MA de los halos, sino eligiendo la escala del

campo de mareas que verdaderamente determina la evolucion anisotrépica.

5.3.3. Halos Hy L

Los resultados de la Subseccion 5.3.2 muestran que el fenémeno de crecimiento an-
isotropico no necesariamente es el mecanismo dominante a la hora de determinar la
orientacién del MA a tiempo presente. En algunos casos, la configuracién final entre el
MA de los halos y los ejes principales de colapso parece depender mas fuertemente de
la evolucion tardia y los efectos no lineales. Esto ocurre tipicamente en la muestra de
halos de masa baja, pero también se observa en una parte importante de los sistemas
mAas masivos.

Para analizar este fenomeno desde un enfoque diferente, recurrimos una vez mas a
la clasificacién de acuerdo al crecimiento neto del MA de los halos (Subseccion 2.2.2).

Para ello, dividimos a los sistemas en las muestras H y L, que corresponden, respectiva-



200 5 Modelo de crecimiento anisotrépico del MA

z chdshift} z Ercdshift]
0 6 2 1 0 50 0 6
1.000 L LB O L 77277 T

0.975

0950
=

<'ﬂ: 0.925 2 2
. == Jprea(t) = Ji(t, Riest) [Modelo]

Jprea(t) = Ju(t, Ryy) [Aleatorio]
_:[_ j]m'tl(t) = j(‘[ [rlwrlvl*]

0.900

0.875

Med {jmed(t)

0.850

0.825

11.5 < log(M/h™'My) < 12.5 12.5 < log(M/h™'"My) < 13.5 35

0.800 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1
-1.7% -150 -125 -1.00 -0.75 -0.50 -0.25 0.00-1.75 -1.50 -1.25 -1.00 -0.75 —0.50 -—0.25 0.00

log(a) [scale factor] log(a) [scale factor]

Figura 5.9: Evolucién de la alineacién mediana entre la direccion del MA verdadero de los halos, J hs
y la direccién del MA de acuerdo a diferentes modelos, jpred. Los resultados son los mismos que en la

Figura 5.7, pero en este caso diferenciando halos H (verde) y halos L (rojo).

mente, a los objetos cuyo MA ha crecido por encima o por debajo de lo que se espera
de la implementacion estandar de la TTT. En el Capitulo 3 vimos que la alineacién
MA-filamento en las etapas finales (z < 2) evoluciona de un modo muy diferente en
ambas muestras. Es por esto que vale la pena analizar como se desempena el modelo de

crecimiento anisotrépico en cada caso.

En la Figura 5.9 presentamos la evolucién de la alineaciéon mediana entre la direccion
del MA verdadero de los halos, J L, v la direccién del MA de acuerdo a diferentes modelos,
J pred- Estos modelos son el de crecimiento anisotrépico (j M), el de las muestras mezcladas
aleatoriamente (J,) y el de direccién constante asociado a la implementacién estdndar
de la TTT (jCI). Las curvas que aqui se muestran son en todo andlogas a las de la
Figura 5.7, pero con los halos separados en las categorias H (curvas verdes) y L (curvas
rojas).

Notemos, primeramente, que durante el régimen lineal el MA verdadero de los halos
H diverge de la direccién en las condiciones iniciales considerablemente mas que el de
los halos L (curvas sélidas). Esto ocurre en todo el rango de masas, e indica que la
desviacion sistematica de la muestra H en relacion a la implementacion estandar de la
TTT es mayor. Sin embargo, la tendencia cambia para los halos de masa baja cuando nos

aproximamos al tiempo presente. A partir de z ~ 2, la mediana de J¢; - J, (t) disminuye
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de manera abrupta en toda la poblacién, pero la caida es mas notable en los halos de
la muestra L. Consecuentemente, los halos L. de baja masa alcanzan el tiempo presente

con un MA tipicamente mas alejado de la direccion inicial que los halos H.

Al comparar estos resultados con la alineacion entre el MA verdadero y nuestra predic-
cién (curvas de trazos), vemos que la “correccién” en la orientacién que introduce Jy(t)
en relacién a J¢ es mayor en la muestra H que en la muestra L. No nos referimos aqui a
la altura de las curvas de trazos, sino a su distancia con respecto a las curvas solidas. Esta
diferencia se observa en todo el rango de masas, y se mantiene incluso hasta el tiempo
presente. Este resultado indica que el modelo de crecimiento anisotropico captura mejor
las desviaciones respecto a la TTT de la muestra H que las de la L. Por lo tanto, una
posible causa del crecimiento del MA de los halos H por encima de lo esperado es que se
trata de sistemas mas afectados por el campo de mareas en gran escala, ya sea porque
la anisotropia del entorno es mayor o mas coherente, o porque el tamano de las regiones

lagrangianas que ocupan produce un acoplamiento més eficientemente.

