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Resumen

Los actuales estudios y observaciones han mostrado una posible rela-
ción entre la evolución de los AGNs y el entorno cosmológico al cual
pertenecen. En dirección de poder encontrar esta relación desde el pun-
to de vista teórico, este trabajo estudia la relación entre la orientación
el espín del BH hospedado en el AGN y la dirección del gradiente del
potencial gravitacional. Para esto se usa un nuevo modelo de evolu-
ción de espín del BH, que incorpora además del régimen de acreción
de gas coherente, usado en gran parte de las simulaciones actuales, el
régimen de acreción de gas caótica, que representa de una manera ge-
neral la evolución del espín del BH. Se usan dos simulaciones magneto
hidrodinámicas, en una se considera el régimen de acreción de gas caó-
tico y en la otra el régimen de acreción de gas coherente, las dos con
alta resolución y a un z = 0.

Usando la relación entre la orientación del espín del BH Jbh y la orien-
tación del autovector ẽ3, se encontró que la correlación entre estos dos
vectores (cos θ) presenta una dependencia fuerte con la masa del BH.
Se muestra que a medida que la masa del BH aumenta, pasa de ser
〈| cos θ|〉 ∼ 0,5 a tender a 〈| cos θ|〉 → 0, indicando una tendencia de
desalineación entre el espín del BH y el gradiente del campo de densi-
dad.
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“Así como los ojos están formados para la
astronomía, los oídos lo están para percibir
los movimientos de la armonía."

Platón

Capítulo

1
Introducción

Las observaciones del universo a gran escala nos inundan con una gran serie de

dudas sobre el origen, constitución y el lugar que ocupamos en este inmenso Uni-

verso. Nuestra necesidad de encontrar respuesta nos ha puesto en el lugar donde

estamos, nos ha permitido desarrollar una ciencia que pretende encontrar respues-

tas, respuestas a tantas dudas. En la actualidad las observaciones a gran escala nos

ha permitido evidenciar una organización, una distribución de materia que abarca

todo el universo, constituida por una innumerable aglomeración de galaxias. Esta

estructura funciona además como conductos por donde fluye materia. Ahora, ¿ este

flujo de materia altera la orientación de los objetos dentro de él ?

1.1 Preliminares
El posible alineamiento entre el flujo de materia que circula a través del espacio

por regiones de sobre densidad, constituidas por galaxias, pueden proporcionar

gran información para entender los procesos de formación de galaxias. En este

trabajo se pretende determinar si existe alguna relación entre el espín de Núcleos

Activos de Galaxias (AGNs) con su entorno a gran escala. En la actualidad se ha

1



1. INTRODUCCIÓN

desarrollado estudios observacionales que investigan la evolución de AGNs en di-

ferentes regiones del espacio. Estos estudios han dado como resultado que el plano

de polarización de la luz proveniente del AGN está alineado con la estructura local

del Universo. A su vez, la dirección del plano de polarización está asociada con

la orientación del espín del AGN [19]. Sin embargo debido a los impedimentos

observacionales, donde solo es posible tomar un instante de tiempo, se hace nece-

sario un modelo computacional que permita ver lo que ocurre en varios instantes,

y con ello entender en gran medida los procesos evolutivos del AGN, en especial

su orientación. Los resultados acá obtenidos tendrían consecuencias interesantes

para el entendimiento de los procesos de formación de las galaxias, debido a que el

espín del AGN está íntimamente relacionado con procesos a muy grandes escalas,

como formación de radio jets y ejección de masa por feedback del AGN, los cuales

determinan propiedades fundamentales y globales de la galaxia anfitrión.

Las observaciones del universo a gran escala dejan ver una enmarañado siste-

ma, una estructura que da cuenta de la distribución de materia y dinámica de la

misma. La teoría de formación de estructuras [42] permite reconstruir la forma del

universo observable y proporciona un entendimiento de los sucesos que dan cabida

a esta formación. Como ya se ha dicho, estas estructuras funcionan como conduc-

tos por donde la materia fluye. Estas estructuras son a su vez una constitución de

galaxias que se agrupan bajo la acción de un potencial gravitacional, esta idea per-

mite plantear un modelo de clasificación que faculte la distinción de entornos y

poder estudiar la dinámica al interior de cada uno. Usando la teoría de sistemas

dinámicos [18], se desarrolla una clasificación que parte de tensor de deformación

del cual se extrae los autovalores (λ1, λ1, λ1), los cuales proporcionan una criterio

clasificación meramente dinámico, además se extrae los autovectores ( ~e1, ~e2, ~e3),

que dan información de la orientación del flujo del campo de densidad. [16] desa-

rrolla un método de clasificación para la red cósmica T-Web, que permite clasificar

cada punto del espacio en los cuatros posibles entornos: voids, sheet, filament y

clusters.

