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Resumen

En esta tesis se explora el rol del entorno sobre la funcién de masa de
las galaxias (GSMF, del inglés, galaxy stellar mass function) total y en
separado entre apagadas (Q, del inglés, quenching) y formadoras de estre-
llas (SF, del inglés, star forming), asi como sobre la época caracteristica
de formacién de ellas. Se usaron catalogos sintéticos de cientos de miles de
galaxias en la red césmica proyectadas en conos de luz, como se procede con
los “redshift surveys”. Los catélogos se generaron usando un sofisticado mo-
delo semi-empirico de sembrado de galaxias en simulaciones de N-cuerpos,
mismo que conecta a nivel estadistico distribuciones y correlaciones de ca-
tastros observacionales desde z = 0 hasta z ~ 10 con los halos de materia
oscura y sus arboles de fusiéon obtenidos de las simulaciones. Para los ca-
talogos sintéticos de galaxias “observadas” se determiné el entorno de cada
galaxia tal cual se hace con las observaciones. Se usaron conteos de galaxias
trazadoras en una esfera de 8 Mpc/h alrededor de cada galaxia y con ello
se defini6 el parametro de sobredensidad dg.

La GSMF en los catélogos sintéticos depende fuertemente de dg. Una
doble ley de Schechter modificada describe bien las GSMFs en todos los
entornos. La normalizacién de esta funcién decrece fuertemente con dg de-
creciendo. La pendiente de la GSMF a bajas masas permanece aproxima-
damente igual, mientras que en las altas masas se hace mas plana hacia
valores altos de dg y la masa caracteristica aumenta con dg. La GSMF de
las galaxias Q y SF' cambia de manera no esencial con el entorno y el resul-
tado principal es que la fraccion de galaxias Q incrementa con M, en todos
los entornos pero es siempre mayor en entornos de alta densidad. Se encon-
tré también que el efecto del entorno sobre la GSMF es una herencia del
mismo efecto sobre la funciéon de masa de halos (HMF), aunque se detectod



un ligero efecto directo sobre M, a paridad de masa de halo: galaxias en
medios mas densos tienden a tener mayores masas estelares.

Midiendo una época caracteristica de formacion de las galaxias y de los
halos, se encontraron las relaciones conocidas de estas épocas con la masa,
mismas que son inversas para galaxias y halos originando las tendencias
conocidas respectivamente como “downsizing” y “upsizing”. Explorando la
dependencia de los residuales de estas relaciones, para los halos se encuentra
una correlaciéon con mucha dispersion con dg, mientras que para las galaxias
practicamente desaparece. Concluimos que aunque puede existir un sesgo
por ensamblaje de halo, al pasar a las galaxias, el sesgo por ensamble de ga-
laxia, en especial el observacional, practicamente desaparece. No obstante,
para galaxias de masas intermedias (entre 2 x 10!? y 101! M) sf se observa
un mayor sesgo de ensamblaje de halo, asi como una herencia del mismo
hacia las galaxias, incluso con una senal que podria ser encontrada a nivel
observacional.
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Capitulo 1

Introduccion

Las galaxias son sistemas autogravitantes compuestos por estrellas y
sus restos, medio interestelar, materia oscura y casi siempre, un hoyo negro
supermasivo central. Sus propiedades y evolucién se dan a través de com-
plejos procesos astrofisicos de la materia bariénica capturada en el interior
de los halos de materia oscura (MO) en crecimiento (ver resefias por ej.
en [Avila-Reese, 2007; Mo, van den Bosch and Whitel, [2010; [Somerville and
Davé}, 2015). Estos complejos procesos ocurren internamente en el sistema
halo-galaxia y pueden considerarse como intrinsecos a la naturaleza de la
galaxia. No obstante, desde décadas atras se sabe que las propiedades y
evoluciéon de las galaxias pueden ser afectados por su entorno, es decir los
efectos medio ambientales alteran su evolucién y propiedades intrinsecas.
Como veremos mas adelante, un ingrediente clave en esta cuestion es el
entorno y masa de los halos de MO en los que coexisten las galaxias. Por lo
tanto, el problema debe ser atacado de manera integral considerando la asi
llamada conexién galaxia-halo.

1.1. El entorno las galaxias

En general, los efectos medio ambientales sobre las galaxias pueden ser:
(a) muy locales, a través de interacciones y fusiones con galaxias cercanas,
lo cual deja profundas transformaciones en las galaxias; (b) de escalas in-
termedias, estando en este caso los efectos relacionados a las estructuras
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virializadas, como son grupos y cumulos, a los cuales pueden pertenecer las
galaxias y que afectan principalmente a los reservorios de gas de las gala-
xiasg, el ulterior suministro del mismo y su dindmica a través de fuerzas de
marea e interacciones; y (c¢) de grandes escalas (mayores a Mpc) y que pue-
den estar asociados a la estructura de gran escala de la red césmica como
son paredes, filamentos, cimulos y huecos.

Los métodos para caracterizar el entorno de las galaxias varfan enor-
memente y son en mayor o menor grado sensibles a los diferentes efectos
mencionados arriba (ver por ej. una extensa discusion en Muldrew et al.
2012, y referencias ahi). Como se menciona en este articulo, no existe un con-
senso sobre un método estandar para definir el entorno y més bien depende
justamente del tipo de efectos medio ambientales que se quieren estudiar:
ya sea relacionados a las propiedades de las galaxias y desde efectos muy
locales hasta de gran escala, o relacionados a distribuciones estadisticas,
como pueden ser la Funciéon de Luminosidad o la Funciéon de Masa Este-
lar de las Galaxias (respectivamente LF y GSMF, por sus abreviaciones en
inglés), en entornos de escalas intermedias y grandes. Desde un punto de
vista muy general, los métodos para determinar el entorno alrededor de una
dada galaxia, pueden dividirse en aquellos:

= basados en la densidad superficial X de las N galaxias mas cercanas
(en el espacio 2D o 3D) alrededor de la galaxia en cuestiéon, donde N
generalmente es menor a 10 (v. gr. Baldry et al., [2006]);

» basados en la densidad numérica 2D o 3D de galaxias dentro de un
area proyectada del cielo o un volumen de radio (apertura) arbitrario
alrededor de la galaxia en cuestion, o radios anulares de diferentes
escalas alrededor de ella (v. gr. Croton et al., [2005; |Dragomir et al.|
2018));

= estimadores cuasi-dindmicos que cuantifican el grado de interaccién
de la galaxia en cuestion (v. gr. Dahari, 1984; Verley et al., 2007)); y

= caracterizacion geométrica de las estructuras de la red césmica y ubi-
cacion de la galaxia en cuestion dentro de estos entornos (paredes, fi-
lamentos, grupos/camulos y huecos) (v. gr.|Aragon-Calvo et al., 2007}
Aragon Calvo, Neyrinck and Silk| 2019; |Zhang, Yang and Guo, [2021],
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ver una excelente resena de estos métodos y comparaciones entre ellos
en |Libeskind et al.| (2018)).

Para la mayoria de estos métodos, y a fin de obtener cuantificaciones robus-
tas del entorno en el espacio 3D, es importante contar con los corrimientos
al rojo, z, de las galaxias en el catastro usado (galaxy redshift surveys).

Los métodos basados en las distancias a las vecinas mas cercanas aislan
mejor los efectos medio ambientales locales pero son menos robustos para
detectar dependencias con entornos “superhalo” (distancias mayores a los
radios de halos de grupos/ctimulos, ~ 0.3—1 Mpc) asi como la dependencia
de la LF o GSMF con el entorno. Los métodos basados en volimenes de una
dada apertura, cuando ésta es mayor a algunos Mpc, son menos sensibles
a efectos locales pero méas sensibles a la estructura de gran escala y maés
robustos para detectar dependencias de la LF o GSMF con el entorno. El
parametro clave que caracteriza el medio ambiente en este tipo de méto-
dos es la sobredensidad numérica del campo alrededor la galaxia objetivo
definido en una apertura de escala R:

(5RE = — (11)

donde R es la apertura (radio 3D o 2D proyectado en el cielo alrededor de

la galaxia), N4 es el nimero de galaxias contadas dentro de la apertura y

Vg es el nimero promedio de galaxias esperado en esa apertura si las gala-

xias estuviesen distribuidas azarosamente en todo el volumen del catastro.

Para radios de apertura relativamente grandes, la sobredensidad numérica
M—M

es cercana a la sobredensidad en masa (5% = 5 donde M es la masa

dentro de un volumen V = 47R3/3 y M = pV, con p siendo la densidad
en masa promedio del Universo. Observacionalmente es méas facil medir la
sobredensidad en luminosidad y asi se ha procedido generalmente. La so-
bredensidad en masa estelar es mas fisica y cercana a 5% y NO se espera que
sea muy diferente a la sobredensidad en luminosidad cuando R es grande.

Desde un punto de vista observacional, una de las evidencias més claras
del efecto del medio ambiente sobre las propiedades de las galaxias es la asi
llamada relaciéon morfologia-entorno (Dressler, 1980} |Postman and Geller,
1984)), la cual muestra que las galaxias mientras més cerca estan del centro
de ctiimulos y grupos, tienden a ser mas de tipo morfologico temprano. Con
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el advenimiento de grandes catastros de galaxias con corrimiento al rojo,
el estudio de muchas otras propiedades y sus dependencias con caracteri-
zadores del entorno como los mencionados arriba, ha proliferado. Desde los
primeros resultados de estos estudios (Kauffmann et al., [2004; [Balogh et al.,
2004; Blanton et al.; 2005 [Blanton, Geha and West| 2008; Baldry et al.,
2006; [Weinmann et al., [2006) se ha establecido que las galaxias localizadas
en entornos mas densos, aparte de ser de tipos morfologicos més tempranos,
tienden a ser mas concentradas, més rojas, mas apagadas en su formacion
estelar (FE) y menos gaseosas, ademas con mayor fraccion de galaxias ma-
sivas (luminosas) en promedio. De igual manera, usando una descripcion
estadistica del nivel de acumulamiento espacial de las galaxias, como pue-
de ser la funcion de correlacion de dos puntos £(r), se encuentra que las
galaxias més acumuladas tienden a ser méas tempranas, rojas y apagadas
que las que tienen un menor acumulamiento espacial (v. gr. Postman and
Geller, [1984)).

Una cuestion importante a tomar en cuenta es que varias de las pro-
piedades de las galaxias mencionadas arriba se correlacionan fuertemente
entre si, incluso para un entorno fijo, de tal manera que mas que mostrar
una relacién causal con el entorno, estas correlaciones se establecen por
procesos evolutivos internos. Entonces, es importante determinar qué rela-
ciones con el entorno son verdaderamente causales (originadas por los efec-
tos medio ambientales) y cuales son simplemente reflejo de una correlacion
de otra correlacién y por ende resultan en realidad ser poco dependientes
del entorno. A este punto, siendo las masas estelar y de halo parametros
fundamentales de las galaxias que pueden afectar a muchas otras propie-
dades de las galaxias, una cuestion relevante es entender cémo depende la
GSMF (y eventualmente la Funcion de Masa de Halos, HMF, del inglés
“halo mass function”) del entorno. Por ejemplo, si el color o tasa de FE
especifica (sSSFR=SFR/M,, con SFR la abreviacion en inglés de tasa de
FE) de las galaxias depende de su masa, y si el entorno afecta la GSMF,
entonces, es de esperar que el color y la sSFR correlacionen con el entorno,
pero més por la dependencia de la masa con el entorno que por un posible
efecto medio ambiental causal.

Varios estudios observacionales han medido la dependencia de la LF
con Or (v. gr. |Croton et al., 2005; [Muldrew et al., 2012} |Dragomir et al.,
2018| ver mas referencias ahi). En cada caso hay diferencias de acuerdo
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al catastro, la metodologia empleada y el radio de apertura R usado. Sin
embargo, de forma genérica se puede decir que:

= las funciones de luminosidad ®;, en diferentes entornos dz se describen
razonablemente bien por funciones de Schechter (3 parametros);

= uno de esos parametros, la luminosidad caracteristica, crece al incre-
mentar 0g; y

» la pendiente de la funcién en su extremo débil (otro de los parametros)
se hace mas empinada con dg para las galaxias tempranas mientras
que para las tardias (que dominan en esas escalas) es poco dependiente
de o R

Pareceria que efectos medio ambientales superhalo afectan a las luminosi-
dades (o masas) de las galaxias. No obstante, como veremos en la siguiente
seccion, diferentes entornos dp tienen también diferentes HMFs. Y si la ma-
sa del halo M}, condiciona propiedades de las galaxias como su luminosidad,
masa estelar, color, SFR, etc., entonces, dichas propiedades variaran con el
entorno por la dependencia de la HMF con el mismo.

Por lo mencionado arriba, para explorar el efecto real del entorno super-
halo sobre las propiedades de las galaxias es importante tomar en cuenta
la dependencia de la HMF con el entorno y luego la dependencia de una
dada propiedad con la masa del halo M}, (o con la masa estelar M, una
vez que se conoce la dependencia de ésta con My, la asi llamada conexion
galaxia-halo).

1.2. El entorno de los halos

En la seccién anterior se discutié sobre correlaciones observacionales de
varias propiedades de las galaxias con el entorno superhalo caracterizado
por dg, asi como la variacion de la LF con §r. Se menciond también que
algunas de estas correlaciones y la misma LF (asi como la GSMF) pueden
ser producto (convolucion) de las dependencias de la HMF con dr y de una
dada propiedad con la masa del halo Mj,. Esto es entendible en el contexto
del escenario cosmolégico de formacion de galaxias basado en el modelo
cosmologico jerarquico de Materia Oscura Fria con Constante Cosmologica
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(ACDM). De acuerdo al mismo, las galaxias emergen del campo de densidad
de MO, en el interior de los halos de MO que colapsan gravitacionalmente
en dicho campo. Este campo de densidad puede ser entonces trazado por
la distribucién espacial de las galaxias.

Los primeros estudios enfocados en entender cémo se distribuye el cam-
po de densidades en masa del Universo usando a las galaxias como trazado-
ras se remontan a los trabajos realizados en los afios 50s por Neyman and
Scott| (1952); Neyman, Scott and Shane| (1953); Neyman and Scott| (1954).
Una teoria estadistica completa para lograr esta descripciéon en términos
evolutivos fue elaborada en gran detalle por J. Peebles (para un compendio
y un tratado elaborado sobre la formacién y evolucién de la estructura a
gran escala del universo ver [Peebles|, 1980, ver también Mo, van den Bosch
and White, [2010). La descripcion de la estructura de gran escala del Uni-
verso, su evolucién y su conexién con las condiciones iniciales cosmolégicas,
algo que llevo a la consolidaciéon del modelo cosmologico ACDM, le valie-
ron el Premio Nobel en Fisica 2019 a J. Peebles. La teoria de la evolucién
del campo de densidades se complementa con el formalismo de los picos
de densidad (Bardeen et al.l [1986; |Bond et al.l 1991; |Mo, Jing and White,
1997, basado, a su vez, en el formalismo de [Press and Schechter} [1974) para
ofrecer un poderoso marco teodrico en lo que concierne a la formacion de
galaxias.

Como se explico anteriormente, las galaxias se forman en el interior de
halos de MO a partir de complejos mecanismos y procesos que ocurren en
el sistema halo-galaxia. De esta manera, en el contexto del escenario de
formacion de galaxias basada en la cosmologia ACDM, se predice natural-
mente que las propiedades de las galaxias pueden, hasta cierto nivel, estar
influenciadas por la evolucién y las propiedades de sus halos anfitriones, es
decir, que existe una co-evolucién entre las galaxias y los halos de MO. Par-
ticularmente, la masa de los halos de MO resulta ser la principal propiedad
en correlacionar con la luminosidad/masa estelar de las galaxias (Zehavi
et al., |2005; |Conroy, Wechsler and Kravtsovl 2006} Zehavi et al.l 2011)).
Debido a la correlacién estrecha entre ambas cantidades es entonces l6gico
estudiar las propiedades de los halos en funcién de su ambiente y entender
como éste ha afectado a las galaxias.

Los primeros intentos en entender como las propiedades de los halos de
materia oscura se ven afectadas por su entorno a gran escala (superhalo),
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mostraron que mientras méas denso el entorno, mayor es la fraccién de halos
masivos y viceversa. Es decir la HMF cambia con el entorno. Esto se puede
inferir de modelos de primer orden llamados sesgo de halo (halo bias Mo
and Whitel 1996)), del modelo Press-Schechter extendido (ver Mo, van den
Bosch and White, 2010} y referencias ahi) y de simulaciones de N-cuerpos
(v.gr.,|Lemson and Kauffmann,|1999)). En todos los casos se revela una clara
dependencia de la HMF con dg, ®5,(My|dr). Convolucionando ®p(Mp|dR)
con la distribucién de una dada propiedad galactica G condicionada por
My, P(G|Mp), se recupera la distribucion de esa propiedad dado dg, es
decir P(G|ér). Como lo mostraron Mo et al.| (2004)), usando este enfoque,
la dependencia observada de la LF con dr (ver seccion previa) puede repro-
ducirse con un modelo donde la luminosidad y tipo de las galaxias depende
solo de la masa del halo Mp. Esto implica que la dependencia medio am-
biental de gran escala de la poblaciéon de galaxias es méas bien causa del
sesgo de halo (es decir la dependencia de la HMF con el entorno) que de
efectos directos del entorno sobre las propiedades de las galaxias.

Estudios observacionales posteriores buscaron explorar efectos medio
ambientales superhalo méas alla de la modulaciéon que introduce la depen-
dencia de la HMF con dr de acuerdo al modelo de primer orden de sesgo
de halo. Para ello se analizaron propiedades de galaxias a paridad de masa
de halo M}, usando los asi llamados catdlogos de grupos en base a gran-
des catastros como el SDSS. Se encontré que a paridad de masa de halo
(Mp,), las galaxias centrales rojas estdn mas acumuladas (viven en entornos
de mayor densidad) que las galaxias centrales azules (Blanton and Berlind}
2007)), siendo esta dependencia mayor en grupos de menor masa (Yang, Mo
and van den Bosch) 2006; |Wang et al., |2008).

Estas y otras tendencias observacionales encontradas sugieren que hay
dependencias medio ambientales de las propiedades de las galaxias que van
mas alla del modelo de sesgo de halo, es decir que no se explican por la
dependencia de la HMF con el entorno. Como se dijo, éste es un modelo
de primer orden donde la unica propiedad de los halos considerada es su
masa. Pero podria ser que otras propiedades de los halos, a paridad de
masa, puedan depender del entorno. Y esto, a su vez, podria influir sobre
la evolucién y propiedades de las galaxias formadas en los halos.

Trabajos basados en modelos semi-numéricos y simulaciones de N-cuerpos
mostraron que a paridad de masa M} actual, los halos tienen una diver-
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sidad de historias de crecimiento, con diferentes tiempos caracteristicos de
ensamblaje, lo cual a su vez, se traduce en una diversidad de perfiles de
densidad y concentraciones (Avila-Reese, Firmani and Hernandez, [1998;
'Avila-Reese et al. [1999; [Wechsler et al., [2002; |Gao and White, 2007). Esto
sugiere que después de la masa, el tiempo caracteristico de ensamblaje (o la
concentracion que correlaciona muy bien con ¢él) es un segundo parametro
relevante de los halos. A este efecto de segundo orden se le llamé el ses-
go de ensamblaje de halo (halo assembly bias en inglés) desde
'Tormen| (2004) y |Gao, Springel and White| (2005)), quienes lo introdujeron
como la dependencia del acumulamiento espacial de gran escala de los ha-
los con una época caracteristica de formaciéon de los mismos. Luego
and White| (2007) generalizaron esta dependencia a otras propiedades de
los halos como puede ser su concentracion, parametro de giro, abundancia
de subestructuras, etc. También se le llama a este efecto sesgo secundario
de halo.

La pregunta natural es jhasta qué punto el sesgo de ensamblaje de halo
estd condicionado por el entorno de los halos? Estudios basados en simu-
laciones cosmolégicas de N-cuerpos mostraron que el tiempo caracteristico
de ensamblaje de los halos asi como sus tasas de acrecién, concentracion,
pardmetro de giro y otras propiedades dependen del entorno o grado de
acumulamiento espacial de los halos (v. gr. |Avila-Reese et al., 2005} |Gao,
'Springel and White|, 2005; (Wechsler et al.| 2006} [Wang, Mo and Jing), 2007}
Maulbetsch et al., 2007; [Hahn, Tinker and Wetzel, [2017). El origen de estas
dependencias es atin motivo de discusion en la literatura. Mas alla de eso,
la cuestion es cuanto la dependencia del sesgo de ensamblaje de halo con
el entorno afecta la evolucion y propiedades de las galaxias. Por lo pronto,
existen varios trabajos que proponen un efecto directo del ensamblaje del
halo sobre el color, sSFR, edad arqueolégica, etc. de las galaxias (v. gr.
|Avila-Reese and Firmanil, 2000; [Hearin et al. [2014} [Rodriguez-Puebla, Pri-
mack, Behroozi and Faber| 2016) pero poco se ha reportado sobre cuanto
pueden depender estos efectos del entorno superhalo de las galaxias.