Ahora bien, en el Capitulo 3 vimos que, para z < 2, las muestras de halos clasificadas
de acuerdo al crecimiento neto del MA presentan una evolucién de la alineaciéon MA-
filamento muy diferente. Por un lado, los sistemas cuyo MA crece por encima de lo que
se espera de la TTT (halos H) continidan con la tendencia del régimen lineal, es decir, su
MA se hace mas perpendicular a la espina de los filamentos a medida que pasa el tiempo.
Este fenémeno ocurre practicamente con independencia de la masa de los halos y, por
este motivo, cuando alcanzan z = 0 su alineacién con respecto a los filamentos conserva
la dependencia con la masa de las condiciones iniciales: los sistemas mas masivos quedan
mas perpendiculares que los de baja masa. Por otro lado, los halos cuyo MA crece por
debajo del comportamiento mediano predicho por la TTT (halos L) tienden a sufrir
cambios menos sistematicos en su orientacion. Si bien las fusiones y los pasos cercanos
tienen direcciones privilegiadas de ocurrencia (a lo largo de los filamentos, por ejemplo),
pueden producir variaciones en el MA que coincidan o no con la tendencia del régimen
lineal. Como consecuencia de esto, alcanzan el tiempo presente con configuraciones mas
aleatorias, y la dependencia de la alineacion MA-filamento con la masa practicamente
desaparece.

Resta analizar de qué modo varia con el tiempo la orientacion del MA en las muestras
de nuestra clasificacién con respecto al entorno en donde los halos habitan a tiempo
presente. Para ello, en la Figura 5.10 mostramos la evolucién mediana de J (t) - &; para

los sistemas L (fila superior) y H (fila inferior). En cada panel, las diferentes curvas son
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Figura 5.10: Evolucion de la alineacién mediana entre el MA y los ejes principales de colapso del
entorno en que los halos habitan a tiempo presente, €;, con i = 1,2,3. Los resultados son los mismos

que en la Figura 5.7, pero en este caso diferenciando halos H (verde) y halos L (rojo).

andlogas a las de la Figura 5.8.

En primer lugar, notemos que las principales diferencias entre las muestras se observan
en la configuracion inicial y en la evolucion tardia. Para corrimientos al rojo altos, el MA
de los halos L se encuentra mejor alineado con las direcciones preferenciales €; que el de
los halos H. Durante los regimenes lineal y cuasi-lineal, no obstante, las predicciones de
nuestro modelo (curvas de trazos) se ajustan muy bien a la evolucién verdadera (curvas
sélidas) de ambas muestras, de modo que en esta etapa no parecen surgir diferencias

significativas. Al alcanzar los estadios finales de formacién (regién gris sombreada), los
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halos L y H comienzan a divergir considerablemente. Mientras que el MA de los halos
H continta con la tendencia del régimen lineal, e incluso la acrecienta en los sistemas
masivos, los halos L cambian abruptamente y su MA tiende a estancar su proceso de
alineacion con €; y a reorientarse en la direccion de €3. Como consecuencia, si bien
no esperamos que el modelo de crecimiento anisotropico siga el comportamiento de los
halos en corrimientos al rojo bajos, sus predicciones parecen ser cualitativamente maés

adecuadas para describir la evolucion de los halos H que la de los halos L.

En efecto, para los halos H de baja masa, nuestra prediccién en las etapas finales tien-
de a sobreestimar la alineacién (perpendicularidad) con respecto a €; (€3). Lo opuesto
ocurre en masas altas, donde el MA verdadero se alinea mejor con las direcciones prefe-
renciales de los filamentos que lo que indica el modelo de crecimiento anisotrépico. Sin
embargo, en ambos casos la tendencia de las curvas de trazos es cualitativamente similar
a la de las curvas sélidas. Esto sugiere que en estos sistemas persiste una influencia del
campo de mareas luego del punto de turnaround y que, por lo tanto, su MA no sélo
crece por torques de marea durante més tiempo, sino que ademaés lo hace en la misma
direccion que durante el régimen lineal. Esto ayudaria a comprender por qué los halos H
tienen mayor soporte rotacional y alineacion MA-forma. La diferencia entre los sistemas
de distinta masa podria deberse, en este escenario, a la importancia relativa del me-
canismo de crecimiento anisotropico cuando se consideran los otros efectos que surgen

durante el régimen no lineal, cuya influencia es mayor en los halos menos masivos.