La influencia del flujo de materia en el alineamiento del AGN solo es la pri-

mera parte del procesos de alineamiento. El modelo de espín estudia la evolución

y alineamiento de los AGNs con procesos internos de la galaxia. [15] desarrolla

un modelo de evolución de espín, el cual muestra la profunda relación entre la

2



1.1 Preliminares

evolución del espín de BH con la tasa de acreción de materia y la fusión de Agu-
jeros Negros (BH). Sin embargo en este trabajo se va hacer uso de un modelo de
evolución planteado por [9]. El cual incluye regímenes donde ocurren procesos de
acreción caótica, esto al suponer modelos de auto-gravedad alrededor del disco de
acreción del BH.

Es entonces el propósito de este trabajo determinar a partir de simulaciones cos-
mológicas hidrodinámicas (Illustris TNG AGN+ physics model) [38], y un modelo
de evolución de espín de Agujeros Súper Masivos (SMBH) en AGNs, posibles re-
laciones entre la orientación del AGN y el entorno cosmológico al cual pertenece.
Para determinar la posible relación, se calcula el valor del ángulo entre el espín de
los BHs Jbh y el autovector ~e3 correspondiente a cada BH.

Este escrito se organiza de la siguiente manera. las secciones 2 y 3 abarca el
marco teórico, en la sección 2 se abarca lo correspondiente a la Cosmología y la
formación de estructura, la sección 3 a la teoría de los AGNs. La teoría usada para
la evolución del espín se encuentra consignada en la sección 4. La explicación de
los métodos y simulaciones usadas para la obtención de la evolución del espín del
AGN y la clasificación de entorno, son presentados en la sección 5. Por último los
resultados más relevantes, los propósitos a futuro y la conclusiones son presentadas
en la sección 6.
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“ El espacio dice cómo se mueve la materia.
La materia dice cómo se curva el espacio. ”

J.A. Wheeler

Capítulo

2
Cosmología y Formación de

estructuras

2.1 Relatividad General en el ámbito cosmológico
Al considerar un sistema donde interactúan dos ó más cuerpos con masa, la fuerza
que intermedia entre las partículas es la fuerza de la gravedad. Es por eso que
cuando se pretende abordar el estudio de la dinámica de este tipo de interacciones se
debe remitir a la teoría de la gravedad. En la actualidad la mejor forma de reproducir
la dinámica a gran escala del Universo es haciendo uso de la teoría de la Relatividad
de Albert Einstein.

En el camino de estudiar la dinámica del universo, un paso obligado es cono-
cer las ecuaciones de Einstein y por ende conocer sus soluciones, que son de gran
importancia, porque relacionan la estructura del espacio-tiempo con su contenido
de materia y su energía. La cosmología busca describir el funcionamiento del uni-
verso a muy grandes escalas, donde solo se consideran las contribuciones de las
galaxias, estrellas y otros objetos de manera global y no sus efectos individuales,
posibilitando la solución a las ecuaciones de Einstein.

Aunque la cosmología pueda describir los eventos a grandes escalas, es necesa-
rio introducir restricciones de simetría, que permitan reproducir el universo actual.

5



2. COSMOLOGÍA Y FORMACIÓN DE ESTRUCTURAS

Es por esto, que la cosmología parte de un principio y un postulado que son claves

en la construcción de la teoría:

- El principio cosmológico, que habla sobre la distribución de la materia en el

Universo a escalas del orden de cientos de megapársecs. Si se toma un punto cua-

lesquiera en el espacio, la distribución de materia alrededor de él será homogénea

e isotrópico, e.i., desde cualquier punto del espacio, en cualquier dirección se va

observar la misma distribución de materia [20].