Los efectos mencionados arriba podrian originar lo que se llama el ses-
go de ensamblaje en galaxias, es decir un efecto sobre propiedades de las
galaxias dependiente de algo més que la masa de sus halos, como puede
ser la historia de ensamblaje del halo o alguna propiedad relacionada a
este ensamblaje (v. gr. Croton, Gao and White|, 2007, y para resultados




1.3. LA CONEXION GALAXIA-HALO 9

mas recientes ver por ej. [Lacerna and Padillal, 2011 [Lacerna, Padilla and
Stasyszynl, 2014} |Chaves-Montero et al.| 2016} |Contreras et al., 2019} |Con-
treras, Angulo and Zennaro, [2021; Montero-Dorta et al., 2020)). La bsqueda
de senal de sesgo por ensamblaje en galaxias a partir de las observaciones
ha sido ardua y atn no hay resultados convergentes (ver por ej. |Lacerna,
Padilla and Stasyszynl 2014] y mas referencias en |Contreras, Angulo and
Zennaro, [2021)).

1.3. La conexién galaxia-halo

Como se vio en las anteriores secciones, para lograr una descripciéon y
explicacién de la dependencia medio ambiental de las propiedades de las
galaxias y sus distribuciones como la LF o GSMF, es necesario considerar
la conexion de la formacion y evolucion de las galaxias con el campo de den-
sidades en masa el cual, en la cosmologia estandar ACDM, esta dominado
por la MO y evoluciona gravitacionalmente conformando la red césmica.
Es dentro de esta compleja red donde emergen los halos y subhalos de MO,
estructuras autogravitantes en equilibrio virial en cuyo interior finalmente
se forman las galaxias.

De esta manera, una pregunta central en el escenario de formaciéon y
evolucién de galaxias ha sido cuénto la evolucién y propiedades de las ga-
laxias esta determinada por la evolucion y propiedades de sus halos de MO
anfitriones. En esta direccion, una pregunta asociada es cuanto el entorno
superhalo (escalas mayores a algunos Mpc) condiciona las propiedades y
distribuciones de los halos de MO y esto ,a su vez, las propiedades y dis-
tribuciones de las galaxias, produciendo el efecto que se conoce como sesgo
por ensamblaje en galaxias. Como vimos en la anterior seccién, hay dos
efectos cruciales para dar respuestas a estas cuestiones: el sesgo de halo y
el sesgo de ensamblaje de halo y cudnto ambos dependen del entorno.

A fin de abordar las cuestiones mencionadas arriba, es importante con-
tar con un modelo de conexién galaxia-halo. Esta conexiéon puede ser muy
amplia (incluyendo el medio ambiente), pero en su encarnaciéon més sencilla
se trata de la relaciéon que pueda haber entre las propiedades més inmedia-
tas de las galaxias y los halos: sus masas, es decir la relacion, M,—Mp. En
los modelos ab initio, como son los semi-analiticos y las simulaciones cos-
mologicas hidrodindmicas (ver una resenia en Somerville and Davé, 2015)),



10 CAPITULO 1. INTRODUCCION

esta conexion queda establecida de manera natural pero esta sujeta a las
suposiciones, limitaciones e incertidumbre del modelaje; en especial a lo que
se llama la fisica sub-malla, es decir todos aquellos procesos muy locales que
no se alcanzan a resolver espacialmente, por lo que se debe de introducir
recetas fisicas y/o empiricas para tomarlos en cuenta. En dichas recetas
abundan los pardmetros libres.

En la ultima década tuvieron su auge enfoques de conexién galaxia-halo
alternativos al puramente tedrico o ab initio (ver una resenia y referencias
en |Wechsler and Tinker| 2018]). Los mas empiricos son aquellos donde se
puede de alguna manera estimar la masa (dindmica) de los halos asociados
a las galaxias caracterizadas por una luminosidad o masa estelar. Esto se
ha logrado para muestras limitadas de galaxias con métodos que hacen uso
de la cinemética de satélites alrededor de galaxias centrales y del efecto de
lente gravitacional débil cuando se cuenta con un gran namero de galaxias
de fondo. Este tltimo método es muy prometedor y es uno de los proyectos
clave del Legacy Survey of Space and Time (LSST) a realizarse con miles
de millones de galaxias por observar en el Observatorio Vera Rubin (Ivezi¢
et al 2019).

El otro tipo de método, de caracter estadistico y ampliamente explota-
dos actualmente, estd basado en la asf llamada modelacién semi-empfirica.
En este caso se trata de conectar a nivel estadistico ciertas distribuciones de
los halos de MO en las simulaciones cosmologicas de N-cuerpos con ciertas
distribuciones observadas de las galaxias en grandes catastros de galaxias
con corrimiento al rojo. Ejemplos de este enfoque son el modelo de “Distri-
bucion de Ocupacion de Halos” (Halo Ocuppation Distribution, HOD; e.g.,
Peacock and Smith} 2000; Berlind and Weinberg, [2002; Zehavi et al.| 2004) y
el formalismo de “Empate de Abundancia de (sub)Halos” (subHalo Abun-
dance Matching, SHAM; e.g., [Vale and Ostriker| 2004} [Conroy, Wechsler
and Kravtsov], 2006} [Behroozi, Conroy and Wechsler] [2010; [Moster et al.
2010). En su forma maés sencilla, estos métodos se aplican para una época
dada (instantanea o snapshot) a fin de restringir la relacion M,—Mj, de esa
época.

Los métodos semi-empiricos se hicieron mas sofisticados al considerar de
forma autoconsistente y continua la informaciéon de distribuciones de halos
de MO y de galaxias observadas a diferentes épocas o corrimientos al rojo z,
como lo plantearon algunos trabajos pioneros (v. gr.|Conroy and Wechsler]
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2009; Firmani and Avila-Reese, 2010). En otras palabras, se restringe con
las observaciones la evolucion de la relacion M,—M}, y su dispersion y por
ende, las historias promedio de las galaxias que residen en los halos cuyas
trayectorias evolutivas se conocen de los arboles de fusiones obtenidos de las
simulaciones de N-cuerpos. Luego se incluyé de manera autoconsistente las
correlaciones de la SFR con M, a diferentes z’s, asi como la historia cosmica
de la FE (SFR integrada por unidad de volumen comoévil a diferentes 2’s);
ver Behroozi, Wechsler and Conroy| (2013a)), Rodriguez-Puebla et al.| (2017)),
Moster, Naab and White (2018]). Ademas, se empez6 a tomar en cuenta
en el ajuste continuo del modelo a las observaciones lo siguiente: que la
relacion M,-SFR contiene una secuencia dominante de galaxias formadoras
de estrellas (llamada la Secuencia Principal de FE), de la cual van saliendo
las galaxias con el tiempo para pasar a la zona de las galaxias pasivas o
apagadas, ver p. ej. Behroozi et al.| (2019).

Més recientemente, se ha desarrollado un modelo semi-empirico atn
més sofisticado y completo (Rodriguez-Puebla et al., en preparacion) que
se bautizé con el acronimo EMPIRE (sEMi-emPIRical mo- dElling; ver
Capitulo 2). En este caso se trata de ir un paso mas alla al restringir la
conexion galaxia-halo para una descomposicion de la relacion M, (z)—My(2)
(o analogas a ella como puede ser M, (z)—Vmax(2)) correspondiente a varias
pobl:iciones galécticas, o incluso restEingiendo una distribucién multivariada
P(glh) donde § = (g1,92,--,9n) ¥ h = (h1, ha, ..., hy) son un conjunto de
propiedades de las galaxias y los halos respectivamente.

En esta tesis se analizaran los resultados del modelo semi-empirico
EMPIRE aplicado a dos grandes simulaciones cosmolbgicas de N-cuerpos:
Bolshoi-Planck y MultiDark-Planck (respectivamente BP y MDP; Klypin
et al.| 2016} Rodriguez-Puebla, Behroozi, Primack, Klypin, Lee and He-
llinger, 2016|). El analisis estard enfocado en explorar dependencias de la
GSMF y algunas propiedades de las galaxias con el entorno superhalo (so-
bredensidades g en esferas de radio R = 8 Mpc h™!) con los objetivos
de:

1. Cuantificar la dependencia de la GSMF con el entorno y determinar
si esta dependencia se explica por completo por la dependencia de la
HMF con el entorno o el entorno imprime un efecto extra sobre la

GSMF.
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2. Estudiar el rol del entorno sobre las GSMFs de galaxias formadoras
de estrellas y apagadas, por separado. De igual manera, para galaxias
centrales y satélites.

3. Explorar el rol y hacer predicciones de la relacion del sesgo por en-
samblaje de halo debido al entorno con un (posible) sesgo similar pero
a nivel de galaxia. En otras palabras, explorar si se da el sesgo por
ensamblaje de galaxia y si tiene una senal a nivel observacional.

1.4. Contenido

Después de este capitulo introductorio, la tesis consta de los siguientes
capitulos:

= Capitulo 2: Metodologia.- En la seccién 2.1, se esboza la naturale-
za del modelo semi-empirico EMPIRE y las simulaciones de N-cuerpos
usadas, con lo cual se generaron los catalogos de galaxias-halos que se
analizan en esta tesis. En la seccién 2.2, se describe coémo construimos,
con base en los catalogos a diferentes z’s, proyecciones profundas en
el cielo (esferas y conos de luz) para proceder de las misma forma
como se hace con las observaciones en catastros con corrimiento al
rojo (redshift surveys). La metodologia aplicada para determinar el
entorno superhalo (sobredensidades dg) en nuestras esferas y conos
de luz se describe en la seccién 2.3. Finalmente, en la seccion 2.4,
se describe como calculamos y ajustamos a funciones analiticas la
GSMF compuesta de las dos simulaciones (BP y MDP), asi como la
construccion de las GSMFs en diferentes intervalos de dg.

= Capitulo 3: Funciéon de Masa Estelar y fracciones de galaxias
apagadas: dependencias con el entorno.- En una primera seccién
(3.1), se calculan las GSMFs segredadas por el entorno caracterizado
por la sobredensidad dg, asi como los ajustes a funciones Schechter.
Se explora también la depencia de la HMF con el entorno. En la
seccion 3.2, subdividimos las GSMFs de cada intervalo en dg en ga-
laxias (1) centrales/satélites y (2) formadoras de estrellas/ apagadas
y exploramos cémo cambia con dg las fracciones de galaxias satélites
y apagadas en funcion de M, y Mp. Finalmente, en la seccion 3.3,
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buscamos cuantificar si la dependencia de la HMF con dg explica por
completo la dependencia encontrada de la GSMF con dg o si hay un
efecto extra del entorno sobre la masa estelar de las galaxias a paridad
de masa de halo.

= Capitulo 4: Sesgo de ensamblaje de halos y galaxias y su re-
lacién con el entorno.- En la seccion 4.1, se explora como depende
de la masa estelar y de la masa del halo los tiempos promedio de
FE (edad arqueologica de la galaxia) y de crecimiento del halo. Es-
tos tiempos se expresan en tiempos cdsmicos retrogrados y se pueden
asociar a los tiempos caracteristicos de formacién de las galaxias y sus
halos. La seccién 4.2 estd dedicada a explorar la segregaciéon de las
relaciones de los tiempos caracteristicos de formacién de galaxias y
halos con respectivamente M, y M} por el entorno caracterizado con
ds. En otras palabras, exploramos la posible dependencia de dichos
tiempos con el entorno a paridad de masa (estelar y de halo) con el fin
de determinar efectos del entorno en el sesgo de ensamblaje de halo y
si los mismos se heredan a las galaxias, es decir al sesgo de ensamblaje
de galaxia. Ademés, se explorara si la senal de este sesgo se mantie-
ne o no a nivel observacional. Se exploran también estos efectos pero
separando las galaxias por masa y por su nivel de actividad de FE.

= Capitulo 5: Resumen y Conclusiones.- Aqui se presenta un re-
sumen de los resultados de la tesis y las principales implicaciones y/o
conclusiones que se desprenden de los mismos.



Capitulo 2

Metodologia

En este capitulo se describe el modelo semi-empirico que se ha utiliza-
do para la conexion galaxia halo, denominado EMPIRE (sEMi-emPIRical
modElling, Seccién . Con este modelo, aplicado a dos simulaciones cos-
mologicas de N-cuerpos con diferentes voliimenes y resoluciones, se generan
poblaciones de galaxias a diferentes épocas con las correspondientes histo-
rias individuales de cada galaxia (y su respectivo halo). Estas poblaciones
de galaxias, por construcciéon, reproducen bien observaciones a diferentes
corrimientos al rojo de: las funciones de masa estelar (GSMF), las relacio-
nes de masa estelar vs. tasa de formacion estelar (M,-SFR), las fracciones
de galaxias apagada y formadoras de estrellas en funcién de M, y la densi-
dad de SFR césmica (SFR por unidad de volumen comovil). Ademés, como
prueba de validez, las funciones de correlaciéon de dos puntos de las gala-
xias locales en diferentes intervalos de M, que predice el modelo estan en
buen acuerdo con las determinaciones observacionales, lo cual muestra que
la distribucién espacial de las galaxias sintéticas es bastante realista.

En la Seccion se describe como se generan los catalogos sintéticos
de galaxias que se usan en esta tesis. Nuestro estudio intenta ser lo mas
apegado posible a un estudio observacional, con la ventaja que en nuestro
caso contamos con la informaciéon de los halos de materia oscura y con las
historias evolutivas de cada sistema galaxia-halo. Entonces, para explorar
las dependencias con el entorno, no usamos un catalogo sintético de galaxias
en una época dada instantanea (snapshot) de la simulacion, por ejemplo
z = 0, sino que procedemos de manera similar a como se obtienen las

14
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observaciones: se generan catastros de corrimiento al rojo (redshift surveys o
pencil beams) centrados en un observador a z = 0, es decir se “observan” las
galaxias proyectadas en la esfera celeste con una profundidad dada (hasta
un z limite) que garantice la completitud en volumen a partir de una masa
minima. En otras palabras, se construyen conos de luz que pueden abarcar
toda la esfera celeste o un segmento de ella (huella) como ocurre con los
grandes catastros, tal es el caso del “Sloan Digital Sky Survey” (SDSS).

En la Seccion se describe la metodologia usada para caracterizar el
entorno superhalo que se decidié emplear en esta tesis (la sobredensidad de
galaxias vecinas en una esfera de 8 Mpc/h, Jg), siguiendo trabajos previos
como el de Dragomir et al.|(2018]). Una vez maés, la metodologia busca ser
lo méas apegada a cémo se procede desde un punto de vista observacional.

Finalmente, en la Seccion se presenta la metodologia usada para
calcular la funcion de masa estelar de las galaxias, GSMF, en los conos de
luz, tanto la total como en diferentes entornos caracterizados por dg.

2.1. El enfoque semi-empirico: EMPIRE

EMPIRE pertenece a la nueva generaciéon de modelos semi-empiricos
que tienen como meta principal: a) restringir la conexion galaxia-halo de
manera continua a diferentes corrimientos al rojo; b) introducir propieda-
des de conexion entre las galaxias y los halos mas alla de sus masas; y ¢) lo
que es lo mas relevante para el objetivo de esta tesis, restringir la conexién
galaxia-halo no solamente de manera estadistica/global, como tradicional-
mente se habia venido realizando, sino de manera individual, es decir, halo
por halo (véase también Behroozi et al. 2019). La ventaja de esta nueva
generacion de modelos es que las propiedades espaciales y ambientales de
cada halo seran directamente heredadas en las propiedades de las galaxias
que se encuentran en sus centros. Adicionalmente, como se discute en la
Introduccién, el poder de los modelos semi-empiricos radica en su robustez
de proyectar las propiedades, esencialmente por construccion, de los halos
de materia oscura en las propiedades observadas de las galaxias a nivel
estadistico. A continuacién, se da un breve resumen sobre EMPIRE; para
mayores detalles, la descripciéon completa del modelo se hara pronto publica
(Rodriguez-Puebla et al., en preparacion).

Brevemente, EMPIRE es un cédigo que usa el ensamblaje de los halos
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de materia oscura, provenientes de simulaciones de N-cuerpos, en los cua-
les de manera auto-consistente se modela, mediante funciones motivadas
empiricamente, la historia de formacion estelar de la galaxia (tanto en su
componente obscurecida como en la no obscurecida), su historia de fusio-
nes (la cual incluye la fraccion de estrellas eyectadas y/o depositadas en el
medio intra-halo), el crecimiento del radio efectivo de la galaxia asi como
el crecimiento del hoyo negro supermasivo central.

Una de las suposiciones claves que se hacen en EMPIRE es que las gala-
xias con tasas de formacién estelar especifica bajas tienen una probabilidad
mayor de alojarse en halos de materia oscura que tienen velocidades cir-
culares maximas mas altas a paridad de masa de halo (ver Fig. mas
abajo), es decir son halos mas concentrados. Como se mencioné en la in-
troduccion, la concentraciéon, y por lo tanto también la velocidad circular
méxima, y el acumulamiento espacial de los halos correlacionan; halos de
mayor concentracién presentan mayor acumulamiento espacial que los me-
nos concentrados. EMPIRE toma ventaja de este hecho al correlacionar
galaxias con baja formacién estelar, y por ende con poblaciones estelares
viejas, con la concentracién del halo para garantizar que entre menor sea la
formacion estelar de las galaxias mayor seré su acumulamiento. En efecto,
lo anterior va en la linea de lo que muestran las observaciones (Li et al.|
2006, vease también la introduccion para més referencias). Mayores detalles
se presentaran en Rodriguez-Puebla et al., en preparacion (véase también
Rodriguez-Puebla et al., 2017)).

2.1.1. Restricciéon de los mejores parametros y propiedades
generadas por EMPIRE

A continuacién, se describen (a) las simulaciones cosmoléogicas de N-
cuerpos y (b) el conjunto de observaciones utilizadas para restringir los
parametros de las multiples funciones empiricas de EMPIRE y lograr asi el
mejor modelo.

Simulaciones de N-cuerpos

Como entrada, EMPIRE usa dos simulaciones cosmologicas de N-cuerpos
para el ensamblaje de los halos de materia oscura: Bolshoi-Planck (BP;
Klypin et al.l 2016; [Rodriguez-Puebla, Behroozi, Primack, Klypin, Lee and
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Hellinger, 2016|) y Multidark-Planck (MDP; |Klypin et al., 2016). Ambas
simulaciones usan un modelo ACDM consistente con los mejores parame-
tros cosmolégicos restrigidos por la colaboracion PLANCK. La simulacién
BP tiene 20483 particulas de masa 1.9 x 108 Mg h~! en una caja de lado
de Lpox = 250 Mpc h~'. La simulaciéon MDP tiene 20483 particulas de
masa 1.5 x 10 Mg h~! en una caja de lado de Lyo, = 1000 Mpc h™1.
En ambas simulaciones, los halos y subhalos y sus arboles de ensamblajes
fueron obtenidos a partir del buscador de halos ROCKSTAR (Behroozi,
Wechsler and Conroy, 2013b) y CONSISTENT TREES (Behroozi et al.,
2013). Finalmente, ROCKSTAR usa sobre-densidades esféricas viriales en
funcién del corrimiento al rojo (Bryan and Norman, [1998)) para definir las
masas viriales de los halos de materia oscuraEl Para la cosmologia de BP y
MDP, los valores de la sobredensidad A(a) son 333 para a = 1y 178 para
a — 0; para mayores detalles véase |Rodriguez-Puebla, Behroozi, Primack,|
Klypin, Lee and Hellinger| (2016)).

Observaciones

Para restringir la conexiéon galaxia-halo, EMPIRE utiliza un enorme
conjunto de observaciones (méas de 40 referencias) en el espacio de para-
metros del modelo. Los detalles sobre las observaciones utilizadas se en-
contrardn en Rodriguez-Puebla et al., en preparacién, aunque una parte
importante de éstas se han listado en Rodriguez-Puebla et al.| (2017). Esta
es la lista del tipo de observaciones, en general, que se utilizan:

» funciones de masa estelar de galaxias (galaxy stellar mass functions,
GSMFs) desde z ~ 0 hasta z ~ 10;

= la relaciéon SFR-M, a z ~ 0 separada para galaxias formadoras de
estrellas y galaxias apagadas;

TLa masa virial es aquella contenida dentro del radio virial Ryiy, €l cual se define
como el radio donde la densidad promedio de la esfera en torno a un pico de densidad es
Ayir veces la densidad de materia del universo pm: < pp(Ryir) >= Apirpm = DpirQmpc,
donde p. es la densidad critica. A, es la sobredensidad critica de virializacion y proviene
del modelo del colapso de una esfera uniforme (Bryan and Norman| [1998)): Ay:(2) =
(1872 + 822 — 3927)/Qn(2), donde x(2) = Q(2) — 1 ¥ Qun(2) = pm(2)/pe(2). La masa
virial es entonces My = 47rpmAmTR31r/3.
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= la evoluciéon de la relacion SFR-M, hasta z ~ 8 para galaxias forma-
doras de estrellas, es decir la evolucion de la asi llamada Secuencia
Principal;

» la evolucion de la tasa de formacion estelar cosmica (tanto obscurecida
como no obscurecida) desde z ~ 0 hasta z ~ 9;

= la evolucién de la funcién de luminosidad en el lejano ultravioleta
hasta z ~ 10 y en el infrarojo total hasta z ~ 4;

= la relacion R, — M, desde z < 5 y la evolucion de la funcion de
luminosidad de quasares desde z ~ 6, asi como la fraccién de ntcleos
activos obscurecidos desde z ~ 4.