En el caso de la muestra L, la reorientacion sibita que vemos a partir de z < 2
indica que sencillamente no es posible analizar la evolucién tardia de estos sistemas
desde un enfoque lineal, tanto si se considera la implementacion estandar de la TTT
como nuestro modelo de crecimiento anisotropico. En este sentido, es notable el cambio
repentino que sufre la orientacion del MA incluso en la direccién de €,, que en general es
el eje de los filamentos respecto al cual se observa la menor variabilidad. Si continuara
la evolucion predicha por las curvas de trazos, los halos L alcanzarian a tiempo presente
una configuracién muy parecida a la de los halos H. Sin embargo, los efectos no lineales
parecen modificar la tendencia con respecto a €, y €3 de modo tal que la alineacién

mediana a z = 0 depende casi exclusivamente de la evolucion luego de z ~ 2.
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5.4. Conclusiones

En este Capitulo hemos propuesto una explicacién formal para la variaciéon de la
direccion del MA en etapas tempranas que reportamos en Lopez et al. (2021) y que pre-
sentamos en el Capitulo 3. Para ello, hemos adoptado el enfoque de “universo separado”
(Salopek & Bond, 1990; Wands et al., 2000; Sirko, 2005; Martino & Sheth, 2009; Gnedin
et al., 2011; Li et al., 2014; Wagner et al., 2014) para derivar una expresién anéloga a
la de la TTT (ecuacién 1.29) en la que se considera el efecto anisotrépico que el campo
de mareas en gran escala tiene sobre la expansion local de un volumen lagrangiano o
proto-halo. A diferencia de la implementacion estandar de la TTT, en la cual todas
las componentes del MA crecen de manera proporcional, en este modelo los autovalores
y autovectores del campo de mareas en gran escala determinan factores y direcciones
preferenciales de crecimiento.

Con el fin de poner a prueba nuestro modelo, hemos utilizado una simulaciéon numéri-
ca cosmoldgica de N-cuerpos para comparar las predicciones de la ecuacién (5.10) con
la evolucién verdadera de una muestra de halos de materia oscura. Para ello, prime-
ro determinamos el campo de mareas alrededor de cada proto-halo en las condiciones
iniciales (z = 80). Como no sabemos, a priori, el significado exacto de “gran escala”,
aplicamos filtros gaussianos de distinto radio y elegimos el valor Ry asociado a la
prediccién que mejor reproduce la orientacién verdadera del MA hasta z ~ 3,6. Para
estudiar en qué medida esta técnica puede afectar nuestras conclusiones, realizamos un
mezclado aleatorio entre los proto-halos y sus entornos y repetimos el procedimiento 10
veces. De este modo generamos un conjunto de escalas R}, para las cuales cualquier
coincidencia entre las predicciones y los valores verdaderos no se debe a una relacién
fisica sino exclusivamente al método.

Una vez descartados los sistemas en los que Rpes (1) es menor al tamano caracteristi-
co del proto-halo; o (2) cae en el extremo superior del rango de radios de suavizado

([0,75,24] h~! Mpc), el proceso de seleccién de escalas para el modelo arroja que:

= Se observa una leve tendencia de Ry a tomar valores mas grandes en halos de
mayor masa. Sin embargo, esta dependencia no sélo presenta una gran dispersion,
sino que también se observa cuando se consideran las muestras mezcladas aleato-

riamente. Esto sugiere que puede tratarse de un efecto de seleccién (Figura 5.4).

» Las escalas de suavizado Ry estan asociadas a campos de marea tipicamente

mas anisotropicos que las escalas Ry .. Ademas, en los proto-halos mas masivos
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el modelo funciona mejor en escalas en las que el entorno es mas anisotrépico

(Figura 5.5).

En este trabajo no buscamos determinar exactamente cual es el valor de suavizado en
el que el campo de mareas se acopla mejor con la evolucién dinamica de los proto-halos,
sino simplemente mostrar que, para alguna escala, este acoplamiento se produce y esta
bien descripto por la ecuacién (5.10). Sin embargo, si queremos desarrollar un modelo
capaz de predecir la evolucion del MA, resulta fundamental conocer la dependencia de
Ryest con las propiedades de los proto-halos y de su entorno. Nuestros resultados sugieren
que existe una correlacion con la masa que, a priori, tiene el sentido que cabria esperar:
los sistemas masivos ocupan regiones lagrangianas méas extendidas en las condiciones
iniciales, y por lo tanto se acoplan con los modos de mayor longitud de onda del campo de
mareas (aqui representados por la escala de suavizado). Sin embargo, la gran dispersién
en esta relacién indica que esta no puede ser la inica propiedad que determine Ryeg;, SiNO
que deben existir dependencias secundarias, por ejemplo con la anisotropia del entorno
o la forma de los proto-halos. La determinacion precisa de la escala R}, al menos en
un sentido estadistico, es una tarea pendiente que sin duda abordaremos en trabajos
futuros.