Cuando se cuenta con un espacio el cuál es homogéneo e isótropo, este espa-

cio presenta un máximo de simetría. Matemáticamente, se dice que la métrica es

invariante bajo cualquier rotación o traslación.

¿Qué tan cierto puede llegar a ser esto? ¿el universo sí es homogéneo e isótropo?

Cuando se observa el universo, la materia tiende a estar concentrada, las estrellas

se concentran en galaxias, las galaxias en cúmulos de galaxias y a su vez estos

cúmulos en otros súper cúmulos. Entonces, ¿que tan cierto es que el universo sea

homogéneo? Para tener un universo homogéneo e isótropo se debe considerar ob-

servaciones a una escala mucho mayor (en el orden de 300 Mpcs), un ejemplo es la

radiación cósmica de fondo, que corresponde a la radiación térmica proveniente del

origen del universo, la cual tiene una anisotropía del orden de ∆T/T ∼ 10−5[7].

Figura 2.1: Mapa de las anisotropías de la radiación cósmica del Universo [4].

- El postulado Weyl trata sobre la dinámica de las sobre densidades en el Uni-

verso, el cual enuncia que a escalas cosmológicas la materia se comporta como un

fluido perfecto, que se mueve a lo largo de geodésicas temporales [20].
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2.2 Geometría

El postulado de Weyl implica una idea muy importante en la cosmología, los

observadores privilegiados. Estos observadores se encuentran en reposo con res-

pecto al fluido, lo cual implica que su movimiento es con respecto a la evolución

del universo. El nombre que se le da a estos observadores es el de observadores co-

móviles. Cuando se define este tipo de observadores también se define un tiempo

cosmológico, que corresponde a la dirección temporal del observador comóvil.

2.2 Geometría
En esta sección, se pretende abarcar el tema concerniente a la construcción ma-

temática que hace posible describir la dinámica del Universo. Se tomaron como

referencia los libros: [20], [23], [3]. Si se desea profundizar en el tema, se reco-

mienda seguir estos textos.

2.2.1 La Métrica

En la relatividad general la métrica permite definir distancias, ángulos y volúmenes

en una variedad de Riemann. Además juega un papel importante porque convierte

las coordenadas dependientes del observador Xµ = (t, xi) en elementos de línea

invariante

ds2 =
4∑
µ,ν

gµνdX
µdXν ≡ gµνdX

µdXν . (2.1)

La métrica tiene una dependencia espacial y temporal gµν(t,x), entonces de-

penderá de donde se esté tomando y en que momento. Por esta dependencia espacio-

temporal la métrica también dependerá de la distribución de la materia y la energía,

debido a que esta debe reproducir los efectos de la gravedad.

La elección de la métrica responde al modelo del universo que se quiere des-

cribir. Para un universo homogéneo e isótropo se puede considerar un sistema con

simetría esférica. La expresión para describir el diferencial de longitud entre dos

puntos sobre la superficie de una esfera se escribe de la forma

dl2 = R2
cdθ

2 +R2
c sin2 θdφ2 , (2.2)

7



2. COSMOLOGÍA Y FORMACIÓN DE ESTRUCTURAS

dondeRc es el radio de curvatura de la esfera. La figura (2.4) presenta el diferencial
de línea para una simetría esférica.

Figura 2.2: Representación del diferencial de línea para simetría esférica [23].

Usando la figura (2.4) se construye un arco ρ entre los puntos O y P cuya dis-
tancia es ρ = θRc, entonces la ecuación (2.2) puede reescribirse de la forma

dl2 = dρ2 +R2
c sin2

(
ρ

Rc

)
dφ2 . (2.3)

Una forma alternativa de escribir la métrica es introduciendo una distancia

x = Rc sin

(
ρ

Rc

)
. (2.4)

Al calcular el diferencial y elevando al cuadrado se obtiene

dx2 =

[
1− sin2

(
ρ

Rc

)]
dρ2 , dρ2 =

d2

1− kx2
, (2.5)

donde k = 1/R2
c es el parámetro de curvatura.

Por lo tanto la métrica se puede escribir de la forma

dl2 =
dx2

1− kx2
+ x2dφ2 . (2.6)

Se debe recordar que la constante de curvatura k puede representar tres tipos
de geometrías: Cuando se tiene una curvatura positiva se obtiene simetría esférica
cerrada, con curvatura cero se obtiene el espacio Euclideo plano y si es negativo se

8



2.2 Geometría

tiene una geometría hiperbólica abierta. Ver figura (2.3).