Propiedades relevantes de las galaxias/halos en EMPIRE

El método semi-empirico de conexién continua galaxia-halo desarrollado
en EMPIRE permite explotar la distribucién espacial de estructuras de las
simulaciones cosmologicas de N-cuerpos usadas, asi como los arboles de
fusiones de cada halo/subhalo, de tal manera que es posible estudiar la
distribucién espacial de las galaxias en cualquier época, asi como trazar
la evolucién de las propiedades que se introdujeron para ellas usando los
arboles de fusion de sus halos/subhalos. De esta manera, seleccionando una
galaxia dada en cualquier instantanea de la simulacién, podemos determinar
su medio ambiente asi como determinar las trazas evolutivas hacia atréas de
cualquier propiedad de las que se “injertaron” en la simulacion.

Antes de presentar algunas de las propiedades que genera EMPIRE, es
importante mencionar dos aspectos de indole operacional:

1. El método semi-empirico de conexién galaxia-halo conecta alguna pro-
piedad que “etiquete” a los halos con una propiedad fundamental de
las galaxias (su masa estelar, por ejemplo). Lo mas inmediato co-
mo etiqueta para los halos es su masa virial. No obstante, como se
mencioné en la introduccién, diversos estudios han mostrado que hay
otras etiquetas més robustas tales que, una vez hecha la conexion
galaxia-halo, dan mejores comparaciones con las observaciones pa-
ra las funciones de correlacién de dos puntos. Entre estas etiquetas
estan la maxima velocidad circular del halo/subhalo, Viyax, 0 mejor
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atn, la Vipax que tuvo un dado halo/subhalo en toda su historia,
llamada la maxima velocidad circular pico, Vjeak. Esto es relevante
particularmente para los subhalos que una vez convertidos en tales,
pueden alterar (principalmente decrecer) su Viax en diferentes grados,
de acuerdo a multiples circunstancias. También puede servir como eti-
queta la masa virial pico que tuvo un halo/subhalo, Mpeax. En el caso
de los halos principales, generalmente estan creciendo de tal manera
que Mpeax en el momento de “observacion” suele coincidir o ser muy
similar a M. En el caso de los subhalos, por el despojo de marea, la
masa del halo al momento de “observacién” puede ser mucho menor
que Mpeak, la masa que tuvo el subhalo antes de ser parte de un halo
mayor. Para calcular Vpeax 0 Mpeak de un halo/subhalo en un dado
momento (el de “observacion” por ejemplo) se requiere contar con su
arbol de fusion, cosa que estd implementada para las simulaciones BP
y MDP usadas en EMPIRE.

2. Las observaciones de galaxias estan basadas en catastros que cubren
un volumen espacio-temporal, los asi llamados “redshift surveys”. Por
un lado, comprenden una dada &area del cielo y por otro tienen una
profundidad en corrimiento al rojo, de tal manera que capturan en
realidad galaxias a diferentes tiempos césmicos. Las galaxias son ob-
servadas entonces dentro de los conos de luz que corresponden a los
diferentes corrimientos al rojo z hasta el méximo z que se determi-
na para el catastro y que depende de la completitud que se requiere
dado el flujo limite de deteccion del telescopio usado para elaborar
el catastro. Con el objetivo de estudiar la distribuciéon espacial y las
propiedades de las galaxias tal cual como se hace observacionalmente,
en esta tesis no analizaremos una época instantanea (snapshot) de las
simulaciones sino que los conos de luz alrededor de un observador local
(z = 0); ver al respecto la Seccion . Por lo tanto, las galaxias en el
cono de luz (mismo que usa varias instantédneas) tienen una posicion
en la esfera celeste dada por un édngulo de ascension recta y otro de
declinacién, asi como un corrimiento al rojo observacional dado por
el factor de escala y la velocidad peculiar de su halo/subhalo, tal cual
como en las observaciones.

En la siguiente lista se presentan las cantidades producidas por EMPIRE
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que se utilizaran en esta tesis:

= upid: valor que indica si la galaxia es central (cero) o satélite (diferente
de cero).

» 2ops: redshift observacional (redshift cosmologico + velocidad pecu-
liar; la ultima se determina para los halos/subhalos).

= RA: angulo de ascension recta
= DEC: angulo de declinaciéon

» M, |[Mg|: masa estelar (“observada”, es decir la que tiene la galaxia
en el cono de luz).

» SFR[Mg/yr|: tasa de formacion estelar observada, misma que se cal-
cula como el cambio de masa estelar en una ventana temporal (aqui
se uso 100 Mega-anos) dividido entre ese tiempo y quitando la con-
tribuciéon por fusion con otras galaxias (ex situ).

n Mpeak [Me]: masa pico del halo/subhalo (maxima masa virial que
ha tenido el halo/subhalo en su historia de acuerdo a su arbol de
fusiones).

» Veak |km/s|: velocidad pico del halo/subhalo (maxima velocidad cir-
cular del halo/subhalo en su historia de acuerdo a su arbol de fusio-
nes).

» Ay w |Gyrl: edad promedio de la galaxia pesada por masa estelar (se
calcula como el promedio de los incrementos en M, in situ divididos
por el periodo de esos incrementos —es decir los “brotes” de SFR—y
pesados por la masa estelar total).

» Ay, w |Gyr]: edad del halo/subahlo pesada por masa de halo (similar
al item anterior pero usando la masa virial en vez de la masa estelar).

= 2z}, redshift de formacion del halo/subhalo (cuando se ensamblé la
mitad de su masa).

» 2z, ¢: redshift de formacion de la galaxia (cuando se ensambl6 la mitad
de su masa estelar).
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» FEeon: factor de correccion por evolucion (factor por el que se puede
pasar la masa estelar observada en el cono de luz, M, (zos), a la masa
que tendria la galaxia en la hipersuperficie a z = 0, M,(z = 0)).

BP MDP
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Figura 2.1: Correlacion entre Mpeak ¥ Vpeak Para el catélogo sintético basado
en BP (panel izquierdo) y en MDP (panel derecho). La linea negra corres-
ponde a la relacion mediana. Se muestran en rojo los halos/subhalos que
albergan galaxias apagadas (con valores bajos de sSFR) y en azul aquellos
que albergan galaxias formadoras de estrellas (con altos valores de sSFR).
Las lineas azul y roja corresponden a la respectivas medianas de ambas
poblaciones.

2.1.2. Relaciones fundamentales de la conexi6én galaxia-halo

Como se menciono arriba, la manera continua en el tiempo (desde z ~ 10
hasta z = 0) en que se hace el sembrado de galaxias, asignando, dada una
masa de halo, una masa estelar mayor a las galaxias con velocidad circular
mayor, implica que las galaxias méas viejas o apagadas (con SFR especifi-
cas menores) son las que habitan halos méas concentrados. En la Fig. se
muestra el diagrama masa de halo — velocidad circular méxima (en realidad
Mpeak VS. Vpeak, ver arriba estas definiciones) para ambas simulaciones, BP
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v MDP. Esta a veces la llaman la relacién Tully-Fisher cosmolbgica y como
se aprecia es muy estrecha con una pendiente a ~ 0.32 para Vjecak ¢ Mpeak®.
Con colores rojos y azules se muestran respectivamente los halos corres-
pondientes a las galaxias que se definen como apagadas (con poblaciones
estelares viejas) y formadoras de estrellas (con poblaciones estelares mas
jovenes); para la definicién de ambos casos se usa la tasa de formacion es-
telar especifica, sSFR = SFR/M,, tomando como criterio el valor critico
sSFRit = —10.75, definiendo a las galaxias formadoras de estrellas como
aquellas que cumplen sSFR > sSFRe;it vy a las galaxias apagadas en caso
contrario (ver la Seccion [3.3| para detalles). Las lineas solidas son las media-
nas de toda la muestra (negra), de las apagadas (roja) y de las formadoras
de estrellas (azul).

Como se aprecia, tanto para la simulaciéon BP como para MDP, las
apagadas habitan en promedio halos mas concentrados (mayor velocidad
circular a paridad de masa de halo) y las formadoras de estrellas tienden
a estar en halos menos concentrados; esto es por construccién del método
como ya se menciond. Ademas, a bajas masas dominan las galaxias for-
madoras de estrellas mientras que a las altas masas, donde la poblacion
galéctica decrece considerablemente, dominan las galaxias apagadas.

Como resultado de aplicar EMPIRE, tanto a BP como a MDP, en la
Fig. se presenta el diagrama correspondiente M, vs. Vjcak(note que la
escala del eje horizontal cambia). Como ya se mencion6, en esta tesis no se
usa una época instantanea (snapshot) dada sino que conos de luz tal como
ocurre con las observaciones en catastros de galaxias que cubren una regiéon
del cielo y tienen una profundidad dada en corrimiento al rojo. Las masas
estelares mostradas en la Fig. tendrian que ser entonces las que tenian
las galaxias a diferentes z’s (épocas) dentro del cono de luz. No obstante,
como se explicaré luego (ver la Seccion , en este caso las extrapolamos a
coHmo serian esas masas al corrimiento al rojo z = 0 usando el factor Fopy.
En la Fig. 2.2]se aprecia una correlacion entre la masa estelar de las galaxias
y la maxima velocidad circular de los halos. En lo que respecta a las galaxias
apagadas y formadoras de estrellas, se ve que estan més mezcladas en este
diagrama que en el anterior (Fig. , aunque hay una ligera preferencia
de las primeras a tener velocidades circulares mayores a paridad de M, que
las segundas, en especial en el caso de la simulacion MDP.



2.1. EMPIRE 23

BP MDP
3.0

--- All galaxies
—— Quiescent
28{ = SFing

|Og Vpeak[kmlsl

9.0 95 10.0 10.5 11.0 115 12.0 10.0 10.5 11.0 115 120 125

log M(z=0)[Mo¢ ] log M.(z=0)[Mo ]

Figura 2.2: Correlacion entre M y Vjeak para el catalogo sintético basado
en BP (panel izquierdo) y en MDP (panel derecho). La linea negra corres-
ponde a la relacion mediana. Se muestran en rojo los halos/subhalos que
albergan galaxias apagadas (con valores bajos de sSFR) y en azul aquellos
que albergan galaxias formadoras de estrellas (con altos valores de sSFR).
Las lineas azul y roja corresponden a la respectivas medianas de ambas
poblaciones.

Finalmente, en la Fig. 23] se presenta la relacion fundamental masa
de halo (0 Mpeak)masa estelar, siempre dentro de mediciones en conos
de luz, aunque las masas estelares “observadas” son extrapoladas a cémo se
observarian a z = 0; note que la escala del eje X cambia entre los datos para
BP y MDP. En los paneles inferiores se muestra el cociente M, /Mpeax Vs.
M eax, mismo que proporciona una idea de la eficiencia de formacion estelar
integrada en el tiempo en funcion de la masa del halo. Como se aprecia en
la Fig. la distribucion de las galaxias apagadas (puntos rojos y linea
roja para la mediana) y formadoras de estrellas (puntos azules y linea azul
para la mediana) se segrega parcialmente de tal manera que las primeras,
a paridad de masa de halo, tienden a tener mayores masas estelares (o
mayores cocientes de eficiencia integral de formacion estelar M, /Mpeak)
que las segundas.
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Figura 2.3: Correlacion entre Mpeax v M, (paneles superiores) y entre Mpeak
y el cociente M, /Mcar para el catélogo sintético basado en BP (panel iz-
quierdo) y en MDP (panel derecho). La linea negra segmentada corresponde
a la relacion mediana en cada panel. Se muestran en rojo los halos/subhalos
que albergan galaxias apagadas (con valores bajos de sSFR) y en azul
aquellos que albergan galaxias formadoras de estrellas (con altos valores
de sSFR). Las lineas azul y roja corresponden a la respectivas medianas de
ambas poblaciones.

Las relaciones reportadas aqui para todas las galaxias/halos son muy
similares a muchas otras reportadas previamente en la literatura, con el
caracteristico doblez (o pico en el caso del cociente M, /Myeqk) en masas
de halo alrededor de 1 — 2 x 1012 Mg, (ver, por ejemplo, Behroozi et al.
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2019, y una compilaciéon de muchos trabajos ahi). Menos comin es ver este
diagrama segregado entre galaxias formadoras de estrellas y apagadas, algo
que se pudo lograr en EMPIRE debido a su esquema de conexién de las
galaxias con los halos.

En la Fig. [2:3] una vez mas se aprecia que las galaxias formadoras de
estrellas dominan en las bajas masas mientras que las apagadas dominan
en las altas masas. Esto se aprecia también por el hecho de que la mediana
de toda la muestra (linea negra) se describe bien por la mediana de las
galaxias formadoras de estrellas (linea azul) a bajas masas, mientras que a
las altas masas, se describe bien por la mediana de las galaxias apagadas
(linea roja). Es interesante notar que las galaxias mas eficientes en haber
formado estrellas son las apagadas que se formaron en los halos oscuros de
baja masa. En realidad estas galaxias son extremadamente raras. Debido
a que estdn asociadas a halos de baja masa y con concentraciones muy
altas, se puede especular que se trata de galaxias que formaron gran parte
de su masa estelar a través de brotes de formacién estelar muy tempranos,
posiblemente antes de la reionizacion.

2.2. Los catalogos sintéticos en conos de luz

Observar galaxias de un catastro en redshift es equivalente a observar
galaxias en diferentes épocas del pasado. Debido a la velocidad finita de la
luz, a lo largo de una linea de visién del catastro en redshift, estamos obser-
vando a lo largo del tiempo, asi como del eje de coordenadas espacial. Por lo
tanto, la muestra completa no consta de objetos en una hipersuperficie de
tiempo constante, sino que en un cono de luz, es decir, una hipersuperficie
nula definida por los observadores a z = 0. Esto implica que muchas propie-
dades de las galaxias cambian a lo largo de la profundidad del volumen de
estudio (toda la esfera o un segmento en el cielo), incluida la luminosidad,
la masa estelar, la densidad media, la amplitud del acumulamiento espacial,
etc. Por ejemplo, la GSMF de un catastro en redshift incluye en realidad
las masas de galaxias a diferentes épocas y si el intervalo de redshits del
catastro es significativo, se podran observar incluso efectos evolutivos en la
GSMF si se usan galaxias en diferentes sub-intervalos de redshift.

En esta tesis, buscando acercarnos lo més posible a las observaciones,
no usamos para el analisis una instantdnea o snaphsot a un dado z de la
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simulacién sino que construimos conos de luz centrados en observadores
a z = 0. En principio, los volimenes que usamos son diferentes entre la
simulacion BP y MDP, como se dijo arriba.

Con la idea de acercarnos a las observaciones, el cono de luz que podemos
generar a partir de las simulaciones puede ser similar al de los catastros en
redshift observacionales, por ejemplo, el New York Value Added Galaxy
Catalog (NYU-VAGC Blanton et al., 2005) basado en el SDSS. Este es
el catastro en redshift local mas extenso que hay al momento cubriendo
un angulo sélido de 7748 deg? en un intervalo de redshift 0.01 < z <
0.2, pero esto puede variar de acuerdo a los cortes de completitud que se
quieran imponer; por ejemplo, en Dragomir et al.| (2018) usan 0.03 < z <
0.11. En cuanto al area en el cielo del catastro, llamado huella (footprint),
corresponde a una regiéon bien definida del cielo en coordenadas de ascension
recta y declinacion.

80

6O
o 401 e

20

Figura 2.4: Proyeccién en declinacién y ascension recta de la distribucion de
galaxias del catalogo NYU-VAGC. Tomada de |Cebrian and Trujillo (2014).

Para obtener resultados lo méas genéricos posibles y libres de sesgos co-
mo varianza césmica, los resultados serdn presentados para una huella que
abarca en realidad toda la esfera celeste; lo llamaremos nominalmente “cono
de luz esférico”. No obstante, en el apéndice[A]se presentaran algunos resul-
tados relevantes usando la huella del NYU-VAGC (basado en el SDSS) en
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varias direcciones para explorar la posibilidad de que usando una subregion
del cielo como la del NYU-VAGC se puedan introducir sesgos por medio
ambiente (es decir que el cono del luz dentro de esa huella pueda estar
dominando por regiones peculiares). A estos los llamaremos “conos de luz
segmentados”. En la figura [2.4) se muestra la huella del NYU-VAGC.

2.2.1. Generacion de los conos de luz

EMPIRE tiene un moédulo para la construcciéon de conos de luz. Se usan
las galaxias en el snapshot z = 0, donde esta el observador, y a partir de
ahi se construye la esfera celeste con las galaxias proyectadas en la misma.
Para ello se usan las trazas evolutivas de las galaxias en la simulacién para
hacer la proyecciéon dentro del cono de luz. Esto implica que los progenitores
de una misma galaxia podrian ser usados en mas de una ocasién para ser
proyectados dentro del cono de luz. Debido a que las distintas instantéaneas
abarcan distintos corrimientos al rojo (z < 0.05 para el BP y z < 0.17 para
MDP), se evito hacer repeticiones de la caja para no introducir efectos de
caleidoscopio. Dentro del proceso, también se re-estiman las velocidades y
posiciones de las galaxias en la boveda celeste a partir de sus trazas evolu-
tivas. Note que las trazas evolutivas de las galaxias se construyen a partir
de las instantaneas (snapshots) de la simulacion, por lo que la informacion
acerca de las posiciones y velocidades es discreta. La determinacién precisa
de ambas cantidades es necesaria para calcular luego el entorno de las ga-
laxias proyectadas en la boveda (ver siguiente seccion). Formalmente, para
hacer la re-estimacién correcta se deberia recalcular la interaccién entre los
halos de materia oscura. Debido a que esto seria practicamente igual de
costoso computacionalmente que correr la simulacion, en EMPIRE se opto
por re-estimar posiciones usando interpolaciones ciibicas, las cuales se com-
probé que logran el nivel de precisién que se necesita, véase también |Drakos
et al.[(2022)). Asi como las posiciones y velocidades de las galaxias dentro de
la simulacién son discretas, también lo son las propiedades de las galaxias.
A diferencia de las posiciones y velocidades, para esta parte se optd por no
interpolar las propiedades de las galaxias entre los snapshots del cono de
luz, sino usar las propiedades del snapshot més cercano al corrimiento al
rojo en que es observada la galaxia; los detalles sobre la construccion de los
conos de luz utilizados en este trabajo salen del objetivo de esta tesis y se
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reportaran en Rodriguez-Puebla et al., en preparacién.

En este trabajo usamos los conos de luz resultantes de ambas simulacio-
nes de N-cuerpos (BP y MDP) del médulo de EMPIRE mencionado arriba.
Estos conos de luz subtienden un angulo sélido correspondiente a toda la
esfera celeste, a partir de la cual se han simulado distintos angulos solidos
tipo "SDSS". Es decir, se han hecho rotaciones y permutaciones aleatorias
para crear observaciones con caracteristicas similares a las de la huella del
catastro NYU-VAGC del SDSS (ver arriba) y en el Apéndice [Alse estudian
algunos resultados obtenidos para “conos de luz segmentados” con huella
tipo NYU-VAGC.

La Figura[2.5] muestra la distribucion de corrimientos al rojo para ambas
simulaciones y las lineas verticales sélidas muestran el maximo corrimiento
al rojo utilizada para cada una (ver abajo). La Figura muestra la pro-
yeccion en RA y DEC para ambas simulaciones en el caso del “cono de luz
esférico” hasta el méximo corrimiento al rojo utilizado en cada caso.
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Figura 2.5: Distribuciones de redshift para BP y MDP. La linea negra ver-
tical muestra el maximo redshift utilizado para cada catalogo.
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Figura 2.6: Proyecciones en ascension recta (RA) y declinacion (DEC) hasta
el redshift utilizado en cada catalogo.