Una vez definidas las escalas Ry, €l modelo de crecimiento anisotrépico predice la
evolucién del MA tanto en direcciéon como en amplitud. Al comparar estas predicciones

con la evolucién verdadera de los proto-halos en la simulacién, encontramos que:

= El modelo reproduce cualitativamente bien la evolucién de las componentes del MA
verdadero. En la direccién del primer eje de colapso del campo de mareas (t;), el
MA crece més rapido que en la implementacién estandar de la TTT, J « a®/?;
en la direccién del tercer eje (t3), el MA crece a una tasa menor. Sin embargo, en
ambos casos nuestras predicciones sobrestiman el MA de los proto-halos durante

el régimen lineal (Figura 5.6).

= Durante el régimen lineal, la orientacién del MA que predice nuestro modelo se
aproxima mejor a la direccion verdadera que la orientacion fija que se espera de la
implementacién estandar de la TTT. En los halos mas masivos, esto se extiende

hasta el tiempo presente (Figura 5.7).

= En relacion al entorno en que los halos habitan a tiempo presente, la orientacion

del MA esta bien representada por nuestro modelo, al menos hasta z ~ 2. En
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las etapas tempranas, el MA verdadero de los halos tiende a alinearse con €; y
a volverse perpendicular a e3, independientemente de su masa y en acuerdo con
nuestras predicciones. Sin embargo, al alcanzar las etapas finales, los halos de baja
masa tipicamente revierten esta tendencia, mientras que los halos masivos parecen

conservar en alguna medida la evolucién del régimen lineal (Figura 5.8).

Estos resultados sugieren que el modelo de crecimiento anisotrépico es, en efecto, una
aproximacién adecuada al problema de adquisiciéon de MA por parte de los halos durante
el régimen lineal. Las hipdtesis que utilizamos para su formulacion son esencialmente las
mismas que las de la TTT, aunque también hemos tenido que suponer que el enfoque de
universos separados es valido para analizar la evolucién de regiones lagrangianas como
las que ocupan los proto-halos en el marco de campos de marea en gran escala. Por otro
lado, su implementacién ha involucrado una serie de decisiones que debemos continuar
investigando, especialmente si tenemos en cuenta que existen diferencias cuantitativas
importantes entre las mediciones y las predicciones.

Para nuestra sorpresa, a pesar de que no esperabamos encontrar un buen acuerdo
en las etapas finales, los resultados que resumimos en el iltimo punto sugieren que el
modelo de crecimiento anisotréopico reproduce cualitativamente bien algunos aspectos
de la evoluciéon tardia de los halos. En particular, existe un instante de tiempo en que
nuestro modelo predice que la alineacién mediana del MA con respecto a €3 supera
el valor de la alineacion con respecto a €;. En las mediciones, los halos de masa baja
nunca alcanzan este punto porque, como dijimos, cerca de z ~ 2 cambian abruptamente
la tendencia que traian del régimen lineal. Sin embargo, en los halos de masa alta el
cruce si se produce, y ademas ocurre en un punto muy cercano a nuestra prediccion. La
importancia de este resultado radica en que el cruce en cuestion es fundamental para
que los halos de masa alta alcancen el tiempo presente con un MA preferentemente
perpendicular a €3. En otras palabras, es necesario para que exista una masa de spin
flip.

Es posible pensar, de este modo, que la existencia de una masa de transicién a tiempo
presente surge como consecuencia de dos fenémenos. En primer lugar, una configuracion
inicial en donde los halos de masa baja tienen su MA tipicamente mas alineado con el
eje principal de colapso €3 que los halos de masa alta. Esta tendencia estd muy bien
explicada por el modelo de Codis et al. (2015) de torques de marea en las proximidades
de puntos de ensilladura del campo de densidad. En segundo lugar, una evolucién con

crecimiento anisotrépico como la que presentamos en este Capitulo, cuyo efecto es el de
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reorientar el MA de los proto-halos en la direccién perpendicular a é3. A diferencia del
anterior, este fenémeno es practicamente independiente de la masa. En algunos sistemas,
tipicamente en aquellos de masa mas alta, el efecto combinado de la configuracién ini-
cial y la evolucién anisotrépica termina por cambiar la alineacién preferencial. Cuando
alcanzan el tiempo presente, el MA de estos halos esta tipicamente mas alineado con €,
y €2, v por lo tanto perpendicular a es.

Finalmente, a la luz de los resultados de los Capitulos 2 y 3, hemos revisado el des-
empeno de nuestro modelo teniendo en cuenta la clasificacién de acuerdo al crecimiento

neto del MA de los halos. De este modo, con las muestras L y H obtuvimos que:

» La predicciéon de la orientacion verdadera del MA mejora méas en relacién a la
direccién fija que predice la TTT cuando se considera la muestra H que la muestra
L. Esta diferencia se observa en todo el rango de masas y se mantiene incluso hasta

el tiempo presente (Figura 5.9).