Figura 2.3: Tres espacios con curvatura constante, esfera con curvatura positiva (iz-
quierda), hiperboloide con curvatura negativa (centro) y plano con curvatura cero
(derecha). https://bit.ly/2Moqlnr.

Extendiendo el diferencial de linea a tres dimensiones en termino de las coor-
denadas polar esférica (ρ, θ, φ) se llega a

dl2 = dρ2 +R2
c sin2

(
ρ

Rc

)
[dθ2 + sin2 θdφ] , (2.7)

y como se hizo anteriormente también se puede llegar a la ecuación en términos de
x, θ, φ

dl2 =
x2

1− kx2
+ x2[dθ2 + sin2 θdφ] . (2.8)

Ahora se puede proceder a escribir la métrica considerando el tiempo y llegar a una
métrica espacio-temporal

ds2 = dt2 − 1

c2
dl2 . (2.9)

Para un modelo del universo isotrópico, se tiene una función que permite des-
cribir como cambia la escala espacial entre dos observadores cualesquiera en un
instante de tiempo t. a(t) es conocido como el factor de escala y viene dada por

ρ(t) = a(t)r , (2.10)

r es llamada la coordenada radial de distancia comóvil. Se establece que a(t) = 1

si t = to que equivale al universo de hoy.

9
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2. COSMOLOGÍA Y FORMACIÓN DE ESTRUCTURAS

Llamando Re como el radio de curvatura para la presente época (Rc(to)), se
obtiene que el radio de curvatura es:

Rc = a(t) Re . (2.11)

Sustituyendo ρ y Rc en la métrica (2.9) y considerando el diferencial de ángulo
solido dΩ2 = dθ2 + sin2 θdφ2 se obtiene

ds2 = dt2 − a2(t)

c2
[dr2 + Re2 sin2(r/Re)dΩ2] . (2.12)

Esta es la métrica de Robertson-Walker. Es importante notar que a(t) indica como
cambia el espacio donde evoluciona el Universo y Re describe la curvatura espacial
del Universo en la presente época.

Otra forma de representar la métrica es usando diametro angular comóvil r1 =

Re sin(r/Re)

ds2 = dt2 − a2(t)

c2

[
dr21

1− kr21
+ r21dΩ2

]
, (2.13)

donde k = 1/Re2.
Retomando la ecuación inicial (2.1), el tensor métrico gµν sería

gµν =


1 0 0 0

0 −a2(t)
1−kr2 0 0

0 0 −a2(t) 0
0 0 0 −a2(t) sin2(θ)

 . (2.14)

Usando la métrica (2.14) y las ecuaciones de campo de Einstein es posible
diseñar un modelo del Universo, modelo que puede ser construido a partir de las
ecuaciones de Friedmann.

2.2.2 Ecuaciones de Friedmann
En Relatividad General, las ecuaciones de campo de Einstein brindan información
muy importante sobre la relación entre la energía, masa y la geometría del espacio-
tiempo, cuya relación es dada por

Rµν −
1

2
R− gµνΛ =

8πG

c4
Tµν , (2.15)

10



2.2 Geometría

donde Rµν es el tensor de Ricci, R es el escalar de Ricci, gµν es la métrica, Λ

constante cosmológica y Tµν es el tensor momentum-energía.

El tensor y escalar de Ricci se pueden calcular como

Rµν ≡ ∂λΓ
λ
µν − ∂νΓλµλ + ΓλλρΓ

ρ
µν − ΓρµλΓ

λ
νρ , (2.16)

R = Rµ
µ = gµνRµν , (2.17)

donde

Γν αβ =
1

2
gµσ(∂βgσα + ∂αgσβ − ∂σgαβ) . (2.18)

Debido a la isotropía del espacio en la métrica de Robertson-Walker, no es
necesario calcular las componentes Ri0 = Roi. Las componentes que no se hacen
cero del tensor de Ricci son

R00 = −3
ä

a
, (2.19)

Rij = −

[
ä

a
+ 2

(
ȧ

a

)2

+ 2
k

a2

]
gij i, j = 0, 1, 2 , (2.20)