Para definir las muestras de galaxias utilizadas en este trabajo se rea-
lizaron los siguientes cortes en masa y redshift: para los resultados pro-
venientes de la simulaciéon BP se toman las galaxias con masas mayo-
res a log(M,/Mg) = 9.0, en un intervalo de redshift de 0.02 < z <
0.045, mientras que para MDP se toman las galaxias con masas mayores
a log(M,/Mg) = 9.7, en un intervalo de redshift de 0.04 < z < 0.17. Los
intervalos en z se definieron para lograr completitud en las muestras dadas
las masas minimas en cada caso y el tamafio de las cajas simuladas, mismos
que imponen un maximo z para el cono de luz; ver las distribuciones de z
de las galaxias en los conos de luz en la Fig. 2.5]

En la figura se presenta el diagrama zgns vs. M, para las galaxias
en el cono de luz que abarca toda la esfera celeste, teniendo un total de
1,002,455 para BP (panel izquiredo) y 17,138,649 para MDP (panel dere-
cho). Delimitadas con el rectangulo de color azul, se tienen las muestras
de galaxias definidas para lograr completitud arriba de las masas estelares
mencionadas, obteniendo asi 396,705 galaxias para BP y 8,382,616 para
MDP.
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Figura 2.7: Muestras de galaxias elegidas de los catalogos sintéticos produ-
cidos por EMPIRE para las simulaciones BP y MDP. El rectangulo azul
delimita las masas y redshifts de la muestra. El rectangulo color cian mues-
tra la region de las galaxias trazadoras que se usaran como muestra DDP
para definir el entorno superhalo (ver Seccion .

2.3. Caracterizacion del entorno: sobredensidad dg

El estudio de los efectos medio ambientales en las propiedades de las
galaxias es el principal interés de este trabajo, por lo que se debe elegir
una forma de caracterizar el entorno. En [Muldrew et al. (2012)) se discu-
ten los diferentes métodos de caracterizacion del entorno (ver Seccion [1.1))
mostrando que uno de los méas robustos para estudiar la relacién de la ma-
sa de las galaxias con su entorno es el método de apertura fija. Debido
a la conexién—galaxia halo, se espera que también sea un método robusto
para caracterizar el entorno de halos. Siguiendo los criterios de
, para la “apertura” de la esfera alrededor de la galaxia objetivo
hemos decidido usar un radio rg = 8 h™! Mpc. En [Croton et al.| (2005)) se
discuten los efectos de cambiar el radio de apertura y se llega a la conclusién
que el radio de 8 h™! Mpc es la mejor opciéon para sondear tanto regiones

mm—Sample: 9.0 <M, <124 m— Sample: 9.0 <M, < 12.56

0.30
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sobre-densas como sub-densas. Radios de apertura menores a 5 h™! Mpc
son mas susceptibles al impacto de velocidades peculiares, para cuyos fines
serfa mas adecuado censar el entorno usando galaxias satélites (ver disucion
en Muldrew et al., |2012), sin embargo este tipo de anélisis queda fuera del
objetivo del presente trabajo.

También utilizaremos el concepto de density-defining population (DDP)
implementado en |Croton et al.| (2005); Baldry et al.| (2006); Dragomir et al.
(2018), el cual consiste en elegir a las galaxias que mejor funcionen como
trazadoras de densidad, es decir, galaxias que se esperan encontrar tanto
en ambientes sub-densos como en sobre-densos, sin que esta poblacion (que
define la densidad) introduzca sesgos importantes en los resultados.

A diferencia de los catalogos observacionales limitados en flujo, los caté-
logos generados por EMPIRE no sufren de incompletitud, por lo que incluso
se podrian usar todas las galaxias en el catdlogo como muestra trazadora
de densidad. Sin embargo, para este trabajo se decidié proceder de manera
similar a los catélogos observacionales. No obstante, se estimo el efecto de
elegir DDPs en distintos intervalos de masa estelar.

/\ — All(9-12.4)
. DDP1(9-9.7)
10 —— DDP 2 (9.7 - 10.5)
DDP 3 (10.7 - 11.5)
10-2 X
3 N
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Figura 2.8: Distribucién de sobredensidades dg calculadas haciendo uso de
diferentes intervalos de masa para la DDP en el catdlogo basado en BP.
Notese el poco efecto que tiene usar diferentes intervalos de masa en la
DDP con relaciéon a usar todas las galaxias como trazadoras.
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La Fig. muestra las distribuciones de dg para distintos bines de
masas e incluyendo cuando se usan todas las galaxias en el catalogo. Se
puede apreciar que no hay un efecto sustancial (entre los resultados de
las DDP y la muestra total) en las distribuciones obtenidas ni en el rango
de valores de sobredensidad cubierto. Es claro que la distribucion P(dg)
depende pobremente de la definicién de la DDP. Es de resaltar que el rango
de masas comprendido entre 10.7 <log(M,/Mg)< 11.5 es consistente con
el rango empleado enDragomir et al. (2018)), usando un cociente masa a
luminosidad realista. En aras de facilitar una eventual comparaciéon con
observaciones (es un trabajo a futuro), de aqui en adelante usamos este
intervalo de masas como nuestra definiciéon de DDP.

Tomando los conceptos anteriores y reescribiendo la ecuacion[I.1]se tiene
que:

Su = 0ps P8 — Poft

g = — = Fell 2.1
p Peft ( )
donde pg es la densidad local, definida como
Ny
= 2.2
P8 = 3 (2.2)

con N, siendo el nimero de galaxias vecinas pertenecientes a la DDP con-
tadas dentro de la apertura. Para el cdlculo de sobredensidades siempre se
utiliza como galaxia blanco aquella perteneciente a la muestra y se cuentan
las galaxias vecinas pertenecientes a la DDP que caen dentro de la apertura
definida.

Por otro lado, en la ecuacién [2.1] se tiene también la densidad efectiva
Dot €s decir, la densidad promedio que se tendria si las galaxias estuvieran
distribuidas azarosamente. Este valor se puede calcular simplemente como
el niimero total de galaxias en la DDP entre el volumen total de la muestra.
Para BP se calcul6 pg = 3.61 x 1072 h3Mpc— mientras que para MDP
Dot = 2.98 x 1073 h3Mpc*3E| Con estos valores de densidades efectivas ya
se puede proceder a calcular las sobredensidades. Para llevar esto a cabo
se hizo uso de un codigo desarrollado en el lenguaje computacional ¢ que

2Notase que las diferencias en estos valores se encuentra relacionados con efectos
evolutivos debido a que cada simulacién muestrea distintos voliimenes como se describe
en seguida en esta tesis.
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utiliza el método de particiéon de estructura de datos kd-tree para optimizar
el tiempo de bisqueda de las galaxias vecinas que caen dentro del radio de
apertura (Dragomir et al., 2018).

—+— bg,Bp

0.251 —+— 08, MDPL

0.20 1

0.15

P(6g)

0.10 1

0.05 1

0.00 . : . | .
-0.5 0.0 0.5 1.0 1.5
log(1 + 6g)

Figura 2.9: Funcién de distribuciéon de sobredensidades dg para los catalogos
BP y MDP.

La figura 2.9 muestra las distribuciones de las sobredensidades calcula-
das para las galaxias sintéticas sembradas en BP y MDP. En ambos casos
se tienen sobredensidades minimas (regiones sub-densas) con valores dg < 0
mientras que las regiones méas densas alcanzan valores dg ~ 12 para BP
y dg ~ 24 para MDP. Esto ultimo es de esperarse dado el volumen mas
pequenio de BP de tal manera que la probabilidad de encontrar regiones
raras de muy alta densidad es menor que en el caso de MDP.

2.4. Construccion de la GSMF total y en diferentes
entornos

La funcion de masa estelar de galaxias, GSMF, se define como el niimero
de galaxias por unidad de masa y por unidad de volumen, en funcién de
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la masa estelar. De esta forma, la GSMF es estimada mediante la ecuacién

2.3t

N
Zwi(logM* + AlogM, /2), (2.3)
i=1

1
* M,) =
¢ ( *) AlOgM* X VTotal

donde w; es un factor que es igual a 1 si la galaxia i—ésima se encuentra
en el intervalo de masa estelar logM, + AlogM, /2 y toma el valor 0 en
cualquier otro caso. Vg es el volumen total de la esfera (o cono) de luz
de la muestra de galaxias, calculado haciendo uso de la libreria astropy de
Python (Astropy Collaboration et al., 2013, 2018, 2022) para obtener las
distancias coméviles correspondientes al minimo y al maximo del intervalo
de redshift empleado. Las GSMFs obtenidas de esta forma para BP y MDP
se muestran en el panel izquierdo de la figura

A fin de cubrir un amplio intervalo de masas y de evitar la varianza
cosmica en el extremo de altas masas, EMPIRE fue aplicado a dos simu-
laciones de N-cuerpos: BP, misma que por su volumen intermedio, logra
resolver bien halos que pueden contener galaxias desde masas estelares de
~ 10° M), mientras que MDP, al cubrir un volumen mucho mayor, contiene
més galaxias de altas masas, mismas que son muy raras, pero no resuelve
bien halos de masas menores. Por lo tanto, no es trivial comparar las GSMFs
de ambas simulaciones debido a los diferentes voliimenes que implican sus
conos de luz, de tal manera que efectos evolutivos se hacen presentes en la
simulacion MDP, que llega a z2’s mas altos, con relacion a la simulacion BP.

En la Fig. 2.10] panel izquierdo, se presentan las GSMFs del cono luz
esférico de BP (z < 0.045; puntos y barras de error negros) y de MDP (z <
0.17; puntos y barrar de error rojos). Claramente la segunda esta por debajo
de la primera y es que las galaxias més alejadas (mas del pasado) tienden a
tener masas menores; la diferencia es entonces parcialmente explicable por
un efecto evolutivo (Dragomir et al., 2018).
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Figura 2.10: GSMF y el efecto evolutivo. En el panel izquierdo se muestran
las funciones de masa medidas en los conos de luz basados en BP y MDP,
cada uno con su limite en z. Las barras verticales corresponden al error
poissoniano. En el panel derecho, las masas fueron todas llevadas a una
misma época (z = 0), es decir se introdujo el analogo al efecto evolutivo en
los catastros observacionales. Con esto se minimiza el efecto evolutivo en
las GSMFs de catastros o catélogos con diferentes profundidades.

Como vimos, los efectos evolutivos no pueden ser despreciados, en es-
pecial cuando el intervalo de z’s del catastro es amplio. En el catalogo de
EMPIRE, contamos con las trazas evolutivas de cada galaxia de tal manera
que se puede saber el cociente de sus masas estelares a un z dado con las
masas a otro z, por ej. z = 0. Este cociente es una especie de factor de
correccion por evolucion Feqr, a la usanza del que se introduce de manera
empirica en las observaciones para galaxias de diferentes tipos. Introducien-
do este factor se logra “uniformizar”’ la masa de las galaxias a una tnica
época y asi poder hacer una comparacion valida (sin efectos evolutivos de
por medio) entre las funciones de masa de las galaxias sintéticas de los co-
nos de luz de ambas simulaciones. A menos que se indique otra cosa, de
aqui en adelante se entenderd entonces por masa de las galaxias su masa
extrapolada a z = 0. Esto no significa que estamos usando las masas en la
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simulacién de la instantanea a z = 0. Se usan las masas tal como se “obser-
van” proyectadas en el cielo desde un observador a z = 0 pero se corrigen
para llevarlas a una misma época, z = 0 por ejemplo.

Después de aplicar nuestra correcciéon por evolucién a cada galaxia de
ambas simulaciones de tal manera que se las extrapola todas a z = 0,
ambas GSMFs pueden ser comparadas de manera més apropiada. El panel
derecho de la Fig. muestra las GSMFs corregidas a z = 0 medidas
en las esferas de luz de la simulacion BP y MDP. En el rango de masas
donde ambas simulaciones son confiables (~ 10%® — 10115 M) coinciden
relativamente bien. Para masas mayores, los resultados de BP pueden sufrir
de varianza césmica y para masas menores, los resultados de MDP sufren
del problema de falta de resolucién por lo que no son atendibles.

Para nuestro estudio, vamos a considerar la GSMF de MDP a partir de
M, = 10'"5 Mg, mientras que para BP, nos extenderemos hasta M, = 10°
Mg. Debido a que no hay un criterio claro por el cual limitar la GSMF
de BP a altas masas, aparte de un posible problema de varianza césmica,
no la limitaremos y para los ajustes que se haran a funciones analiticas,
se consideraran ambas GSMFs; de todos modos, tiene mucho més peso la
GSMF de MDP pues las barras de error poissonianas son considerablemente
menores para este caso que para BP.

En la figura 2.11] se muestran la GSMF combinada de los conos ba-
sados en BP y MDP corregida a z = 0 como se explicd arriba. La linea
negra muestra un ajuste a la GSMF combinada, tomando en cuenta las
incertidumbres. Para el ajuste se us6 el método de Markov Chain Monte
Carlo (MCMC) y la funcién que se ajust6 es la composicion de una una
funcion Schechter sub-exponencial y una doble ley de potencias (ecs. [2.4
y [2.5] ver abajo). Esta funcion compuesta es la 6ptima que se encontro
en (Rodriguez-Puebla et al., 2020) para describir la GSMF construida de
observaciones locales uniformizadas y depuradas en base al catastro SDSS.
Estos autores combinaron el catalogo SDSS NUY-VAGC low-z para masas
entre M, ~ 3x107 Mgy M, = 10? Mg para el intervalo 0.0033 < z < 0.005,
y el catalogo SDSS DR’ para galaxias con M, > 10° M), en el intervalo de

~

0.005 < z < 0.2. Realizaron correcciones E+K llevando las masas a z = 0.
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La funcion Schechter sub-exponencial se describe asi:

M* 1+ag M* B
¢*,S<M*>=¢z~1n10(Ms> exp [— (Ms> ] (2.4

3

donde ¢% es el pardmetro de normalizaciéon dado en unidades de Mpc™
dex™!, ag es la pendiente a las bajas masas, Mg es la masa caracteristica y
[ controla la pendiente a las altas masas. La funcién doble ley de potencias
se describe asi:

ML\ rep M, \7 Lon
6u.p(M,) = ¢ 1n10 <MD> [1 + <MD> ] . (25)

donde ¢}, es el parametro de normalizaciéon dado en unidades de Mpc—3

dex~!, ap y § controlan, respectivamente, la pendiente a las bajas y altas
masas, v determina la velocidad de transicién entre el régimen de las bajas
y altas masas y Mp es la masa caracteristica de transicion. La funcion total
combinada es entonces:

(b*,model(M*) = ¢*7S(M*) + ¢*7D(M*) (26)

El ajuste de las GSMF de los conos de luz basados en BP y MDP a
esta funcion, presentado en la figura (linea negra), describe bien la
combinacién de ambas GSMFs. Para comparar, se grafica también el ajuste
de (Rodriguez-Puebla et al., 2020) a las observaciones mencionado arriba,
(linea cian). Las diferencias entre ambos ajustes son debidas a que EMPIRE
ajusta de manera continua alrededor de 40 GSMFs que van desde z ~ 0
(incluyendo a [Rodriguez-Puebla et al.| (2020)), hasta z ~ 10. Es decir, el
objetivo de EMPIRE no fue reproducir exclusivamente la GSMF local de
Rodriguez-Puebla et al.| (2020).



38 CAPITULO 2. METODOLOGIA
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Figura 2.11: GSMF total calculada para el catdlogo semi-empirico basado
tanto en BP (circulos morados), como en MDP (tridngulos anaranjados).
La linea negra sélida con el area gris es el mejor ajuste con el método
MCMC y su correspondiente incertidumbre para ambos catélogos. La linea
cfan segmentada es el ajuste a las observaciones presentadas en
Puebla et al.| (2020).

Tabla 2.1: Parametros del ajuste a la GSMF total siguiendo un modelo

Parametros R.P.+2020 Este trabajo

loggps[Mpc~3dex1]  -3.019 & 0.067 -2.725 £ 0.003
ag -1.418 £ 0.025  -1.272 + 0.003
8 0.660 & 0.011  0.600 = 0.000
Mp = Mg[Mg)] 10.897 + 0.036  10.940 =+ 0.001
loggi [Mpc—3dex™!]  -2.267 + 0.120  -2.596 + 0.005
ap 0.207 £ 0.169  0.201 = 0.001
) -3.660 & 0.347 -3.899 =+ 0.002
5y 1.236 + 0.080  1.201 + 0.002

como el utilizado en |Rodriguez-Puebla et al.| (2020)
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GSMF en diferentes entornos

Una vez determinada la GSMF total, es ahora el principal interés ver
cOmo se segrega segiin su entorno. Para tomar los efectos medioambientales
en cuenta es necesario determinar la GSMF condicionada a un intervalo
de sobredensidad dg. Con este propoésito, se utilizaran los intervalos de dg
mostrados en la tabla propuesta tomada de Dragomir et al.| (2018)).

Teniendo los intervalos de sobredensidad definidos, la GSMF segregada
por entorno es determinada mediante la ecuaciéon

1 X wi(logM, + AlogM,/2)|0r + Adyy /2)

«(M,|6s) = ’
¢« (M| ds) AlogM, ; feft (68) Viotal

(2.7)

donde el factor w; = 1 si la galaxia t—ésima se encuentra en el intervalo
de masa estelar logM, + AlogM, /2 dado que su sobredensidad esta en el
intervalo [0r4 = Adyg/2), en cualquier otro caso su valor es 0. Debido a que
se estan segregando las galaxias por su entorno, el volumen del espacio que
abarcan no corresponde con el volumen total de la esfera de luz, sino a un
volumen parcial que es estimado mediante la fracciéon de volumen efectivo
dado por un intervalo de sobredensidad feg(Js).

Puesto que queremos estimar la fraccién de un volumen segin la so-
bredensidad de las galaxias que lo ocupan, es necesario utilizar un catalogo
sintético aleatorio de galaxias. Como ejemplo se muestra la construccion del
catalogo aleatorio correspondiente a BP, sin embargo, el proceso es el mismo
para MDP. El catalogo aleatorio debe seguir las distribuciones caracteris-
ticas del catalogo de las simulaciones, pero sin llegar a formar estructuras
(dado que ya no seria aleatorio), por lo que se construy6 a partir de las
distribuciones suavizadas z, My, RA y DEC (ver ﬁgura.

En la figura [2.13] se muestran las proyecciones en el cielo de las distri-
buciones angulares de RA y DEC de la muestra de galaxias asi como las
proyecciones de su correspondiente catélogo aleatorio.
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Figura 2.12: Distribuciones de redshift, M,, RA y DEC utilizadas para
construir el catélogo aleatorio para BP (linea negra). La linea roja solida
muestra la correspondiente distribucién suavizada y la linea roja segmen-
tada muestra la distribuciéon acumulativa.
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Figura 2.13: Proyecciones en el cielo en coordenadas RA y DEC para el
catalogo sintético de BP (panel izquierdo) y su correspondiente catalogo
sintético aleatorio (panel derecho).

Luego se calculan las sobredensidades d,, correspondientes al catalogo
aleatorio para después estimar la fraccién de volumen efectivo dada por la
ecuacion

1 &
feff(58) = F Z @(57“8,1')7 (28)
T =1

donde N, el niimero de galaxias aleatorias (~ 4 x 10° para BP y ~ 8 x 10°
para MDP). La funcion ©(dy, ;) selecciona las galaxias aleatorias dentro del
intervalo de sobredensidad [0, = Ad,,/2) de la siguiente forma:

O(010.) = (2.9)

0 otro caso.

{1 if 57“8,2' S [67"8 - A(ST'S/Qa 61“8 + A6T8/2)'

En la tabla[2.2] se muestran las fracciones de volumen efectivo presenta-
das en Dragomir et al.,| (2018), asi como las calculadas en este trabajo. La
figura[2.174) muestra una comparacion grafica de estas fracciones de volumen
efectivo.
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f(ds) £0f(s)
08,min  08max | Dragomir+2018 EMPIRE(BP) EMPIRE(MDP)
-1.00 -0.75 | 0.1963 &+ 0.0014 0.1350 &= 0.0003 0.1684 + 0.0001
-0.75 -0.55 | 0.1094 + 0.0010 0.1877 4+ 0.0003 0.1206 £ 0.0001
-0.55  -0.40 | 0.0974 &+ 0.0009 0.0762 &= 0.0002 0.0988 + 0.0001
-0.40 0.00 | 0.2156 4+ 0.0014 0.1786 £ 0.0003 0.2148 + 0.0001
0.00 0.70 0.1800 £ 0.0012 0.2067 £ 0.0003 0.1695 &£ 0.0001
0.70 1.60 | 0.1040 = 0.0009 0.1139 £ 0.0002 0.1256 + 0.0001
1.60 2.90 0.0621 £ 0.0007 0.0664 £ 0.0002 0.0656 £ 0.0001
2.90 4.00 | 0.0197 4+ 0.0004 0.0203 £ 0.0001 0.0211 + 0.0000
4.00 12.00 | 0.0153 &= 0.0004 0.0151 = 0.0001 0.0155 = 0.0000
12.00 24.00 0.0001 £ 0.0000

Tabla 2.2: Fracciones de volumen efectivo presentadas en |Dragomir et al.
(2018)) y las calculadas para los catalogos basados en BP y MDP. Se muestra
también el error debido al namero de puntos utilizados en los catélogos
aleatorios.