= Con respecto a los entornos en que los halos habitan a tiempo presente, nuestro
modelo parece tener un desempeno igualmente bueno en ambas muestras hasta
z ~ 2. Sin embargo, a partir de este punto, si bien resulta claramente inadecuado
para describir la evolucion de los halos L, el comportamiento de los halos H parece

desviarse mucho menos de nuestras predicciones (Figura 5.10).

La diferencia de desempeno de nuestro modelo entre halos H y L en las etapas finales
podria ser fortuita. Por un lado, la similitud que observamos en la muestra H entre la
evolucion predicha y la verdadera es principalmente cualitativa. Por el otro, siempre
es posible que ambas muestras se vean afectadas exclusivamente por efectos ajenos al
campo de mareas, y que la orientacion preferencial de estos mecanismos simplemente
coincida mejor con la evoluciéon temprana de los halos H. Sin embargo, resulta sugestivo
que esto ocurra precisamente con la muestra que presenta mayor crecimiento neto del
MA y coherencia dindmica. Mas ain, la reorientacion del MA en la direccién de €,
durante el régimen lineal no surge de la implementacién estandar de la TTT, sino que
es necesario tener en cuenta la accion del campo de mareas en gran escala de acuerdo
a nuestra formulacion. En otras palabras, sélo si consideramos el modelo de crecimiento
anisotropico podemos establecer una continuidad entre la evolucién temprana y la de
las etapas finales.

De este modo, es natural considerar que la distincion entre halos H y L manifiesta,

en realidad, la diferencia entre una muestra que se ajusta mejor al comportamiento
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prescrito por la ecuacién (5.10) y otra muestra cuyo MA a tiempo presente depende,
en general, de otros procesos. En este escenario, los halos H podrian interpretarse como
sistemas que se forman en entornos relativamente coherentes, evolucionan siguiendo de
manera mas ajustada las predicciones de nuestro modelo y terminan colapsando mas
tarde o més lentamente que sus contrapartes L. De este modo, sufren torques de marea
anisotropicos consistentes durante un periodo de tiempo maés largo, y asi alcanzan el
tiempo presente con un crecimiento neto de su MA mas alto, mayor soporte rotacional
y mejor alineacién entre su forma y su MA.

Por otro lado, vemos que en las condiciones iniciales la configuracién J — &; es més
fuerte en los halos L que en los halos H. Esto es, el MA se orienta de manera mas
alineada con €3 y €, y mas perpendicular a €;. Una alineacion inicial mas fuerte sugiere
que el campo de mareas alrededor de los proto-halos L es més intenso. Si bien esto
puede significar un acoplamiento mas efectivo durante el régimen lineal (de hecho, la
evolucion que predice nuestro modelo hasta z ~ 2 reproduce de manera muy precisa
la reorientaciéon del MA que experimentan los halos L), también implica que el colapso
de estos proto-halos es mas rapido, y por lo tanto también el desacople definitivo del
campo de mareas en gran escala. A partir de este punto, como ocurre con los stalled
haloes de Borzyszkowski et al. (2017), el MA pasa a depender de mecanismos en escalas
menores. De este modo, los halos L parecen obedecer el proceso de adquisicion de MA en
dos etapas propuesto por Libeskind et al. (2013): primero siguen las predicciones de la
TTT (en este caso, de nuestro modelo de crecimiento anisotrépico) y luego de colapsar
tienden a alinearse con el flujo rotacional de menor escala que surge en entornos no
lineales. En los filamentos, por ejemplo, se produce un campo de vorticidad que esta
tipicamente alineado con la espina (€3) (Laigle et al., 2015; Codis et al., 2015). Esto no
solo explicaria el cambio de tendencia que se observa en la orientacion del MA de los
halos L en las etapas finales, sino que también permitiria interpretar su falta de soporte
rotacional y alineacion interna como resultado de una serie de procesos de adquisicion

de MA decorrelacionados.
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De acuerdo al modelo cosmologico estandar, el Universo primitivo estaba constitui-
do por una distribucién acoplada y practicamente homogénea de materia, energia y
radiacién a gran temperatura. A medida que el Universo se expandia y enfriaba, las
pequenisimas fluctuaciones en aquel campo de densidad crecieron y migraron debido a
la inestabilidad gravitacional, formando asi las grandes estructuras de la red césmica:
nodos, filamentos, paredes y vacios. Los bloques observables de este entramado son las
galaxias y cimulos de galaxias. Sin embargo, estos sistemas habitan en los pozos de
potencial de estructuras mucho mas masivas que llamamos halos de materia oscura y
que constituyen, de hecho, la fraccién principal de masa de la red césmica. En la ac-
tualidad, aun no somos capaces de detectar de manera directa la materia oscura, pero
podemos estudiarla gracias al efecto que tiene sobre la materia visible y también a través

de simulaciones numéricas.