Rµν = R00 +Rij , (2.21)

y el escalar de Ricci queda

R = −6

[
ä

a
+

(
ȧ

a

)
+
k

a2

]
. (2.22)

En cosmología cuando se pretende calcular el tensor momentum-energía, se
considera un fluido perfecto. Tomando el tensor como la suma de sus componentes
Tµν = Tij + Ti0 + T0j + T00, y debido a la isotropía se tiene que Ti0 = T0j = 0. Al
considerar entonces la isotropía y la homogeneidad se tiene

T00 = ρ(t) , Tio = 0 , Tij = −P (t)gij(t,x) . (2.23)

11
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Remplazando (2.23), (2.22) y (2.21) en la ecuación (2.15), se llega a dos ecuaciones

escalares acopladas

ä

a
= −4πG

3

(
ρ+

3P

c2

)
+
c2Λ

3
, (2.24)

ä

a
+ 2

(
ȧ

a

)2

+ 2k
( c
a

)2
= 4πG

(
ρ− P

c2

)
+ c2Λ , (2.25)

donde ρ es la densidad y P es la presión.

La importancia de estas ecuaciones radica en que permiten conocer la evolución

del universo (homogéneo e isótropo) usando el factor de escala.

2.3 Formación de estructuras
Al observar el universo a gran escala, se evidencia que este posee alta simetría y

homogeneidad, pero ¿qué pasa cuando se mira a escalas menores? A escalas me-

nores que la cosmológicas, los sistemas son anisótropos e inhomogéneos, lo cual

implica una alta complejidad. Por esto, es necesario realizar modelos que permi-

tan reproducir las observaciones, asumiendo aproximaciones coherentes, haciendo

que el grado de dificultad disminuya. El universo a escalas menores que las cos-

mológicas, presenta no linealidad en muchos fenómenos físicos; la formación de

estructuras es un caso de ello. Para él régimen lineal de formación de estructu-

ras se tiene que δρ << ρ̄, donde la perturbación de la densidad es mucho menor

que la densidad media. Mientras que para el régimen no lineal se supone que la

perturbación es aproximada o mayor a la densidad media (δρ ∼ ρ̄).

Con el propósito de poder reconstruir la estructura del universo en cualquier

instante t se considera lo siguiente:

Al observar el pasado, se debe pensar que existieron pequeñas desviaciones en

la homogeneidad en el campo de densidad de materia. A medida que el tiempo pasa,

estas desviaciones crecen, debido a la fuerza gravitacional. Esto fue generando

una acumulación de materia cada vez mayor en regiones donde la sobre densidad

y por ende el pozo de potencial gravitacional aumentaban , esto desencadenó la

formación de estructuras, que dio origen a las primeras galaxias.

12



2.3 Formación de estructuras

Se debe tener presente que la teoría del régimen lineal solo se cumple para
desviaciones pequeñas del campo de densidad, osea, para un universo muy joven
o para escalas muy grandes, donde los modos del campo de densidad aun no se
han acoplado. Para poder reproducir las estructuras del universo observable, es
necesario considerar un teoría de régimen no lineal. Si se desea profundizar más en
este tema, se recomienda abordar los libros: [32], [23], [12]. Los cueles fueron los
textos de referencia.

2.3.1 Régimen lineal para la formación de estructuras

2.3.1.1 Régimen Newtoniano

En el régimen lineal la perturbación en la métrica gµν y su fuente Tµν se escriben
de la forma

gµν ⇒ gµν + δgµν Tµν ⇒ Tµν + δTµν . (2.26)

Al suponer que las perturbaciones son pequeñas es posible linealizar la ecuación
de Einstein

L̂(gµν)δgµν = δTµν , (2.27)

donde L̂ es un operador diferencial lineal que depende del espacio-tiempo.
Una forma simple de poder calcular la dinámica de las perturbaciones es te-

niendo en cuenta que el radio de la perturbación es menor al radio de Hubble. Al
decir esto se puede despreciar los efectos relativistas y poder usar un tratamiento
Newtoniano para las perturbaciones. Al suponer esto, se puede considerar la ma-
teria del universo como un fluido Newtoniano que colisiona. Esto implica que es
posible usar las ecuaciones de un fluido Newtoniano:

∂ρ

∂t
+∇· (ρv) = 0 , Ecuacion de continuidad (2.28)