—&— Dragomir+2018
—&— BP
—&- MDP

0.20

0.15

0.05

0.00

101 100 10!
Og+1

Figura 2.14: Fracciones de volumen efectivo en funciéon de dg.



Capitulo 3

Funcion de Masa Estelar y
fracciones de galaxias
apagadas: dependencias con el
entorno

El primer objetivo del analisis de los catélogos semi-empiricos de galaxias-
halos obtenidos con EMPIRE es determinar las Funciones de Masa Estelar
de las Galaxias (GSMFs) en diferentes intervalos de dg, es decir estudiar co-
mo varfa la GSMF en diferentes entornos de gran escala (superhalo). Esta
cuestion se tratara en la Seccion 3.1} De igual manera, es de interés explorar
si la dependencia de la Funciéon de Masa de Halos (HMF) con el entorno
(sesgo de halo) es la principal determinante de la dependencia de la GSMF
con el entorno. La Seccion B.2] estara abocada a esta cuestion.

Un segundo objetivo trazado para este Capitulo (Seccién es descom-
poner las GSMFs de diferentes entornos en galaxias centrales/satélites y en
galaxias formadoras de estrellas/apagadas o pasivas. De esta manera podre-
mos determinar como varian con dg (1) las fracciones de galaxias centrales
y satélites en funcion de M, y (2) las fracciones de galaxias formadoras de
estrellas/apagadas en funcion de M,.

43
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3.1. GSMF en funciéon de dy

Como se mencion6 en el Capitulo 2, a fin de cubrir un amplio rango
de masas y de evitar la varianza cosmica en el extremo de altas masas,
EMPIRE fue aplicado a dos simulaciones de N-cuerpos: BP, misma que por
su volumen intermedio, logra resolver halos que pueden contener galaxias
hasta masas estelares de ~ 10° M, mientras que MDP, al cubrir un vo-
lumen mucho mayor, es menos susceptible a la varianza césmica, pero no
resuelve bien halos de masas menores. En la Secciéon 2.4, vimos que no es
trivial comparar las GSMFs de ambas simulaciones debido a los diferentes
volimenes que implican sus esferas (o conos) de luz, razén por la que, apli-
cando una correccion por efecto evolutivo a cada galaxia, las llevamos todas
a z = 0. En este caso, las GSMFs para ambas simulaciones, se empalman
muy bien en el rango de masas donde los resultados de ambas simulaciones
son mas confiables (panel derecho de la Fig. .

En la Seccion definimos también que la GSMF para la simulaciéon
MDP se tomara desde M, = 10'%% Mg. Por otro lado, la GSMF para la
simulaciéon BP puede sufrir de varianza césmica en el lado de altas masas,
no obstante decidimos no limitarla. Para ajustar la GSMF a una funcion
analitica consideramos entonces ambas simulaciones, con el limite mencio-
nado para MDP y considerando que las barras de error a las altas masas en
el caso de BP son mucho mayores que para MDP, por lo que pesan menos
en el ajuste MCMC que se implementé.

En la Fig. 3.0] se presenta la determinacion de las GSMFs en diferente
intervalos de dg, siguiendo el procedimiento descrito en la Seccion Las
GSMFs presentadas corresponden a ambos catalogos semi-empiricos, tanto
el generado a partir de la simulacién BP, como a partir de la simulacién
MDP. Como ya se mostro en la Seccion [2.4] ambas GSMFs empalman bien.
En el caso de diferentes medios ambientes también se observa un buen
empalme a excepciéon del intervalo de dg menos denso, donde la GSMF de
BP disminuye rapidamente hacia las masas relativamente altas. Debido a
que en este medio ambiente hay muy pocas galaxias, la varianza césmica
afecta mucho, en especial a las altas masas. Por otro lado, para el medio
ambiente muy denso (ds > 12) no hay galaxias en el catdlogo BP. En un
volumen tan pequeno es dificil encontrar regiones raras de tan alta densidad,
cosa que si se logra capturar en el volumen correspondiente al catalogo
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basado en la simulacién MDP. No obstante, incluso para este volumen estas
regiones son muy raras por lo que su GSMF es poco confiable.
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Figura 3.1: Funciones de masa estelar (GSMF) segregadas por el entorno
caracterizado con el parametro dg para los catalogos BP (marcado con trian-
gulos) y MDP (marcado con circulos).

La Fig. 3] muestra una clara dependencia de la abundancia general de
galaxias en funcién de la sobredensidad, es decir, mientras mas decrece dg,
también es menor la GSMF. Con el fin de proporcionar una forma analitica
que describa de forma correcta las funciones de masa segregadas por en-
torno, se realizaron diferentes ajustes utilizando el modelo de una Schechter
sub-exponencial mas una doble ley de potencias propuesto en (Rodriguez-
[Puebla et al., 2020), que ya se habia usado para la GSMF total compuesta
(BP + MDP) (ver Fig. [2.11). También se realizaron pruebas ajustando so-
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lo una funcién Schechter sub-exponencial. Por tltimo, se experiment6 con
un modelo compuesto por una funcidn Schechter mds una Schechter sub-
exponencial. Este fue el modelo que dio mejores resultados y es entonces el
que se usa aqui para describir los resultados.

La funcién Schechter esta pensada para describir las masas bajas y esta
dada por la ecuacion (3.1

1\/[}{< 1+as 1\/[>|<
¢s5(My) = ¢5In10 (MS) exp [— <MS>} , (3.1)

3

donde ¢ es el parametro de normalizacion dado en unidades de Mpc™
dex™!, aig es la pendiente a las bajas masas y Mg es la masa caracteristica.
La funcion Schechter sub-exponencial esté4 pensada para describir las masas
altas y esta dada por la ecuacion [3.2}

M* 1+ag M* B
¢*,E<M*>=¢Elnlo(ME> exp [— (ME> ] (3.2

3

donde ¢7 es el parametro de normalizaciéon dado en unidades de Mpc™
dex™!, af es la pendiente a las bajas masas, Mg es la masa caracteristica
y B es el pardmetro que controla la pendiente a las masas altas.

Puesto que queremos describir las masas bajas con la funcién Schechter
¢4,5(M,), se ha impuesto un valor constante de o = —0.35 en la funcion
Schechter sub-exponencial ¢, g (M.) de tal forma que no tenga un impacto
considerable a las bajas masas. También queremos encontrar una sola masa
caracteristica para nuestro modelo por lo que se asume Mg = Mg.

Con las consideraciones anteriores, la forma analitica para los ajustes
de las GSMF segregadas por entorno quedan de la forma:

(b*,model(M*) = Cb*,S(M*) + ¢*,E(M*) (33)

Los mejores parametros de ajuste pgsyr(ss) = (95, Ms,as, ¢p,B) fue-
ron determinados maximizando la funcién de likelihood L oc exp(—x?/2)
usando el método de Markov chain Monte Carlo (MCMC) descrito en
(Rodriguez-Puebla, Avila-Reese and Drory, [2013). En este caso:

al ¢! EMPIRE — ¢! del ’
* *
2= E ( J : A0 e) , (3.4)
i=1

¥
OEMPIRE
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donde N es el numero de puntos en la GSMF de un dado entorno y para
cada punto se tiene un valor i—ésimo de ¢1,EMPIRE con error asociado de

afEMPIRE y un correspondiente valor dado por el modelo <Z>i,m0del.

En la Fig. se muestran los resultados del proceso de ajuste descrito
anteriormente. El drea sombreada, correspondiente a cada intervalo de so-
bredensidad seleccionado, esta generada por el 68 % de los mejores ajustes
obtenidos con el método de MCMC, siendo el mejor ajuste el presentado
con lineas segmentadas.
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x —3]
@
©
m
I
8 4
=
=S 1.0 = &g < -075 I A AR A |
o -0.75 = 0g < -0. AT
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- -0.55 = 0 < :0.4 \; %\ i Y
-0.4 = 53 < 0,0 \ 1% L B0 '[
0.0 = g < 0.7 ‘1 ] L. 1
6 07 = 6s < 16 I 1 H
16 = 0s <29 '
29 = 05 < 4.0
4.0 = 03 < 12.0
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log My [Mg]

Figura 3.2: Mejores ajustes MCMC (lineas segmentadas) a las GSMFs se-
gregadas por entorno dg para ambos catalogos semi-empiricos en conjunto
(BP+MDP). Los ajustes se hicieron usando la funcion dada en las ecs.
. Las areas sombreadas corresponden al 68 % de los mejores ajus-
tes obtenidos con el método MCMC.
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Para observar con mayor detalle los ajustes realizados a las GSMFs
segregadas por entorno, en la Fig. [3.3| se presentan, intervalo por intervalo
de sobredensidad, en linea negra el ajuste total a la GSMF, en color azul la
componente de la funciéon Schechter dada por la ecuacion y en color
rojo, la componte de la funcién Schechter sub-exponencial dada por la ec.

B-2).

-1.0 = 6 < -0.75 -0.75 = 6g < -0.55 -0.55 = 63 < -0.4

=11— Fit (model)
— Fit|(Schechter)

—— Fit (Schechter sub-exp}

log ¢ [Mpc—3 dex1]

| \
04 = 6 < 0.0 0.0 = 65 < 0.7 07 =6: <16

log ¢ [Mpc—3 dex™1]

log ¢ [Mpc—3 dex1]

9 10 11 12 139 10 11 12 130 10 11 12 13
log My [Mo] log M4 [Mg] log M4 [Mg]

Figura 3.3: Componentes del modelo de ajuste (ecs. —linea azul- y
—linea roja—) para las GSMFs del catalogo semi-empirico BP+MDP (barras
de error) en cada intervalo de sobredensidad Jg estudiado.

En la Fig. se observa el comportamiento anticipado para cada com-
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ponente del modelo usado, en el que se describe la pendiente de la GSMF
a bajas masas a través del pardmetro ag de la funcion Schechter, mientras
que la caida a las altas masas esta descrita por el parametro 3 de la funcion
Schechter sub-exponencial.
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Figura 3.4: Dependencia con el entorno (dg) de los parametros de la funcion
ec. (3.3) dados por el mejor ajuste a la GSMF compuesta BP+MDP.
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El haber impuesto el valor predeterminado a la componente de bajas
masas agp = —0.35 de la funciéon Schechter sub-exponencial, hizo posible
que cada una de las ecuaciones y describiera de forma correcta,
respectivamente, las regiones de bajas y altas masas, ademas de que dichas
regiones quedan bien definidas al hacer que el modelo tenga una sola masa
caracteristica M* = Mg = Mg.

Los valores numéricos de los cinco parametros del modelo utilizado se
muestran en la Tabla La dependencia que tienen estos parametros con
el entorno se muestra en la Fig. [3.4

68,min 68,111&)( 10g¢§ lOg¢E Qg M* [MQ] ﬁ XQ/dOf
[Mpc—3dex 1] [Mpc—3dex 1]

-1.00 -0.75] -3.0607092% 437570379 _1.24910-016 10.838+9-027 . 7150072 13,535
-0.75 -0.55 | -2.813705%  -3.812F031 T 1.27270-01210.91675-931 0.795T0-08L  9.204
-0.55 -0.40 | -2.6757093L  -3.70810-29% -1.28010-013 1097115939 0.77170:022  4.292
-0.40 0.00 | -2.4927051L -3.204%013¢ 1.26270-90¢ 10.99970-927 0.80970-012  11.993
0.00 0.70 | -2.29170 909 -2.843%5:9%2 _1.27270-00% 11.04570 557 0.798 70 05T 15.429
0.70  1.60 | -2.08510:9%%  _2.46173951 -1.28975-0%4 11.04010:927 0.7655-09%7  14.465
1.60 2.90 | -1.87670:09%9  -2.19970:039 _1.299+0-005 11.05075:922 0.727+9-9%¢  13.057
2.90 4.00 | -1.68770:01%  _1.9757053% _1.299F5-007 11.03775-:92 0.68979 957 6.186

4.00 12.00| -1.477F5:010  _1.849%0-025 _1.28970-096 11.07370:918 0.64270:50%  7.704

Tabla 3.1: Mejores parametros de ajuste para las GSMFs de BP+MDP
encontrados con el método de MCMC.

En la Fig. se observa que los parametros ¢g y ¢g, correspondientes a
las normalizaciones de las funciones Schechter y Schechter sub-exponencial,
tienen una dependencia muy clara con el entorno. Dado que estos pardme-
tros representan las abundancias generales de las poblaciones de galaxias
(y como se observo desde la Fig. se tiene que cuanto mas crece la so-
bredensidad dg, también crece la abundancia de galaxias. La forma de las
GSMFs es controlada en el régimen de las bajas masas por el parametro
ag, el cual muestra una muy pequena variacion con dg que hace a la GSMF
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ligeramente méas empinada en medios més densos (una diferencia de ~0.05
en su valor entre el entorno menos denso y algunos de los més densos).

Por otra parte, en el régimen de las altas masas, a partir de sobreden-
sidades dg ~ 0, el pardmetro /3 se va haciendo menos exponencial (menos
empinado) conforme dg aumenta. Para los tres intervalos de sobredensidad
méas bajos parece que la tendencia se revierte haciendo que la GSMF tome
una forma mas plana conforme la sobredensidad disminuye. Sin embargo, se
observa que hay una dispersién muy alta que hace que la determinaciéon de
este parametro sea muy incierta, quiza debido al bajo ntiimero de galaxias
presentes en los entornos menos densos.

La masa caracteristica M* va aumentando en medios cada vez mas
densos hasta que se hace casi constante para dgs = 0. Al definir la masa
caracteristica como aquella donde empieza la caida semi-exponencial de la
GSMF, valores de este parametro mas altos indican la presencia de galaxias
mas masivas, por lo que se tiene que en medios de alta densidad hay mas
dominio relativo de galaxias masivas (esto ultimo también contribuido por
8).

Las observaciones anteriores nos muestran que el entorno no solamente
afecta a la GSMF en la abundancia general de galaxias sino que también
en los parametros de forma. Esto es algo que se podré poner a prueba con
mediciones directas de las GSMFs en diferentes entornos caracterizados con
dg.

3.2. jAfecta el entorno a la masa estelar de las
galaxias a paridad de masa de halo?

En la Introduccién, Seccion [1.2] se menciond que varios estudios mostra-
ron claramente una dependencia de la funcién de masa de halos, HMF, con
el entorno, algo que se conoce como el sesgo de halo (halo bias; Mo and
White, [1996). Como se discute en la Introduccion, si una dada propiedad
galactica, a su vez, depende de M}, entonces, esa propiedad hereda la de-
pendencia con el entorno de los halos. En ese sentido, si observacionalmente
se encuentra una dependencia de esa propiedad con el entorno, es posible
que no sea causal, es decir producida por el medio ambiente en si, sino que
a través de la convolucion de la dependencia de la HMF con el entorno y la
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dependencia de la dada propiedad con Mj,.

La clara dependencia de la GSMF con dg presentada en este capitulo,
. (M,|dg), puede ser directamente resultado del sesgo de halo, @, (Mp|ds),
es decir que:

O, (M,|0s) = P(M,| My, 65) @ Bp,(My|d5) = /P(M*]Mh,ég) x By, (Mp)ds)

(3.5)
donde el simbolo ® significa convolucion y P(M,|Mjy, ds) es la distribucion
condicional que estd dada justamente por la conexion galaxia-halo y que
en principio puede depender del ambiente. Esta conexién esta establecida
por construccién en los catélogos semi-empiricos usados en esta tesis. Si es
que el sesgo de halo determina por completo la dependencia de la GSMF
con Jg, se espera entonces que la distribucion P(M,|My, ds) — P(M,|Mp)
sea independiente de dg (ver seccion 5 de [Dragomir et al.l 2018). En otras
palabras, la dependencia de la GSMF con el ambiente estaria dada simple-
mente por las variaciones de la funcion de masa de halos por el ambiente.
Si no fuese asi, significa que My, aparte de su condicionamiento por M, se
condiciona directamente por dg a través de procesos fisicos de tipo medio
ambiental.

La Fig. [3.5] presenta la relacion Mpea—M, del cono de luz completo
(esfera) en la simulacion BP y MDP (similar a la Fig. [2.3)), con la paleta de
colores mostrando el valor de dg. Las lineas continuas de color muestran las
relaciones medianas para cuatro intervalos de dg. Los paneles de la derecha
es lo mismo pero para el cociente M, /Mcak.

Los paneles superiores de la Fig. [3.5| (catalogo basado en la simula-
cion BP) muestran que, para log(Mpeak/Mp)2 12.3 (o aproximadamente
log(M,/Mg)2, 10.5), P(M,|M}) es independiente de dg, es decir, el entorno
de gran escala practicamente no influye sobre la masa estelar de las gala-
xias a paridad de masa del halo M. Para masas mas bajas surge una
ligera dependencia: a paridad de Meak, las masas estelares tienden a ser
mayores en entornos méas densos, incrementandose la diferencia hacia masas
més pequenas. Para el catalogo basado en la simulacién MDP se obtuvieron
resultados similares. Lo anterior implica que en los entornos mas densos,
la eficiencia integrada en el tiempo de formacién estelar tiende a ser mayor
que en los entornos de menor densidad. No obstante, las diferencias son pe-
quenas. En la Fig. las barras de error muestran los percentiles 16-84 de
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la distribucién, lo cual caracteriza el nivel de la dispersiéon. La variaciéon de
la segregacion entre los dg menores y mayores es significativamente menor
especial a bajas y altas masas, lo cual

que el ancho de la dispersién, en
muestra que el entorno contribuye
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Figura 3.5: Segregacion por entorno de la relacion Mpea—M, para el caté-
logo BP (paneles superiores) y para MDP (paneles inferiores). La relacion
mediana para todas las galaxias se muestra con la linea negra y en lineas
de colores para los diferentes intervalos de sobredensidad dg.

La resultados presentados parecen ser consistentes con los mostrados en
otros trabajos, como es el caso de |Lacerna, Argudo-Fernandez and Duarte|

(2018]), en donde el ambiente a gran escala no tiene un efecto re-
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levante en las propiedades de galaxias elipticas aisladas con log(M, /Mg)=>
10.6 (masas de halos correspondientes arriba de ~ 2 x 10'2 Mg). Por otra
parte, en |Alfaro et al.| (2020) se muestra que, a masa de halo fija, las masas
estelares de galaxias centrales y satélites tienden a ser menores en ambientes
de baja densidad, lo que es consistente con nuestro resultado a bajas masas
en el que las masas estelares tienden a ser ligeramente mayores en entornos
més densos. En conclusién, nuestros resultados apuntan a un efecto débil
de sesgo de ensamblaje para sistemas galaxia-halo no muy masivos. En el
Capitulo |4 se profundizarid mas sobre esta cuestion.

3.3. Fraccién de galaxias apagadas en funciéon de
la masa para diferentes entornos

Es interesante explorar la dependencia débil que se encontré de la masa
estelar M, con el entorno a paridad de Mpe.x con la segregacion que hay
por construccion en el plano Mpeak-M, entre galaxias apagadas y forma-
doras de estrellas (ver Fig. en el Capitulo 2, donde los puntos rojos y
azules son galaxias apagadas y formadoras de estrellas, respectivamente,
y las lineas roja y azul son la relacion mediana de cada respectivo grupo).
Como se aprecia, las galaxias apagadas tienden a tener mayor M, a paridad
de Mpeak que las formadoras de estrellas. De esta manera, por un lado hay
una tendencia (para Mpea S 2 X 1012 Mg) a que las galaxias sean algo mas
masivas a paridad de Mpeax en medios con dg altos (lo cual implica mayor
eficiencia integral de formacion estelar) y, por otro lado, las galaxias apa-
gadas tienden a estar por encima de la relacion Mpea—M,, es decir, a tener
una masa estelar mayor a paridad de Mpeax ¥ a ser algo mas abundantes
en entornos con dg alto (ver Fig. .

La dependencia de M, con dg a paridad de Mpear puede ser una herencia
del asi llamado sesgo por ensamblaje de halo (ver Introduccion, Seccion
, es decir que a paridad de masa de halo, aquellos formados mas tem-
prano (o mas concentrados) son también los més acumulados espacialmente
o que viven en entornos de mayor densidad. Al formarse mas temprano el
halo, es mayor la posibilidad de que la galaxia en su interior haya crecido
més en su masa estelar. Por otro lado, las galaxias apagadas tienen masas
estelares mayores a paridad de Mpeax y, por construccion, sus halos son
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mas concentrados por lo que tienden a ser més comunes en entornos de alta
densidad. En el siguiente capitulo exploraremos directamente el sesgo por
ensamblaje de galaxia a través de la edad promedio de las galaxias y su
dependencia (o no) con dg a paridad de Mpeqk.