Al igual que los satélites, planetas y estrellas, las grandes estructuras del Universo
rotan: las galaxias, los halos e incluso los filamentos y nodos. El origen del momento
angular (MA) en estos sistemas continia siendo, al dia de hoy, un problema complejo
para el cual no tenemos una descripcion acabada. Se trata, no obstante, de una pregunta
fundamental de la astronomia moderna, dado que el MA se vincula tanto con la distri-
bucién espacial de materia en grandes escalas como con la fisica que conecta las galaxias

y los halos.

El modelo més aceptado en la actualidad para comprender este fenémeno es la teoria
de torques de marea o tidal torque theory (TTT). De acuerdo a la TTT, los halos y las
galaxias adquieren MA en las etapas tempranas de su formacion, cuando ain representan

solo pequenas fluctuaciones sobre el campo de densidad, debido a las fuerzas de marea
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que ejerce la distribuciéon anisotrépica de materia circundante. Cuando estos sistemas
colapsan por su propia gravedad, se desacoplan de la expansion general del Universo y
se alejan de las perturbaciones vecinas, de modo que su MA deja de crecer por torques
de marea y, de no existir otros fenémenos involucrados, se mantiene constante hasta el
tiempo presente. La relacion natural que este enfoque establece entre la dindmica de
cada sistema y su entorno ha motivado su aplicacién exitosa en diversos estudios. Sin
embargo, en general, estos resultados son precisos sélo en un sentido estadistico. Las
hipétesis del modelo son validas tinicamente durante el régimen lineal de formacion de
estructuras, de modo que es dificil reconciliar sus predicciones con los fenémenos que
efectivamente sufren los halos en las etapas finales, como fusiones, encuentros cercanos

o fly-bys, torques de marea secundarios o acrecion anisotréopica de materia.

Nuestro enfoque

En esta Tesis hemos abordado el problema de la adquisicién de MA de halos y galaxias
a través del andlisis de simulaciones numéricas hidrodinamicas y de materia oscura. Las

preguntas que hemos intentado responder podrian plantearse del siguiente modo:

» ;Podemos detectar propiedades especificas de los halos cuyo comportamiento se

desvia sistematicamente de las predicciones de la TTT?
= ; Existe una relacién caracteristica entre estos sistemas y su entorno?

= ; Es posible establecer una conexion clara entre la evolucién del MA de los halos y

las galaxias que habitan en sus pozos de potencial?

= ;Podemos utilizar las relaciones de los puntos anteriores para identificar los fenéme-
nos que afectan la evolucién dinamica de los halos y, por ende, las causas de sus

desviaciones con respecto a la TTT?

Para comenzar a responder estas preguntas, hemos definido una clasificaciéon que se basa
en el crecimiento neto del MA de cada halo, es decir, la variacién entre sus primeras
etapas de formacion y el tiempo presente. Mas precisamente, definimos tres muestras
que representan sistemas cuyo MA ha crecido mas, igual, o menos que lo que se espera
desde el enfoque de la TTT. Aquellos halos cuyo MA crece por encima o por debajo
del valor esperado forman parte de las muestras H y L, respectivamente. Los halos cuyo
MA no presenta una desviacién sistematica respecto al comportamiento predicho por la

TTT constituyen la muestra M.
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Propiedades de los halos y su entorno

Armados con esta clasificacién, en el Capitulo 2 hemos analizado las propiedades
intrinsecas de los halos, algunos aspectos de su historia de formacion y su relacién con
la estructura que los rodea. Los resultados de este trabajo fueron publicados en Lopez
et al. (2019).

En primer lugar, encontramos que los halos H tienen tipicamente mayor soporte ro-
tacional, mayor alineacién entre su MA y su forma y tiempos de formacion mas tardios.
Los halos L, por el contrario, muestran una débil coherencia rotacional, tienen su MA
orientado de manera mas aleatoria respecto a sus ejes de forma y presentan tiempos de
formacién mas tempranos.

En relacion al entorno, hemos determinado que el agrupamiento alrededor de cada
muestra depende de la masa de los halos. Mientras que en masas bajas los sistemas L
parecen habitar entornos mas densos que la media, en masas altas se observa la tendencia
opuesta, con los halos H ocupando regiones mas pobladas. Finalmente, hemos analizado
el nivel de anisotropia alrededor de cada muestra. Encontramos una ligera preferencia
del MA de los halos L a alinearse con la distribucién de materia circundante, de un
modo que practicamente no depende de su masa. Los halos H, en cambio, muestran una
tendencia a orientar su MA de manera perpendicular a la estructura de su entorno, con
una senal que aumenta notablemente con la masa. En todos los casos, los halos de la

muestra M exhiben una interesante continuidad entre las propiedades de los halos H y

L.