∂v

∂t
+ (v · ∇)v = −∇p

ρ
−∇Φ , Ecuacion de Euler (2.29)

∇2Φ = 4πGρ . Ecuacion de Poisson (2.30)

(2.31)

13
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Al aplicar las pequeñas perturbaciones cuasiestáticas a la densidad (ρ = ρo +

δρ), velocidad (v = δv), presión (p = po + δp) y al potencial gravitacional (Φ =

Φo + δΦ). Se obtiene

∂δρ

∂t
+ ρo∇· (δv) = 0 , (2.32)

∂δv

∂t
+

1

ρ

(
∂p

∂ρ

)
∇δρ+∇δΦ = 0 , (2.33)

∇2δΦ− 4πGδρ = 0 . (2.34)

Ahora el propósito es poder resolver las ecuaciones con perturbaciones (2.32,
2.33, 2.34). La combinación de estas ecuaciones conducen a la ecuación de la per-
turbación que se parece a la una ecuación de onda plana. Para resolverla se puede
suponer soluciones de ondas planas1

δui = δie
ik·r , (2.35)

donde δui = δρ, δv, δΦ y se entiende que δi equivale a las amplitudes.

Al considerar la inestabilidad gravitacional propuesta por Jeans, se puede obte-
ner unos resultados interesantes sobre la formación de la estructura:

Para un fluido homogéneo e isotrópico, se tiene que a medida que el sistema
evoluciona se van generando pequeños cambios en la densidad δρ y en la velocidad
δv.

De igual manera se plantea que la aparición de una inhomogeneidad en la dis-
tribución de materia δρ generará un cambio en la fuerzas que preservan la homo-
geneidad. Entonces si δρ > 0 la fuerza de gravitación Fg responsable del colapso,
deberá ser mayor que la fuerza de presión Fp(responsable del no colapso), enton-
ces Fg > Fp. Esta ultima afirmación da la condición necesaria para la formación
de estructuras. Usando esta idea se puede determinar el radio necesario para el cuál
se cumple la desigualdad, también conocido como el radio de Jeans λ.

1Cuando se supone un universo plano, se consideró la aparición de las ondas planas
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2.3 Formación de estructuras

Fg ≈ Gρλ y Fp ≈
v2s
λ

(2.36)

λ2 >
v2s
Gρ

, (2.37)

de una forma similar se puede llegar al tiempo gravitacional de caída libre

τf−f ≈
1

(Gρ)1/2
. (2.38)

2.3.2 Régimen no lineal para la formación de estructuras

Cuando se observa el universo en sus etapas tempranas, antes de la era de la re-

combinación1, se considera que las fluctuaciones δ en la materia eran despreciables

(δ � 1). La anterior aproximación solo permite resolver el régimen lineal, por

ende no funciona al querer describir el Universo actual a escalas galácticas, don-

de se manifiesta una alta no linealidad. Sin embargo, si se pretende determinar la

evolución dinámica y de las estructuras del Universo a escalas mayores como en la

actualidad, donde δ � 1, es necesario hacer uso de otro método o aproximación

que permita reconstruir la dinámica del universo. Cabe resaltar que estos métodos

o aproximaciones son altamente complicados y muchas veces no es posible llegar a

soluciones analíticas, por esto se hace uso de los métodos numéricos que permiten

encontrar aproximaciones a las soluciones.

Una forma de poder aproximar el comportamiento del régimen no lineal que

presenta el Universo actualmente, es considerando la aproximación de Zeldovich,

la cual provee una descripción apropiada del régimen quasi-lineal.

2.3.2.1 Aproximación de Zeldovich

Bajo el régimen no lineal, es posible llegar a resultados importantes de una forma

analítica, asumiendo ciertas aproximaciones. Un caso particular es la aproximación

1Instante en el universo donde la temperatura bajo lo suficiente para poder permitir la combi-
nación de los electrones con los núcleos generando los primeros átomos. Antes de este instante se
conoce como la época dominada por la radiación, electrones y protones libres.
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de Zeldovich, que además de presentar unos resultados muy congruentes con las

observaciones, permite llegar a ellos de forma analítica.