Para separar las galaxias en formadoras de estrellas y apagadas o pasi-
vas se utilizé6 un criterio basado en su tasa de formacion estelar especifica
(sSFR). Se tom6 como criterio el valor critico log(sSFReyit) = —10.75, de-
finiendo a las galaxias formadoras de estrellas como aquellas que cumplen
log(sSFR) > log(sSFReit) v a las galaxias apagadas en caso contrario. En
la Fig. [3.6] se muestra las distribucion de sSFR, en diferentes intervalos de
masa, de las galaxias para los catélogos de BP (panel izquierdo) y MDP
(panel dereccho). Se puede apreciar una clara bimodalidad en las distri-
buciones de sSFR (en los intervalos de masa intermedios) y como el valor
log(sSFRerit) = —10.75 (linea vertical segmentada) divide de forma correcta
las poblaciones de galaxias apagadas y formadoras de estrellas.

0201 — 9.0<M.<95 9.7 <M+ < 10.0
9.5 <M. < 10.0 — 10.0 <M. <10.5
— 10.0 <M. <10.5 0.20 10.5 <M+ <11.0
10.5 < M+ < 11.0 11.0 <M+ <115
0.15 11.0 <M. <11.5 — 115 <M. <12.6
g — 115<M. <124 —~ 015
* *
= =
o
& 010 &
0 / » 0.10
2 2
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Figura 3.6: Distribucién de sSFR de las galaxias en diferentes intervalos de
masa estelar para BP (panel izquierdo) y para MDP (panel derecho). La
linea segmentada vertical corresponde a log(sSFReit) = —10.75.

Las figuras [3.7 B.8, B9 ¥ muestran, respectivamente, los resulta-
dos obtenidos de las fracciones de galaxias apagadas, fraccion de galaxias
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centrales apagadas, fraccion de galaxias satélites apagadas y la fraccion de
galaxias satélites para el catdlogo de BP y MDP.

La Fig. [3.7] presenta las fracciones totales de galaxias apagadas para
el caso BP en diferentes intervalos de ds, fo(ds), en funcion de M, (pa-
nel derecho superior) y Mpeax (panel derecho inferior). Estas fracciones se
definen como fo(M|ds) = Po(M|dg)/P(M|dg), donde M =M, o Mpeak.
Los resultados son similares para MDP. El complemento de esta fraccién
corresponde a la fracciéon de galaxias formadoras de estrellas. En los recua-
dros pequenos se muestran las fracciones fq totales, es decir sin separar
en intervalos de dg, tanto para BP (linea continua) como para MDP (linea
segmentada). Las tendencias son similares pero las fracciones de galaxias
apagadas son ligeramente menores en MDP que en BP, a todas las masas.
En general, se obtiene que la fraccion de galaxias apagadas aumenta con la
densidad del entorno (dg) en todas las masas, siendo méxima la diferencia
con el entorno en masas M,~ 1.0—3.0 x 1010 Mg (0 Mpear~ 0.5—1.0 % 1012
Mg). Hacia masas muy altas, las diferencias se hacen menores y fo es muy
alto en todos los entornos. Las fracciones de galaxias apagadas en funcién
de la masa cambian poco entre los entornos de baja densidad, dg < 0.

Los paneles de la columna derecha muestran la masa caracteristica Mg 5
definida como aquella correspondiente a una fraccion de 0.5. Esta masa ca-
racteristica indica la masa en que empiezan a dominar las galaxias apaga-
das y se encuentran cada vez menos galaxias formadoras de estrellas. Para
0s < 0, la masa caracteristica, tanto para la masa estelar como la masa de
halo, se mantiene aproximadamente constante, es decir fg en funcién de la
masa practicamente no cambia con el entorno. Por otro lado, para entornos
més densos que dg ~ 0, la masa caracteristica a partir de la cual empiezan
a dominar las galaxias apagadas es cada vez menor, decreciendo hasta en
0.3 dex.

Las Figs. y son similares a la Fig. pero tomando en cuenta
respectivamente solo galaxias centrales o solo galaxias satélites. Al separar
la muestra de galaxias en centrales y satélites las tendencias se mantienen
similares a la descrita para todo el conjunto de galaxias. abajo).
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Figura 3.7: Fraccion de galaxias apagadas en funcion de M, (panel superior
izquierdo) y en funcién de Mpear (panel inferior izquierdo), en diferentes
entornos para el caso BP. En los recuadros incrustados, la fraccion total
de galaxias apagadas, con linea sé6lida para BP y linea segmentada para
MDP. En los paneles a la derecha, la masa en la cual se alcanza f; = 0.5 en
funcion de la sobredensidad dg (estrellas para BP y tridngulos para MDP).
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Figura 3.8: Como en la figura pero solo para galaxias centrales.

Sin embargo, en la Fig. se observa que para galaxias centrales la de-
pendencia con el entorno se hace incluso menor, al contrario de lo mostrado
en la figura [3.9 en donde la dependencia se hace mayor para las galaxias
satélites. Entonces, una parte importante de la dependencia con el entorno
en lo que respecta a la fraccion de galaxias apagadas (y su complemento que
es la fraccion de galaxias formadoras de estrellas) es debido a las galaxias
satélites, mismas que son més abundantes en los medios méas densos (ver



fs.0

f5,Q

3.3. GALAXIAS APAGADAS 59

Satellite galaxies

11.0

104 — 1.0 = 65 < -0.75 —k— BP
-0.75 < 6 < -0.55 —&— MDP
—— -0.55 = 65 < -0.4 108
08— 04 =65 <00 :
0.0 = 63 < 07 —
®©
s A
0.6 1 =, 106 A
n A A
o
x AL
0.4 = 104 A
g, * A
= A
* o
0.2 102 e
* %
0.0
10.0
9.75 10.00 10.25 10.50 10.75 11.00 11.25 11.50 -1.0 -0.5 0.0 0.5 1.0
log M« [Mo] log(1+6s)
12.8
12.6
o
=
— 124
n
IS) A A
Aé A
o A
12.2
= A
o A
o * A
N 12.0 * 4
: *
0.0 * A
0.0 1 11.4 122 13.0 *
T T T T T T T 11.8 -+ T T T T
114 116 118 120 122 124 126 128 13.0 -1.0 -0.5 0.0 0.5 1.0
|09 Mpeak [MO] |Og(1+§a)

Figura 3.9: Como en la figura pero solo para galaxias satélites.

En los paneles izquierdos de la Fig. [3.10] se observa, para cada intervalo
de sobredensidad, que la poblacién de galaxias satélites va disminuyendo
conforme la masa aumenta, comportamiento ampliamente conocido en la li-
teratura. Se observa también que la fraccién de galaxias satélites a paridad
de masa varia fuertemente con el entorno. Para cuantificar este resulta-
do, en los paneles del lado derecho, se obtuvo la fraccién total de galaxias
satélites en todo el intervalo de masas dentro de un dado intervalo de so-
bredensidad. Se observa una clara dependencia con el entorno: la fraccion
de galaxias satélites incrementa sisteméticamente con dg. De nuevo se tiene
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una discrepancia pequena (~ 0.1) entre los resultados para BP y MDP.
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Figura 3.10: Fraccion de galaxias satélites en funcion de M, (panel superior
izquierdo) y en funcion de Myeak (panel inferior izquierdo), para diferentes
entorno. En los paneles a la derecha, la fraccion total de galaxias satélites
sobre todo el intervalo de masas en funcién de la sobredensidad dsg.



Capitulo 4

Sesgo de ensamblaje de halos y
galaxias y su relaciéon con el
entorno

En este Capitulo se abordarian aspectos relacionados a la historia de
formacion de la componente estelar de las galaxias asi como de la masa de los
halos asociados a ellas, siempre con base en el analisis de los catalogos semi-
empiricos (conos de luz) generados usando las simulaciones de N-cuerpos
Bolshoi-Planck y MultiDark-Planck. Para este estudio, como se explicara
abajo, se usaran pardmetros que caracterizan toda la historia estelar y de
masa de halo de los sistemas: las edades promedio estelar y de halo pesadas
por masa, respectivamente Agey mw y Agen mw-

El objetivo principal es estudiar posibles segregaciones de estas edades
con el entorno superhalo, caracterizado por el parametro de sobredensidad
dg, a paridad de masa. Como se discutio en la introduccién, el modelo de
sesgo de ensamblaje de halo muestra que el tiempo caracteristico de en-
samblaje de los halos (o cualquier otra propiedad relacionada), aparte de
depender de la masa, puede tener una dependencia secundaria con el en-
torno, por ejemplo con dg, a paridad de masa. Esta dependencia secundaria
a nivel de halo podria propagarse a las galaxias albergadas por los halos, de
tal manera que el tiempo caracteristico de formaciéon de las galaxias podria
depender del entorno a paridad de masa de halo o incluso de masa estelar,
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lo que se llama el sesgo por ensamblaje de galaxia. No obstante, aunque
la historia de ensamblaje de las galaxias estén asociadas inicialmente a las
historias de ensamblaje de sus halos, otros procesos evolutivos y fisicos, in-
trinsecos a la materia baridnica, pueden desconectar ambas historias una
de otra, en especial en lo que se refiere a procesos de retroalimentacién e
interrupcion del crecimiento por formacién estelar. Entonces, no es claro si
el sesgo por ensamblaje de halo vaya a resultar directamente en un sesgo
por ensamblaje de galaxia.

4.1. Dependencias de las edades promedio de ga-
laxias y halos con la masa

Los halos, caracterizados por la masa total o dinamica, y las galaxias,
caracterizadas por la masa estelar, cambian estas propiedades con el tiem-
po; casi siempre en la direccién de incrementarse. A través de la conexiéon
empirica galaxia-halo, para nuestros catalogos “observacionales” de galaxias
en conos de luz, contamos con las historias de cambio de masa estelar y de
halo. Para caracterizar la enorme variedad de historias, se usan tiempos
caracteristicos asociados a estas historias. Por ejemplo, el tiempo (o corri-
miento al rojo z) cuando se ensamblé la mitad de la masa medida a la época
de observacion, t; /5. Como lo dice su nombre, éste es un tiempo de ensam-
blaje y no distingue la procedencia de la masa: puede haberse incorporado
in situ o provenir de otras regiones ex situ y por fusiones convertirse parte
de la masa del halo o galaxia final. No obstante, en el caso de las galaxias,
la historia de ensamblaje de masa puede resultar muy diferente a la historia
de formacion de sus estrellas. Cuando una galaxia crece en masa con una
contribucién considerable por fusiones mayores secas E| tardias, ¢/, puede
resultar muy reciente pues una fraccién considerable de la masa final se
ensambl6 por esas fusiones, pero podria ser que el grueso de las estrellas
en las galaxias progenitoras se formaron muy temprano. Este efecto se ve
claramente en la galaxias masivas, cuyas poblaciones estelares son viejas
y por ende la formacién del grueso de sus estrellas fue muy en el pasado,
pero su tiempo de ensamblaje ¢y /5 es reciente pues sufrieron fusiones secas

'Fusién entre galaxias pobres en gas (galaxias rojas). Durante este tipo de fusion
tipicamente no cambia la tasa de FE pero si aumenta la masa estelar.
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recientes (De Lucia and Blaizot, [2007).

Para nuestro estudio usaremos un tiempo caracteristico asociado a la
historia de formacién estelar y por consistencia, usaremos una definicion
similar para los halos (para ellos es menor la diferencia entre historia de
ensamblaje y de formacion). Este tiempo es la edad promedio pesada por
masa de la componente estelar:

ZZ<Zobs AM*,insitu(z) X TAge,U(z)
M*,insitu (Zobs)

Age*,mw(zobs) = TAge,U(Zobs) - , (41)

donde Tage,u(2) es la edad del universo al momento del brote de formacion
estelar, AM, insitu(2) es la masa estelar que se forma al momento del brote
de formacion estelar y M, insitu(Zobs) €s la masa estelar total formada de
manera in-situ a zgps. En el caso de los halos, esta edad promedio se calcula
de una manera similar:

Zz<zobS AMViI"(Z) X TAge,U(Z')

M, peak (Zobs)

Ageh,mw(zobs) = TAge,U(Zobs) - (42)

No obstante, en este caso AMyiy(z) es el aumento de la masa virial del halo,
que bien puede estar dada por fusiones o simplemente por acrecion difusa.
En el caso de perdidas de masaﬂ hacemos AMy;, = 0. para no contar edades
que puedan ser “negativas”. Finalmente, nétese que hemos divido por Mpeak
yva que es la masa acumulada sobre toda la historia del halo. Este calculo
es la estimacion mas simple para la edad nominal de un halo.

Los paneles superiores de la Fig. [{.1] muestran la relacion mediana y la
region entre los percentiles 16-84 % de Agey mw versus M, y Mpcak para las
galaxias de nuestros conos de luz semi-empiricos; lineas y areas sombreadas
de azul y negro para BP y verde y violeta para MDP. Es clara, tanto para
BP como para MDP, la fuerte dependencia que hay de Age, mw con la escala
de la galaxia o del halo: mientras mas masivas son las galaxias o sus halos,
mayor edad promedio tienen las estrellas en ellos, es decir mas temprano
se formaron. En contraste, la edad promedio de los halos anticorrelaciona
con la escala del halo (Mpeak) v de la galaxia (M,). Es bien sabido que

2Por ejemplo interacciones con otros halos cercanos. Otro ejemplo es cuando un halo
se convierte en subhalo; la interaccién entre las particulas del halo anfitrién y el subhalo,
mediante la accion de fuerzas de marea, pueden lleveralo a perder masa.
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la cosmologia ACDM es jerarquica, es decir, los halos méas pequenos se
ensamblan en promedio més temprano y los méas grandes lo hacen mas
tarde, en parte por fusion de los halos més pequeiios.

En los paneles superiores, se nota que hay cierta diferencia entre los
resultados basados en las simulacion BP (azul) y MDP (verde), siendo en
promedio las edades algo mas jovenes en las galaxias de MPD que en BP.
Esto es de esperarse dado que el cono de luz de MDP se extiende hasta
z = 0.17, siendo que para BP llega a z = 0.045. Entonces, en MDP hay una
fraccion importante de galaxias observadas més hacia el pasado que en BP
(es decir son menos evolucionadas), de tal manera que la edad calculada
a partir de la época de observacion tendera a ser menor para MDP que
para BP. Pero este efecto se da en general dentro de cualquier catalogo
observacional de corrimiento al rojo (redshift survey) donde las galaxias
tienen diferentes corrimientos al rojo.

A fin de homogeneizar en el tiempo las edades de las galaxias y sus
halos de tal manera que sean independientes de la época de observacion,
definiremos el tiempo césmico retrogrado asociado a la edad calculada:

Tage = t1b,0bs (Z) + Agemw, (4~3>

donde 5 0ps(2) es el tiempo cosmico retrogrado (look-back time) corres-
pondiente al corrimiento al rojo z de la observacién de una dada galaxia.
Entonces, se puede entender T,g como un tiempo césmico o época pro-
medio de formacién de la galaxia o el halo.

Los paneles inferiores de la Fig. son similares a los superiores pero
mostrando Thee en vez de Agemy (de la galaxia o del halo). Las épocas pro-
medio de formacion estelar de las galaxias (lineas continuas azul y verde en
el panel izquierdo) son estadisticamente similares para ambas simulaciones,
aunque mas en detalle, las galaxias en MDP tienden a ser ligeramente mas
viejas que en BP. Algo similar se observa para los halos asociados a estas
galaxias y es posiblemente la causa de la ligera diferencia en las épocas de
formacion estelar de las galaxias. No es clara la razén de la pequena dife-
rencia a nivel de halos (es mejor ver para esto el panel derecho, donde la
época de formacion de los halos se muestra en funciéon de la masa Mpeax de
los halos, lineas segmentadas violeta y negra) pero podria ser por varianza
cosmica para el caso de la simulacién BP que cubre un volumen mas peque-
no que MDP. Por otro lado, como se discutié6 ampliamente en el Capitulo
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2, los resultados basados en la simulacién MDP son mas confiables que los
de BP a las altas masas, mientras que a bajas masas es mas confiable BP,
pues los halos estdn mejor resueltos que en MDP.

All galaxies

—— Galaxies (MDP)

— Galaxies (BP)

---- Halos (MDP)
-- Halos (BP)

12

Agemw [Gyr]

Tage [Gyr]

9.0 9.5 10.0 10.5 11.0 11.5 12.011.0 11.5 120 12,5 13.0 135 14.0 145
log My [Me] log Mpeak [Me]

Figura 4.1: Edad (paneles superiores) y época de formacion (paneles in-
feriores) de galaxias y halos en funcion de M, y Mpeak, respectivamente
columnas izquierda y derecha. Se presentan los resultados para los catalo-
gos basados tanto en BP como MDP para todas las galaxias (centrales y
satélites).

Los resultados de la Fig. muestran claramente el comportamiento
inverso con la masa que tienen los halos y las galaxias en lo que respecta
a sus historias de formacién. En el caso de los halos, mientras mas masi-



66 CAPITULO 4. RESULTADOS SESGO DE ENSAMBLAJE

vos, mas tardiamente se forman o ensamblan, un proceso que se denomina
“upsizing”, es decir crecimiento de abajo hacia arriba o jerarquico. En el
caso de las galaxias, mientras mas pequenas, mas tardiamente se forman en
promedio sus estrellas, un proceso que se denomina “downsizing”, es decir
que la época caracteristica de formacion decrece hacia las escalas menores.

Segin el panel izquierdo inferior de la Fig. las épocas promedio de
formacién de galaxias y halos coinciden para las galaxias de masas alrededor
de M, ~ 3 —6 x 10'° Mg, lo que corresponde a halos de Mpeax = 1.5 —
2.5 x 102 M. A estas escalas las historias de formacion de las galaxias
siguen méas cercanamente a las de sus halos (e.g., Firmani, Avila-Reese and
Rodriguez-Puebla;, 2010; De Rossi et al., [2013), siendo méaxima la eficiencia
de formacion estelar; son justamente las escalas donde el cociente M, /Mj
alcanza su pico. Hacia escalas mayores las historias de formacion de galaxias
y halos se desconectan mas y mas en el sentido de que mientras los halos se
ensamblan méas tardiamente las galaxias forman el grueso de sus estrellas
mas temprano. Hacia escalas menores, la desconexién es a la inversa, es
decir, mientras mas temprano se ensamblan los halos de bajas masas, mas
tardiamente se forman en promedio las estrellas en sus galaxias.

Analizada la clara dependencia que hay de la época caracteristica de
formacion de galaxias y halos con la escala, la cuestiéon ahora es explorar
si éstas épocas a paridad de escala dependen o no del entorno a fin de
determinar si puede haber o no un sesgo por ensamblaje de galaxias. En
otras palabras, quisiéramos saber si la dispersién alrededor de las relaciones
mostradas en la Fig. correlaciona o no con dg.

Antes de proceder con este anélisis, es importante comprobar si no hay
una segregacion significativa en las relaciones My—T\ age ¥ Mpeak—Th age
entre galaxias centrales y satélites. Las Figs. [B] y [B.2] del Apéndice [B]
similares a la Fig. muestran los casos s6lo para galaxias centrales y
solo para galaxias satélites respectivamente. En la Fig. se presenta la
respectiva comparaciéon de las relaciones mencionadas y sus dispersiones
(medianas y region de percentiles 16-84 %) entre las galaxias centrales y sa-
télites (o halos principales y subhalos), tanto para el catalogo basado en BP
(paneles superiores) como en MDP (paneles inferiores). Se observa que para
ambos catalogos no hay diferencia significativa en la relacion M, =T} age ¥
su dispersion entre galaxias centrales y satélites. En el caso de la relacion
Mpeax—Th age, los subhalos méis masivos aparentemente se desvian hacia
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valores de Tj, age sistemdticamente menores que el caso de los halos. No
obstante, para la simulaciéon BP la abundancia de subhalos masivos es baja
y fuertes efectos de varianza césmica podrian estar afectando el resultado.
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Figura 4.2: Comparacion de las épocas caracteristicas de formaciéon sepa-
rando entre centrales y satélites (halos y subhalos). Los paneles superiores
para BP y los inferiores para MDP. La lineas s6lidas muestran las relaciones
medianas para cada muestra de galaxias.

4.2. Segregacion (;o0 no?) de las edades promedio
de las galaxias y los halos por el entorno
La Fig. [f1] de la seccion anterior muestra que hay una fuerte depen-

dencia de la época caracteristica de formacién de las galaxias T age con
M., asi como de los halos, T}, age, con Mpeax. Ambas relaciones tienen una
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dispersion que no se debe a la naturaleza central /satélite de las galaxias (o
halo principal /subhalo de los halos). Las preguntas que nos hacemos ahora
son:

1. ;Introduce el entorno superhalo, caracterizado por dg, una segregacion
en la época de formacion de las galaxias a paridad de masa de halo
Mpeax (sesgo por ensamblaje de galazia), asi como a paridad de M,
(sesgo por ensamblaje de galaxia observacional)?