Evolucion de la alineaciéon MA-filamento

Estos resultados motivaron la investigacion que presentamos en el Capitulo 3, corres-
pondiente al trabajo publicado en Lépez et al. (2021). Con el fin de comprender mejor
la conexién entre el MA y la estructura en gran escala, hemos analizado la evolucién de
la direccién del MA de los halos en relacion a los filamentos de la red césmica.

Para comenzar, comparamos las predicciones de la TTT para la alineacién MA-
filamento con los resultados de las simulaciones. En etapas tempranas observamos un
buen acuerdo entre las orientaciones que predice el modelo y las que se obtienen de los
datos simulados, con el MA tipicamente perpendicular a la direccién principal de colapso
de su entorno y ligeramente alineado con la espina de los filamentos. Sin embargo, la

evolucién subsecuente reorienta el MA de manera que se vuelve progresivamente per-
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pendicular a la espina de los filamentos, en clara contradiccion con las predicciones de la
TTT. De este modo, se alcanza una configuracién a tiempo presente que no es posible
comprender desde el enfoque estandar del modelo. Mas aun, el cambio sistematico de
direccion se produce en toda la poblacién y ocurre mayormente durante los regimenes
lineal y cuasi-lineal de formacién de estructuras, cuando se supone que la TTT tiene
validez.

A continuacién, hemos encontrado que nuestra clasificacién resulta muy relevante
para analizar la evolucion del MA en las etapas finales. Por un lado, identificamos una
clara preferencia de los halos H a mantener la tendencia de las etapas tempranas, es
decir, a continuar reorientando su MA en la direcciéon perpendicular a la espina de los
filamentos. Los halos L, por otro lado, revierten o al menos modifican fuertemente la
variacién temprana, de modo que su MA parece volver a alinearse débilmente con la
espina de los filamentos. En cualquier caso, la evolucién tardia de estos sistemas borra

casi por completo la configuracion asociada al mecanismo de la T'TT.

La conexion halo-galaxia

Mas adelante, en el Capitulo 4, hemos abordado el problema de la conexién halo-
galaxia, es decir, la capacidad de comprender ciertas propiedades galacticas a partir
de las caracteristicas de los halos en que habitan. Los resultados principales de esta
investigacion forman parte de un articulo en elaboracion.

En la primera parte del trabajo hemos vuelto a implementar nuestra clasificacién para
estudiar su correspondencia con la morfologia de las galaxias. Concretamente, a partir
de datos extraidos de las simulaciones hidrodindmicas EAGLE, hemos analizado de qué
modo se distribuyen las galaxias espirales y elipticas en los halos de las muestras H y
L. Contra lo que se esperaba, dada la importancia del MA en la teoria de formacion de
galaxias, no pudimos determinar una correlacién clara entre el crecimiento neto del MA
de los halos de materia oscura y la tendencia a formar sistemas estelares dominados por
discos o por bulbos. Tampoco encontramos que exista entre las muestras una diferencia
significativa en la alineacion del MA halo-galaxia, excepto para corrimientos al rojo altos.

Debido a que nuestra clasificacion no resultoé relevante para comprender el surgimiento
de galaxias con diferente morfologia, en la segunda parte del trabajo decidimos utilizar
otro enfoque para explorar la relacién entre la evolucion del MA y la conexién halo-
galaxia. Para ello, caracterizamos la evolucién del MA a través de (1) la pérdida de MA

que experimenta la regién interna de los halos y (2) la tasa a la que se produce esta
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pérdida. Con el fin de determinar relaciones causales, medimos estas cantidades en la
versién dark matter only de EAGLE, es decir, sin gas ni estrellas, e intentamos predecir
con ellas la morfologia de las galaxias que se forman en los halos correspondientes de
la simulacion hidrodinamica. Este andlisis confirmd, por un lado, que la pérdida de MA
en el interior de los halos condiciona la morfologia de las galaxias, tal como ha sido
establecido en trabajos previos, y por el otro, que la conexién se vuelve atin mas clara
cuando consideramos la tasa de pérdida del MA. En particular, los halos de materia
oscura cuya region interna pierde MA de manera més abrupta tienden a alojar sistemas
estelares mas dominados por bulbos; los halos cuya region interna pierde poco MA o lo

hace lentamente son mas propensos a formar sistemas dominados por discos.