2. jIntroduce el entorno superhalo, caracterizado por dg, una segregacion
en la época de formacion de los halos a paridad de masa de halo Mpcax
(sesgo por ensamblaje de halo)?

3. Este ultimo, de origen cosmolégico, ;jpodria quedar impreso en las
galaxias?, es decir, jel sesgo por ensamblaje de halo origina un ses-
go por ensamblaje de galaxia? Finalmente, de existir estos sesgos de
ensamblaje, ;se podrian detectar a nivel observacional?

En la Fig. [£.3] se presentan nuevamente las relaciones mediana M, —
Ty age (paneles izquierdos) y Mpeak — Thage (Paneles derechos) con lineas
negras y sus respectivas dispersiones (16-84 %, areas sombreadas), para el
catélogo basado en BP (paneles superiores) y en MDP (paneles inferiores).
En los paneles del medio se presenta la relacion intermedia Mpear — Tk age,
es decir los tiempos caracteristicos de formacion de las estrellas en funcién
de la masa pico del halo (el sesgo de ensamblaje de galaxia se refiere a la
época caracteristica de formacién de la galaxia estelar dada la masa de su
halo). Las lineas de colores son las relaciones medianas medidas en cuatro
intervalos de dg. A primera vista, se observa una ligera segregacion en las
relaciones My — T} age V Mpeak — T age POr 03 para ambos catalogos: las
épocas de formacién estelar tienden a ir de més tempranas a maés tardias
a medida que dg es menor. Para galaxias muy masivas y poco masivas (o
en halos muy masivos y poco masivos), estas pequenas diferencias incluso
desaparecen.

En cuanto a la relacion Mpeax — Th age (paneles derechos), si usamos BP
para masas menores a Mpea = 3 X 102 Mg, se ve también una segregacion
de la época de formacion de los halos Tj, aee con dg hacia bajas masas (for-
macién mas temprana en medios mas densos). Hacia altas masas, donde es
mejor usar MDP, se observa una especie de inversion de la tendencia: la
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época de formacion de los halos masivos tiende a ser mas tardia en medios
més densos. Esto iltimo se debe seguramente al efecto de las fusiones ma-
yores, mismas que son mas comunes en medios méas densos. Las fusiones
mayores contribuyen significativa y tardiamente al crecimiento de la masa
de los halos.

Es adecuado notar que no podemos hacer una conclusién exhaustiva
sobre el sesgo por ensamblaje de halo porque el entorno dg que hemos cal-
culado en el Capitulo 2 se refiere a las galaxias, no a los halos. Aunque
en primera aproximacion dg puede caracterizar también el entorno de los
halos, no es necesariamente igual al que se calcularia para los halos.
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Figura 4.3: Medianas de las épocas caracteristicas de formacion de galaxias
en funcion de M, (izquierda) y de Mpeax (en medio), asi como de halos
en funcion de Mpeax (derecha) de todas la galaxias pero segregadas por el
entorno en intervalos de dg (ver etiquetas en los paneles). Paneles superiores
para BP y paneles inferiores para MDP.

Para obtener un resultado mas cualitativo sobre los sesgos por ensam-
blaje de galaxia y halo, calculamos los residuales, para cada galaxia o halo,
de las relaciones My — T age; Mpeak — Tk age Y Mpeak — Th,age ¥ los confron-
tamos con dg. Los paneles superiores de la Fig. presentan la mediana y
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la region dentro de los percentiles 16-84 % de los residuales vs. dg de cada
una de estas tres relaciones, tanto para el catalogo basado en BP (lineas
solidas), como el basado en MDP (lineas segmentadas).

Empezando con los residuales de la relacion “cosmologica” Mpeak—Th age
en el panel superior derecho de la Fig. [f4] encontramos una correlacion
moderada (con bastante dispersion) de la época de formacion de los halos
con dg. Mas alla de que no estamos midiendo el dg de los halos sino que
el de las galaxias asociados a ellos (ver arriba), este resultado muestra que
hay una senal moderada de sesgo por ensamblaje de halo relacionado al
entorno. Hay que tener en cuenta que la direccién de este sesgo varia con la
masa como se vio en la Fig. Debido a que numéricamente dominan de
por mucho las galaxias menos masivas, la correlacién observada en el panel
derecho superior de la Fig. es por estos halos; para los mas masivos seria
més bien una anticorrelacién, como se vera més abajo.

En cuanto a los residuales de la relacion Mpeak — Tk age €n el panel
superior central en la Fig. [I.4] se observa una correlacion similar a la de
la relacion Mpeax — Thage Pero atenuada. Esto sugiere que al pasar de la
relaciéon cosmoldgica, en donde se puede apreciar un ligero efecto asociado
al sesgo de ensamblaje de halo relacionado al entorno, el entorno superhalo
tiene una menor influencia sobre la época de formacion de las galaxias,
dando como resultado una sefial muy débil del sesgo de ensamblaje de
galaxia.

Finalmente, para los residuales de la relacién “observacional” M, —T age,
el panel superior izquierdo de la Fig. muestra que practicamente no hay
correlacion con dg; si acaso una muy tenue tendencia de galaxias formadas
méas tempranamente hacia entornos més densos. Este resultado muestra que
a nivel observacional practicamente no hay senial de un sesgo por ensamblaje
de galazia relacionado al entorno aunque el mismo pueda existir cuando
se usa la masa del halo. No obstante, como se menciond anteriormente,
estos resultados estan dominados por las galaxias/halos de baja masa. En
la subseccion [4.2.1] presentaremos resultados para diferentes regimenes de
masa.
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4.2.1. El caso de galaxias centrales y satélites

Por completitud, en los paneles intermedios e inferiores de la Fig.
presentamos los mismos resultados de los paneles de arriba pero separando
en galaxias centrales/halos principales y galaxias satélites/subhalos. En ge-
neral, para el caso de galaxias centrales/halos principales las tendencias son
similares a los paneles correspondientes a todas las galaxias. Esto debido a
que las galaxias centrales dominan en ntmero sobre las satélites en todas
las masas e incluso en todos los entornos (ver Fig. . Por lo tanto, las
tendencias mostradas en los paneles superiores son mayormente determina-
das por las galaxias centrales y, como se mencioné antes, estas tendencias
estan totalmente dominadas por galaxias/halos de baja masa pues son los
mas abundantes de por mucho.

Por otra parte, en los paneles inferiores correspondientes a galaxias
satélites /sub-halos se muestra una tendencia més marcada con el entorno,
en especial a nivel de subhalos (siempre dominados en esta figura por los
de baja masa). En entornos menos densos, los subhalos tienden a desviarse
sistematicamente a edades més jovenes a paridad de Mpeax que en el caso de
los entornos méas densos. Entonces, el sesgo de ensamblaje de halo relacio-
nado al entorno es mucho mas pronunciado para los subhalos que para los
halos principales. Al pasar al sesgo de ensamblaje de galaxia (panel medio
inferior) y al sesgo “observacional” (panel izquierdo inferior) se mantiene la
tendencia aunque con menor intensidad.

Cabe resaltar que, tanto para todas las galaxias como al separarlas
por centrales y satélites, en la Fig se aprecia que la senial de sesgo
por ensamblaje asociado al entorno va disminuyendo conforme se pasa del
sesgo de ensamblaje de halo (paneles derechos), al sesgo de ensamblaje de
galaxia (paneles centrales) y finalmente al sesgo de ensamblaje de galaxias
“observacional” el cual practicamente desaparece.
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Figura 4.4: Residuales de las relaciones My —T age, Mpeak — Tk age Y Mpeak —
Th age en funcién de dg para todas las galaxias (paneles superiores), las
centrales (paneles medios) y las satélites (paneles inferiores).

Dependencia con la masa

De acuerdo a la Fig. las débiles segregaciones por dg en las relacio-
nes M, — Ty age;, Mpeak — Thage Y Mpeak — Thage dependen de las masas.
Por ejemplo, en el caso de la primer relacién, en el intervalo de masas
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10.3 <Slog(M,/Mg)S 11.0 la segregacion es mas pronunciada que a ma-
sas menores y mayores. Debido a que dominan por mucho las galaxias de
bajas masas, ellas son las que bésicamente imprimen los comportamientos
observados en la Fig. [1.4]

En la Fig. se repiten los resultados para BP (paneles superiores)
y MDP (paneles inferiores) mostrados en la Fig. H para todas las gala-
xias, pero ademas se muestran las medianas correspondientes a la muestra
separada en los tres intervalos de masa estelar indicados en los paneles iz-
quierdosﬁ Dentro de los percentiles 16 %-84 % de la dispersion poblacional
de las relaciones mostradas, se aprecia claramente que las tendencias para
las galaxias (y sus halos respectivos) de bajas masas son muy similares a
las mostradas en la Fig. [£.4] Entonces, las interpretaciones dadas arriba se
refieren principalmente a estas galaxias y halos/subhalos de bajas masas,
respectivamente log(M,/Mg)< 10.3 0 log(Mpeak/Me)S 12.0, es decir que
el sesgo de ensamblaje relacionado al entorno va disminuyendo conforme
se pasa del sesgo de ensamblaje de halo al sesgo de ensamblaje de gala-
xia y finalmente al sesgo de ensamblaje de galaxias “observacional” el cual
desaparece.

Por otro lado, en el intervalo de masas intermedias (lineas naranjas),
nuestros resultados sugieren que la dependencia de los residuales de la edad
de los halos/subhalos con dg (asociado al sesgo de ensamblaje de halo) se
mantiene en los residuales de la edad de las galaxias, originando un sesgo
por ensamblaje de galaxia debido al entorno, incluso a nivel observacional.
Es relevante mencionar que son justamente las galaxias con estas masas
estelares las que tienen historias de crecimiento més apegadas a las historias
correspondientes a sus halos, algo que se puede apreciar en la Fig. v que
se discutio ampliamente en la Seccion [4.1] Es de esperar entonces que para
este régimen de masas intermedias, 10.3 <log(M,/My)< 11.0, se pueda
apreciar la huella del sesgo de ensamblaje de halo debido al entorno sobre
las galaxias.

3Estrictamente hablando, para los residuales relacionados con las relaciones que im-
plican Mpcak la separacién tiene que ser por Mpeak. No obstante, los resultados son muy
similares a los mostrados aqui cuando usamos para separar las masas pico de halo corres-
pondientes a las masa estelares de la Fig. @ empleando la relacién mediana M,—Mpeak,
estos intervalos en log(Mpeax /M@ ) son: entre 11.2 y 12.0, entre 12.0 y 12.8, y entre 12.8
y 15.3 respectivamente.
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En cuanto al régimen de masas mayores (lineas rojas), como se noto
anteriormente, a nivel de halos/subhalos, se ve una tendencia del residual
de T} age con dg inversa a la de masas menores: los halos /subhalos masivos
(Mpeak 10'28 Mg,) tienden a ser méas jovenes a paridad de Meax en medios
méas densos, un efecto que se puede atribuir a que estos objetos crecieron
maés activamente por fusiones mayores en medios de mayor densidad. Por su
parte, los halos masivos en medios de baja densidad, mismos que son muy
raros, posiblemente se formaron algo mas temprano por provenir de picos de
densidad realmente raros (altamente coherentes). La tendencia de los halos
masivos en su residual de 7Tj, 4ge con dg se mantiene, a grosso modo, al pasar
al residual de T} ,¢e pero casi desaparece al pasar al caso “observacional”, es
decir, cuando el residual es de la relacion M,—T age y 10 asi MpeakT% age-
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Figura 4.5: Residuales de las relaciones My — T} age, Mpeak — Thage ¥

Mpeax — Thage segregadas en diferentes intervalos de M, (lineas de colo-
res). La linea negra muestra la relacion para todo el intervalo de M,. Los
paneles superiores corresponden a BP y los paneles inferiores a MDP.
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Las interpretaciones que dimos a los resultados de arriba se pueden
reforzar analizando la dependencia o no entre los residuales de la época de
formacion de los halos/subhalos y de la época de formacion de las galaxias
a paridad de Mpeqr en ambos casos.
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Figura 4.6: Correlacion entre los valores de Alog(Ty age) y Alog(Th age) en
los tres intervalos de M, usados en la Fig. Los isocontornos marcan las
regiones que contienen el 50 %, 70 % y 85 % de los halos y sus respectivas
galaxias en la muestra. Los puntos de color morado corresponden a los datos
individuales més alld de estos isocontornos. Paneles superiores para BP e
inferiores para MDP.

La Fig. @l muestra las correlaciones entre AlogTj, age v AlogTk age €n
los tres intervalos de M, (o los correspondientes en Mpeqx), tanto para el
catalogo sintético basado en BP (paneles superiores) como para el basado
en MDP (paneles inferiores). Se muestran isocontornos para el 50 %, 70 %
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y 85% de los datos y los datos tal cual (puntos morados) mas alla del
85 %. El intervalo de masas intermedias presenta el mayor grado de corre-
lacién con una proporcionalidad aproximada de uno a uno, en ambos casos,
AlogTy age o< AlogTi age. Esto demuestra que, en este régimen de masas
intermedias, los residuales de la edad de la galaxia a paridad de Mpeax es-
tan mayormente relacionados con los residuales de la edad del halo/subhalo
a paridad de Mpeax. Es decir que para una M.k dada, las galaxias mas
viejas tienden a formarse en los halos méas viejos, razoén por la que el sesgo
de ensamblaje de galaxia tiende a ser una herencia del sesgo de ensamblaje
de halo, aunque hay una dispersiéon considerable de por medio.

Para el régimen de masas més chicas, hasta M, ~ 109 Mg en el caso de
BP, se ve que la correlacién se hace muy débil, es decir que a paridad de
Meax las épocas de formacion de las galaxias poco tienen que ver con las
épocas de formacion de sus halos/subhalos. Para el régimen de masas mas
grandes, hasta ~ 1026 Mg, en el caso de MDP, se ve que la correlacion se
hace también débil.

Los resultados presentados en la Fig. refuerzan entonces las diferen-
cias que encontramos con la masa entre sesgo de ensamblaje de halo y sesgo
de ensamble de galaxia asociados al entorno.

4.2.2. Diferencias entre galaxias formadoras de estrellas y
apagadas

Finalmente, se explorara también si las dispersiones de las relaciones
estudiadas son diferentes entre las galaxias apagadas y formadoras de es-
trellas. Como se mencioné en el Capitulo 2, §§ una de las suposiciones
clave del modelo semi-empirico EMPIRE es que las galaxias con tasas de
FE especifica (sSFR) menor tienen mayor probabilidad de alojarse en halos
de materia oscura con velocidades circulares mayores a paridad de masa
de halo. Dichos halos tienen mayor probabilidad de haberse ensamblado
cuando el universo era mas denso, por lo que son halos que suelen habitar
ambientes méas densos. Por lo tanto, las galaxias con sSFR menores o pobla-
ciones estelares viejas tienen mayor probabilidad de alojarse en halos que
habitan ambientes mas densos. En la Fig. [1.7) se presentan nuevamente las
relaciones M, — Tk age Y Mpeak — Thage cON sus respectivas relaciones me-
dianas (lineas solidas) y dispersiones (16-84 %, areas sombreadas), para el
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catélogo basado en BP (paneles superiores) y en MDP (paneles inferiores).
Se han separado dichas relaciones en sus componentes para galaxias apa-
gadas (linea y sombra roja) y para galaxias formadoras de estrellas (linea
y sombra azul).
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Figura 4.7: Comparacion de las épocas caracteristicas de formacion sepa-
rando entre galaxias (halos) apagadas (areas y lineas en color rojo) y for-
madoras de estrellas (4reas y lineas en color azul). Los paneles superiores
son para BP y los inferiores para MDP.

La Fig. 1.7 muestra una clara segregacion por galaxias apagadas y for-
madoras de estrellas (y sus respectivos halos), tanto para la época de forma-
cion de galaxias a paridad de M, (paneles izquierdos) como para la época
de formacion de halos a paridad de Mpeax (paneles derechos). En todos los
casos se tiene que los halos que albergan galaxias apagadas, asi como las
mismas galaxias, se formaron mas temprano que aquellos halos que albergan
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galaxias formadoras de estrellas, como era de esperarse por construccion del

modelo EMPIRE.

La Fig. muestra los residuales Alog( Ty age) ¥ Alog(T} age) en funcion
de dg para los caso BP y MDP. Como dominan las galaxias formadoras de
estrellas sobre las apagadas, la tendencia general para todas las galaxias se
asemeja bastante a las de las primeras. En el caso de las galaxias apagadas,
claramente tienen residuales positivos (edades mds viejas) que las galazias
formadoras de estrellas en todos los entornos.
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Figura 4.8: Residuales correspondientes a las relaciones mostradas en la Fig.
Fi;?l Los paneles superiores son para BP y los inferiores para MDP.



Capitulo 5

Resumen y Conclusiones

En esta tesis se propuso estudiar algunos aspectos de la conexién galaxia-
halo relacionados al entorno de gran escala (superhalo) que fue caracteri-
zado por la sobredensidad dg. Estos aspectos fueron principalmente: (1) la
dependencia de la Funcion de Masa Estelar de la Galaxias (GSMF) con el
entorno, tanto de todas como de las formadoras de estrellas y apagadas,
por separado; (2) cuanto esta dependencia es herencia de la dependencia
con el entorno de la Funcion de Masa de Halos (HMF), es decir del sesgo
de halo; (3) el efecto del entorno en la época caracteristica de formacion de
los halos y de las galaxias a paridad de masa de halo y/o de masa estelar
(es decir los sesgos de ensamblaje de halo y de galaxia); y (4) si este efecto
es diferente en diferentes regimenes de masa.

Para realizar el estudio propuesto, se hizo uso de un sofisticado modelo
semi-empirico que realiza la conexién galaxia-halo directamente sobre una
simulacién cosmologica de N-cuerpos a nivel individual de halos y subhalos
y restringe a nivel estadistico los parametros de las funciones de conexién de
manera continua desde z = 0 hasta z ~ 10, tomando en cuenta, no una, sino
que dos propiedades de los halos/subhalos, con la segunda propiedad (una
especie de concentracion) estando conectada a la tasa de formacion estelar
especifica, sSFR, de la galaxia que alberga. Este modelo semi-empirico,
llamado EMPIRE (Rodriguez-Puebla et al. en preparacion), se aplico a dos
simulaciones de N-cuerpos de diferentes volimenes y resoluciones (Bolshoi-
Plank y MultiDark-Plank) y para lograr la conexion de las propiedades de
los halos de materia oscura con las propiedades de las galaxias se usaron

79
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extensas compilaciones y homogeneizaciones de catastros observacionales
de galaxias hasta z ~ 10.

EMPIRE provee la conexién galaxia-halo no solo en las instantaneas de
las simulaciones, sino que permite realizar observaciones sintéticas desde
un observador situado en una dada posicion y a la época z (p. €j. z = 0),
tal como se hace para construir los catastros en corrimiento al rojo como
el SDSS. En esta tesis usamos esto, es decir los asi llamados conos de luz,
tanto para la simulacién BP como para MDP. Los catalogos sintéticos de
cientos de miles (para BP) o millones de galaxias (para MDP) constan de
galaxias proyectadas en el cielo hasta una profundidad en z dada (0.045 y
0.17, respectivamente) trazando la distribucion espacial impresa por los ha-
los/subhalos en las simulaciones basadas en el modelo cosmologico ACDM
con los pardametros cosmologicos restringidos por la colaboraciéon de la mi-
sién Planck. Los conos de luz pueden abarcar toda la esfera celeste o solo un
segmento de ella (huella). Los resultados presentados en esta tesis fueron
obtenidos para toda la esfera celeste pero en el Apéndice A exploramos co-
mo pueden variar algunos de los resultados cuando se usa solo un segmento,
por ejemplo, el dado por la huella del catdlogo NYU-VAGC del SDSS. En
ese caso, exploramos varias posiciones de esta huella en la esfera celeste para
evaluar los efectos por incompletitud y varianza césmica que puede intro-
ducir el cubrir solo un segmento del cielo. Se muestra que para un catastro
como el SDSS, la GSMF puede variar significativamente con la posicion de
la huella (algo asociado seguramente a la varianza césmica), mientras que
la relacion de tiempo caracteristico de formacion de las galaxias (o su edad
promedio) vs. M, es casi invariante a la seleccion de la huella en la esfera
celeste.

Para definir el entorno superhalo se hizo uso del método de sobreden-
sidad en una apertura fija; se eligié6 una muestra de galaxias trazadoras de
densidad similar a como se procede con el catastro SDSS y se realizd el
conteo de las mismas en esferas de 8 Mpc h™! alrededor de cada galaxia,
definiendo asi el entorno superhalo mediante la sobredensidad dg.