Modelo de crecimiento anisotropico del MA

Por tdltimo, en el Capitulo 5 hemos propuesto una explicacion formal para la reorienta-
cién del MA en etapas tempranas que reportamos en Lépez et al. (2021). Los resultados
de esta investigaciéon seran publicados en un articulo que actualmente se encuentra en
elaboracién.

En primer lugar, hemos implementado un enfoque de “universos separados” para
derivar una expresién analoga a la de la TT'T que incorpora el efecto anisotrépico de
un campo de mareas en gran escala sobre la evolucién de un proto-halo. De acuerdo a
esta formulacion, el crecimiento del MA depende de un factor de expansién anisotrépico
local, cuyo efecto neto es el de reorientar el MA en la direccion del primer eje de colapso
del campo de mareas en gran escala. En general, este eje es perpendicular a la espina de
los filamentos, de modo que nuestro modelo de crecimiento anisotropico podria ser capaz
de explicar la variacion sistematica en la direcciéon del MA durante el régimen lineal y
cuasi-lineal.

A continuacién, hemos implementado nuestro modelo en una simulacién para compa-
rar sus predicciones con la evolucion verdadera de los halos y con las predicciones de la
implementacion estandar de la TTT. En general, encontramos que nuestras predicciones
reproducen la orientacion verdadera del MA mejor que las de la TTT. Mas atin, en las
etapas tempranas, nuestro modelo produce una reorientacion del MA similar a la que
observamos en los halos de la simulacién. Este efecto podria ayudar a entender el origen
de la masa de transicién o de spin flip, que separa una poblacién de halos de baja masa
con su MA tipicamente alineado con la espina de los filamentos de una poblacién de

halos masivos con su MA preferentemente perpendicular.
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Finalmente, como los resultados del Capitulo 3 mostraban diferencias importantes
entre la evolucion tardia de los halos H y L, decidimos volver a implementar nuestra
clasificacion. De este modo, encontramos que el modelo resulta claramente inadecuado
para describir la evolucién del MA de los halos L en las etapas finales, pero que nuestras
predicciones tienen una tendencia similar al comportamiento verdadero de los halos H.
Teniendo esto en cuenta, hemos conjeturado que las propiedades observadas en las mues-
tras de nuestra clasificacion se pueden entender en términos del modelo de crecimiento
anisotropico. Los halos H son sistemas que siguen de manera ajustada las predicciones
de nuestro modelo durante las etapas tempranas, colapsan tipicamente mas tarde vy,
por lo tanto, sufren torques de marea coherentes por un periodo de tiempo mayor. Por
el contrario, los halos L surgen como resultado de la decorrelacion entre el crecimien-
to anisotrépico de las etapas tempranas y diversos procesos que afectan su desarrollo
durante las etapas finales, como por ejemplo la acrecién anisotrépica de materia y el

acoplamiento con campos de vorticidad no lineales.

Comentarios finales

En resumen, en esta Tesis hemos recorrido un camino en el que comenzamos defi-
niendo muestras de acuerdo a una propiedad muy sencilla de los halos, para terminar
formulando un modelo de crecimiento anisotréopico que, potencialmente, podria ayudar
a entender no sélo el origen de las muestras, sino también otros aspectos de la evolucién
dindmica de los halos que encontramos a lo largo de la investigacién. En particular, la
reorientacién temprana del MA con respecto a los filamentos césmicos no habia sido
reportada previamente. Esta clase de fenémenos podria ser 1til, por ejemplo, para pre-
decir alineaciones intrinsecas (intrinsic alignments) en estudios cosmoldgicos con lentes
débiles. El origen de la masa de transicién es otro tema de relevancia en la actualidad.
La sensibilidad de este pardametro con la cosmologia podria explorarse en el marco de
nuestro modelo para intentar disenar una nueva prueba cosmoldgica. En relacion a la
conexion halo-galaxia, la reciente explosion de los métodos de aprendizaje automatico
ha permitido avances enormes. Sin embargo, en la inmensa mayoria de los casos, el es-
tablecimiento preciso de esta conexion no viene acompanado de un anélisis igualmente
detallado de los mecanismos fisicos subyacentes. En este sentido, quizds correlaciones
débiles pero claras, como la que hemos encontrado entre la morfologia galactica y la tasa
de pérdida del MA de los halos, puedan ayudar a profundizar en el tema.

En cualquier caso, como dijimos en la Introduccion, las respuestas abren la puerta a
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nuevos interrogantes. Los resultados de esta Tesis nos han permitido comprender mejor
algunos aspectos de la evolucién dinamica de los halos de materia oscura, de su conexién
con la estructura en gran escala y también con las galaxias. Sin embargo, nuestras
respuestas solo seran relevantes en la medida en que sirvan para que la comunidad
cientifica se haga nuevas preguntas. De ser asi, sin duda querremos abordarlas en trabajos

futuros.
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