Para construir las GSMFs en diferentes entornos caracterizados por dg,
se calcularon las fracciones del volumen total del cono luz que abarca cada
entorno en un intervalo de valores de dg. De esta forma se pudo segregar
la GSMF total (asi como la de galaxias formadoras de estrellas y apagadas
o centrales y satélites, por separado) en entornos de diferentes sobreden-
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sidades. Los principales resultados obtenidos para esta parte (Capitulo [3))
son:

= Kl entorno suprahalo afecta claramente la abundancia de las galaxias.
Esta abundancia puede decrecer hasta dos 6rdenes de magnitud desde
los entornos con los valores mas altos de dg hasta los mas bajos (Fig.

31).

= Para cuantificar los cambios en la forma de las GSMFs segregadas por
dg, se utilizo6 un modelo para describirlas compuesto por una funcién
Schechter para masas bajas y una funcién Schechter sub-exponencial
para altas masas (Figs. y. Se encontré que la pendiente a bajas
masas se mantienen practicamente constante en todos los entornos,
la masa caracteristica aumenta ligeramente conforme dg crece y la
pendiente a altas masas se va aplanando para medios ambientes mas

densos (Fig. y Tabla .

= Si es que el sesgo de halo, es decir la dependencia de la HMF con el
entorno, determina por completo la dependencia de la GSMF con el
entorno, entonces, la relacion M,—Mpeax y su dispersion es totalmente
independiente del entorno, P(M,|My,ds) — P(M.|M},). Se encontrd
que esto ocurre para masas Mpeak2 2 X 1012 Mg, pero para masas
menores hay una ligera segregacion de la relacion M,—Mpeax con dg,
con valores ligeramente mayores de M, a paridad de Mpeax hacia
0g més altos (Fig. [3.5). Concluimos que el efecto medio ambiental
observado en las GSMF es mayormente herencia del efecto de sesgo
de halo, en especial para las galaxias mas masivas.

» La fraccion de galaxias apagadas fg en funcion de M, o Mpeax (su
complemento es la fraccion de galaxias formadoras de estrellas) au-
menta en todas las masas con la densidad del entorno dg, mas hacia
las masas menores (Fig. . No obstante, esta dependencia es cla-
ra solo para entornos con dg 2 0; en los entornos menos densos, fg
practicamente no cambia con dg en cualquier masa. Cuando se separa
el catalogo sintético en galaxias centrales y satélites, estas tendencias
son similares pero se aprecia que son las galaxias satélites para las
que la fraccién de apagadas en funcién de la masa cambia més drés-
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ticamente con Jdg (comparar Figs. y , incluso para dg < 0 en
este caso.

= Al segregar las galaxias en centrales y satélites, la poblacion de ga-
laxias satélites disminuye con la masa estelar o de halo en cualquier
entorno. Por otro lado, se observa que la fraccion total de galaxias
satélites, asi como la fracciéon a paridad de masa, tiene una fuerte
dependencia con el entorno dado por dg: esta fraccién se incrementa
sistematicamente con Jg (Fig. [3.10)).

Las épocas caracteristicas de formaciéon de la galaxia estelar y del halo
(Tiage ¥ Th,age) que se introdujeron en el Capitulo 4, caracterizan cémo
fue la historia de formacién o ensamblaje de ellos respectivamente. Segin
el modelo de sesgo de ensamblaje de halo, el tiempo caracteristico de en-
samblaje de los halos no solo depende de las masa sino que puede tener una
dependencia secundaria con el entorno, dependencia que podria propagarse
a las galaxias albergadas por los halos (sesgo de ensamblaje de galaxia), es
decir que el tiempo de formacion caracteristico de la galaxia estelar puede
depender del entorno a parida de masa de halo. Por otro lado, desde el
punto de vista observacional, no se mide directamente la masa del halo, de
tal manera que el sesgo de ensamblaje de galaxia puramente observacional
es a paridad de masa estelar de la galaxia. En el Capitulo 4 se planteo la
cuestion de si existe senal de un sesgo de ensamblaje de galaxia heredado
del sesgo de ensamblaje de halo y si dicho sesgo de ensamblaje de galaxia
(o su ausencia) es similar o no al que potencialmente se podria observar.

El primer paso para el estudio fue determinar las correlaciones Mpeax—
Th,ages Mpeak—Txage ¥ Mi—Ts age para luego explorar cuanto se segregan
ellas o sus residuales por el entorno caracterizado por dg. Para interpretar los
resultados obtenidos es mejor tomar en cuenta para masas menores aquellos
asociados a la simulacién BP, mientras que para las masas mayores, aquellos
asociados a la simulacion MDP. Los principales resultados obtenidos en esta
parte de la tesis (Capitulo 4) son:

= Se encontrd, como era de esperarse, una fuerte dependencia entre las
épocas de formacion de galaxias y halos con sus respectivas masas (Fig
. En los halos se observa la huella del asi denominado upsizing o
crecimiento de abajo hacia arriba (jerarquico): los halos més masivos
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se forman, en promedio, mas tardiamente que los halos de menor
masa. En las galaxias se observa la huella de un comportamiento
inverso denominado downsizing, en el que mientras mas masiva la
galaxia, més temprana es la formacion de sus estrellas.

Se encontraron intervalos de masa, tanto en Mpear como en My, en los
que las épocas promedio de formacion de galaxias y halos son simila-
res, T age ATy age; €stas masas son respectivamente log(Mpeak/M@) R
12.0—12.7 y log(M, /Mg)~ 10.3—10.7 (Fig[4.1). Este comportamien-
to implica que la historia de formacion de las galaxias sigue cercana-
mente a la de sus halos por lo que la eficiencia de formacién estelar
dentro de estos halos es maxima: la fraccién baridénica de masa que
se incorpora con el halo tiende a convertirse con mayor eficiencia en
estrellas. A escalas mayores, las galaxias se ensamblaron temprano
pero luego frenaron su crecimiento con relaciéon al de sus halos que
siguen aumentando en masa. A escalas menores, las galaxias tienden
a retrasar su historia de crecimiento en M, con relacién a sus halos
que se ensamblan mas temprano.

Al separar las relaciones M, — T} age ¥ Mpeak — Thage €n galaxias
centrales y satélites se mostré que esto no introduce una segregacion
notable, por lo que la dispersién alrededor de estas relaciones no tiene
mucho que ver con la naturaleza de satélite/subahlo y central/halo

principal (Fig :

Al segregar la relacion cosmologica Mpeak — Thage en diferentes en-
tornos (dg’s) se observa que por debajo de log(Mpeax/Me)~ 12.5, en
donde es mas confiable el catdlogo para BP, hay una clara tendencia
a una formacién mas temprana en medio méas densos, mientras que
para masas superiores, en donde es mas confiable el catélogo para
MDP, la época de formaciéon de halos es mas tardia en medios mas
densos (Fig. . Estas segregaciones responden al conocido sesgo de
ensamblaje de halo, aunque estrictamente hablando, en nuestro caso
0g se calculd no para los halos sino que para las galaxias (es posible
que haya diferencias sutiles).

Al segregar las relaciones Mpeak — Tk age ¥ My — T age €n diferentes en-
tornos (dg’s) se encontro, tanto para BP como para MDP, una region
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de masas intermedias (aproximadamente de log(M,/Mg)~ 10.3—11.3
y log(Mpeak/M@ )~ 12.0 —13.3) en las que la época de formacion este-
lar va ligeramente de més tempranas a mas tardias a medida que dg es
menor. Para masas muy altas y muy bajas practicamente no hay se-
gregacion del tiempo de formacion estelar de las galaxias por entorno
(Fig. 4.3). Estos resultados muestran que el sesgo de ensamblaje de
halo debido al entorno se debilita al pasar al sesgo de ensamblaje de
galaxia.

Para obtener un resultado mas cuantitativo, se calcularon los residua-
les de las diferentes relaciones mencionadas arriba. Se encontr6é una
correlacion positiva con una fuerte dispersion entre los residuales de
la relacion Mpeak —Th age ¥ 08, lo cual muestra una sefial moderada de
sesgo por ensamblaje de halo debido al entorno. Al pasar de la relacién
“cosmologica” Mpeak — Thage a la relacion Mpeax — Ty age, se obtiene
una disminucion en la sefial de sesgo por ds, es decir el sesgo de ensam-
blaje de halo se hereda débilmente sobre las galaxias. Finalmente, en
los residuales de la relacion “observacional” M, — T ,ge practicamente
se pierde la dependencia con el entorno (Fig. . Al separar entre
galaxias centrales y satélites se encontr6 la misma tendencia que en
la muestra para todas las galaxias, sobre todo para galaxias centrales
ya que estas dominan en nimero en las simulaciones.

Al separar los residuales en intervalos de masa estelar se observaron
cambios en las tendencias de los residuales con dg (Figs. y .
Para el régimen de bajas masas, 10.3 <log(M,/Mg), halos y galaxias
siguen las tendencias descritas arriba para toda la muestra debido a
que dominan de por mucho en nimero las galaxias/halos de bajas ma-
sas. Para el régimen de masas intermedias, 10.3 <log(M,/Mg)< 11.0,
el efecto del entorno sobre la dependencia de los residuales de época
de formaciéon de galaxia/halo con dg es mas evidente, siendo el ses-
go de ensamblaje de galaxia notorio incluso a nivel “observacional”.
En el régimen de altas masas, log(M,/Mg)2 11.0, los residuales de
T} age €n funcién de dg tienen una tendencia invertida respecto a la
tendencia en las masas bajas e intermedias. Esto ltimo debido a que
los correspondientes halos masivos (con masas Mpeak2 10128 M)
crecieron mas activamente por fusiones mayores en medios més den-
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sos, por lo que tienden a ser mas jévenes a paridad de Mpeax en estos
entornos. Esta tendencia se hereda débilmente a las galaxias.

= Los resultados mencionados arriba llevan a concluir que es en el régi-
men de masas intermedias ,10.3 <log(M,/Mg)S 11.0, donde se puede
detectar a nivel observacional una senal de sesgo de ensamblaje de ga-
laxia heredado del sesgo de ensamblaje de halo y que esto se debe a
que es en este régimen de masas donde la historia de formaciéon de
las galaxias estd mas acoplado a la de sus halos, es decir que la masa
bariénica que se incorpora junto con la total de los halos se transfor-
ma con mayor eficiencia en estrellas. A masas menores y mayores, las
historias de halos y galaxias se desacoplan y el sesgo de ensamblaje
de halo tiende a debilitarse al pasar a galaxias.

= Al separar el analisis en muestras de galaxias apagadas y formado-
ras de estrellas se observa una marcada segregaciéon en las relaciones
M, — T age ¥ Mpeak — Thage, en donde los halos que albergan galaxias
apagadas (asi como las mismas galaxias) se han formado mas tem-
prano que aquellos halos que albergan galaxias formadoras de estrellas
(Fig. . La dependencia con el entorno de los residuales de las rela-
ciones M, — Ty age Y Mpeak — Th age muestra que las galaxias apagadas
tienen edades mas viejas que las galaxias formadoras de estrellas en

todos los entornos (Fig. [4.8).

Los resultados y conclusiones obtenidos en esta tesis con relacién al
entorno, caracterizado con dg, son predicciones a partir de catélogos sin-
téticos de halos y galaxias construidos con un enfoque semi-empirico que
por construcciéon reproduce una amplia gama de observaciones a nivel de
distribuciones estadisticas y relaciones de escala. Un siguiente paso seré
comparar las predicciones a nivel de galaxias con observaciones directas en
grandes catastros como el SDSS. De esta manera, el enfoque semi-empirico
y los catalogos sintéticos generados con base al mismo permitiré explicar e
interpretar lo que las observaciones muestren o, en caso de no haber acuer-
do, se pondra en evidencia posiblemente alguna inconsistencia del modelo
cosmolégico subyacente en las simulaciones de N-cuerpos empleadas.



Apéndice A
Conos de luz segmentados

En este apéndice se tratan los efectos en los resultados obtenidos en
el cuerpo principal de la tesis, para el catidlogo basado en la simulacién
BP, al utilizar un cono de luz segmentado en lugar del cielo completo o
cono de luz esférico. La idea de utilizar los limites dados por la ecuacién
fue introducida en los trabajos de [Varela et al.| (2012)); |Cebrian and
Trujillo (2014)); Dragomir et al.| (2018) con el fin de reducir el sesgo debido
al volumen irregular de los catalogos ahi utilizados.

0 Limite sur
—2.555556 x (RA —131°) Limite oeste
DEC> 0 _1.70009 x (RA — 235°) Limite este (A1)

Limite norte

0.93232sin(RA—95.9°) ]

arcsin
[ \/1-10.93232cos(RA —95.9°)]2

Sin embargo se dejan de lado posibles sesgos generados por la geometria
esférica del problema. Uno de estos problemas es poder representar figuras
sobre la superficie de una esfera y a partir de ello determinar los puntos
que caen dentro de la figura. En |[Budavari et al.| (2007)) se trata de dar una
solucion préactica a este tipo de problemas creando una libreria para lidiar
con regiones de tamano y complejidad arbitraria. Aunque esta herramienta
parece prometedora, en este trabajo se optd por no usarla ya que ha pasado
mucho tiempo desde su dltima actualizacion.
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El sesgo de geometria introducido por la ecuaciéon tiene origen en
la definicién de los limites sobre el plano de ascensién recta - declinacion,
siendo que estas coordenadas representan, para cada galaxia del catalogo,
puntos sobre una esfera. Este efecto es notorio en el panel derecho de la
Fig. , donde se puede observar una especie de degradacién hacia los
polos conforme la declinaciéon toma valores proximos a 4+ /2 rad.

DEC [rad]

RA [rad]
(a) NYU-VAGC. (b) EMPIRE-BP.

Figura A.1: Distribucion de galaxias proyectada en el cielo (footprint). En
el panel izquierdo las lineas rojas punteadas corresponden a los limites esta-
blecidos por la ecuacion . En el panel derecho en color negro se tienen
las galaxias para el cielo completo del catdlogo EMPIRE para la simulacion
BP, es decir el cono de luz esférico. La lineas rojas delimitan el cono de
luz segmentado dado por la ecuaciéon , siendo el area azul las galaxias
contenidas.

La construccién de un cono de luz segmentado confiable, con un foot-
print del tipo de los catalogos basados en el SDSS, es importante para poder
hacer comparaciones directas entre los resultados aqui presentados y obser-
vaciones experimentales. A partir de translaciones del footprint generado
por la ecuacién , se construyeron los cuatro conos de luz segmentados
mostrados en la figura



DEC [rad]

DEC [rad]

88 APENDICE A. CONOS DE LUZ SEGMENTADOS
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Figura A.2: Diferentes conos de luz segmentados generados a partir de trans-
laciones del footprint dado por la ecuacion (A.1)).

Para evaluar si un cono de luz segmentado es representativo de toda
la muestra de galaxias, se realizaron comparaciones con la GSMF y con la
distribucién de valores de sobredensidad dg correspondientes al cono de luz
esférico.

En el panel izquierdo de la figura [A-3] se aprecian los cambios en la
GSMF que genera el uso de diferentes conos de luz segmentados. El cono de
luz segmentado etiquetado como “Cono 07 es aquel generado directamente
por la ecuacién (mostrado en el panel derecho de la Fig. . Se
puede observar que conos de luz generados cerca de los polos, en el plano
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de ascension recta - declinacién, como son los conos “Cono 17 y “Cono 27
(ver figura generan GSMFs maés alejadas a la GSMF del cono de luz
esférico. Por otra parte, aquellos conos generados en regiones centradas en
el ecuador (declinacién ~ 0 rad), como son los conos “Cono 3” y “Cono 47,
generan GSMFs mas cercanas a la del cono de luz esférico. Esto es debido
a que al proyectar una esfera sobre el plano es justo la regién cercana
al ecuador la que sufre menos deformaciones. Con base en esta primera
comparacion, se tiene que la GSMF generada por el “Cono 4” es la que mas
se asemeja a la generada por el cono de luz esférico.

En el panel derecho de la figura [A-3] se muestran las distribuciones de
las sobredensidades dg calculadas para los diferentes conos de luz segmenta-
dos. El intervalo de sobredensidades cubierto por todos los conos es similar
aunque con pequenas variaciones en la sobredensidad méxima encontrada
(~ 12 para el cono esférico), yendo desde ~ 9 para el “Cono 07, hasta ~ 18
para el “Cono 1”. Sin embargo es la variaciéon en la cantidad de objetos
(P(dg)), a paridad de valores de sobredensidad, la que puede segar los re-
sultados entre el cono de luz esférico y el segmentado. En este sentido es el
“Cono 4” el que presenta una distribucién més cercana a la del cono de luz
esférico.

0.30{ —e— Spherical cone
Cone 0
025 Cone 1
Cone 2
Cone 3
Cone 4

-2.0

=25

-3.0

tt

0.20

-35 I
2 o01s
—4.0| —* Spherical cone
Cone 0 0.10
_4.5] —— Conel
Cone 2
_5.01 Cone 3 0.05
—— Cone 4
0.00
90 95 100 105 110 115 12.0 ~05 00 0’5 10 15
log M« [Mo] log(1 + &s)
(a) GSMFs de conos. (b) Sobredensidad ds de conos.

Figura A.3: Comparacion de las GSMFs y dg de los conos de luz segmentados
con el cono de luz esférico.

Siguiendo estos dos criterios, se eligieron dos conos de luz segmentados
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para llevar a cabo el mismo an&lisis que el realizado para el cono de luz
esférico en el Capitulo [& el Cono 4 siendo el méas representativo del Cono
esférico y el Cono 1 siendo el menos representativo. En la figura [A4] se
muestran las proyecciones en ascension recta y redshift de los conos de luz
esférico, el Cono 4 y el Cono 1.

270°

(a) Cono de luz esférico. (b) Cono 4. (c¢) Cono 1.

Figura A.4: Proyecciones en declinacién y redshift de la distribuciéon de
galaxias del catalogo BP.

En la Fig. se muestran las relaciones entre la época de formacion
de galaxias y halos en funcién de M, y Mpeax, mismas mostradas en los
paneles inferiores de la Fig. 4.1| para el catdlogo BP (linea segmentada y
area sombreada color negro para halos y linea sélida y area sombreada color
azul para galaxias). Se muestra en linea de color azul las mismas relaciones
pero para el Cono 4, asi como en color naranja para el Cono 1.

A diferencia de los resultados para la GSMF y la distribuciéon de la
sobredensidad dg mostradas en la Fig. [A.3] en donde si se puede apreciar
un cambio claro entre el uso del cono de luz esférico y un cono de luz
segmentado, en la Fig. no se observa una diferencia sustancial entre el
uso de los diferentes conos de luz.

Lo mismo se puede observar en la Fig. en donde los residuales de la
época de formacion de galaxias y halos en funcion del entorno, calculados en
los conos de luz segmentados no difieren mucho de los residuales calculados
para el cono de luz esférico.
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Figura A.5: Relaciones entre la época de formacion de galaxias (paneles
superiores) y halos (paneles inferiores) en funcion de M, y Mpeak. La linea
y area sombreada color negro corresponde a las relaciones para el cono de luz
esférico. Las lineas azul y naranja son, respectivamente, para las relaciones
calculadas en los Conos 4 y 1.
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All galaxies and halos
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Figura A.6: Residuales de las relaciones mostradas en los paneles superior
izquierdo e inferior derecho de la Fig. [A.5] en funcién del entorno. La linea
negra y area sombreada es para el cono de luz esférico. Las lineas azul y
naranja son, respectivamente, para los residuales calculados en los Conos 4

y 1.

En conclusion, la elecciéon de un cono de luz segmentado puede intro-
ducir sesgos respecto a los resultados que se obtendrian para un catélogo
del cielo completo. Dichos efectos son mas notorios en la GSMF por lo que
los resultados obtenidos en el Capitulo [3] podrian ser ligeramente diferentes.
Por otra parte, los efectos por el uso de un cono de luz segmentado no afecta
mucho en el anélisis de la época de formaciéon de galaxias y halos por lo que
los resultados obtenidos en el Capitulo [4 no diferirian.



Apéndice B

Epoca de formacion en
galaxias centrales y satélites

En el Capitulo[d] en la Fig. se mostraron las relaciones entre la edad
pesada por masa y la época de formacion de galaxias y halos para la mues-
tra de todas las galaxias. En este apéndice se muestran las correspondientes
relaciones para las muestras de galaxias centrales y satélites. La Fig.
muestra las relaciones solo para galaxias centrales. Se observa un comporta-
miento similar a las tendencias para todas la galaxias (Fig. . Dado que
en ambos catalogos utilizados las galaxias centrales son las que dominan la
poblacién, es de esperarse este comportamiento. Por esta razén, para gala-
xias centrales, se espera que los resultados no discrepen mucho de los en el
cuerpo principal de esta tesis. En la Fig[B.I] se muestran las relaciones solo
para galaxias satélites. En la Fig. se realiz6 una comparacion entre las
relaciones para galaxias centrales y satélites, asi como un breve discusiéon
sobre las diferencias encontradas.
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Central galaxies
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Figura B.1: Igual que la Fig. pero solo para galaxia centrales.



Satellite galaxies
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Figura B.2: Igual que la Fig. pero solo para galaxia satélites.
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