Es posible usar la aproximación de Zeldovich si se supone que las escalas de

la perturbación son menores que la distancia dH (radio de Hubble), lo cual permite

hacer un análisis Newtoniano. La aproximación Zeldovich además comienza con

suponer un universo homogéneo, con densidad uniforme ρb(t), el cual presenta

pequeños crecimientos en las perturbaciones. Considerando la posición de cada

porción del fluido r(t) en coordenadas Lagrangianas y relacionadas con la posición

inicial q

r(t) = a(t)q . (2.39)

Bajo la aproximación lineal, lo necesario para poder reproducir un crecimiento

en las perturbaciones es adicionar una función separable dependiente de t y q,

f(t)p(q) = a(t)b(t)p(q), que se puede representar de la forma

r(t) = a(t)x(t) = a(t)[q + b(t)p(q)] (2.40)

donde x representa la coordenada comovil, a(t)q la expansión cosmológica y b(t)p(q)

la perturbación. Se sabe además que b(t) describe la evolución de la perturbación

en el régimen lineal. Por tanto la ecuación (2.40) es capaz de describir la evolución

lineal.

Para poder demostrar que la ecuación (2.40) evoluciona linealmente, es nece-

sario poder conocer cómo evolucionan las perturbaciones de la densidad de cada

porción del fluido, bajo el régimen de la ecuación (2.40). Al considerar ρ̄ como

la densidad inicial sin perturbación, por conservación de la masa se obtiene lo si-

guiente

ρ(r, t)d3r︸ ︷︷ ︸
Masa en cualquier instante

= ρ̄d3q︸︷︷︸
Masa inicial

. (2.41)

Por lo tanto
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ρ(r, t) = ρ̄ det(∂qi/∂rj) =
ρ̄/a3

det(∂xj/∂qi)
=

ρb(t)

det(δij + b(t)(∂pj/∂qi))
, (2.42)

donde ρb(t) = ρ̄/a3(t). Calculando el Jacobiano de primer orden de la perturbación

δρ

ρ
=

(ρ− ρb)
ρb

= −b(t)∇q · p . (2.43)

Cuando se observa la solución de la teoría lineal se tiene

δρ

ρ
= g(t) =

∑
k

Ak exp(ik · [q + b(ti)p(q)]) , (2.44)

donde g(t) describe la evolución del contraste de densidad, y Ak es la transformada

de Fourier del contraste de densidad inicial. Para un tiempo inicial se tiene que

b(t)p� q, entonces

p(q) =
∑
k

ik

k2
Ak exp(ik · q) . (2.45)

Esta ultima ecuación implica que la ecuación (2.40) sí es capaz de reproducir

el régimen lineal. De igual manera, usando el resultado anterior es posible escribir

p(q) de la forma

p(q) = ∇qΦ0(q), (2.46)

donde

Φ0(q) =
∑
k

Ak exp(ik · q)

k2
. (2.47)

Usando una de las ecuaciones de Friedmann ä = −(4πGρba)/3 es posible

escribir la ecuación
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∇2
qΦ0 =

4πGa2(ρ− ρb)
3abä

. (2.48)

Con ello se obtiene la forma del potencial gravitacional perturbado

∇2
xφ = 4πGa2(ρ− ρb) , (2.49)

donde φ = 3aäΦ0. Entonces Φ0 es proporcional al potencial gravitacional de la

teoría lineal y p(q) es proporcional al campo de velocidad peculiar de la teoría

lineal.

Por lo tanto, p(q) es un gradiente de una función escalar, y el Jacobiano de la

ecuación (2.42) da como resultado una matriz simétrica; la cual puede ser diagona-

lizada en cada punto q, para producir un conjunto de autovalores−λi(q). Ahora, si

los autovalores del Jacobiano (∂pi/∂qi) son de la forma [−λ1(q),−λ2(q),−λ3(q)]

entonces la densidad de perturbación está dada por

ρ(r, t) =
ρb(t)

(1− b(t)λ1(q))(1− b(t)λ2(q))(1− b(t)λ3(q))
. (2.50)

Esta ecuación representa los cambios producidos por la deformación de un cubo

infinitesimal, siendo consecuente con los cambios en la densidad. A medida que

aumenta la perturbación, la función b(t) también cambia con el tiempo; además

el signo de los autovalores proporcionan información de la dinámica del sistema:

Cuando se tiene que λi > 0, el autovalor va en dirección contraría al gradiente del

campo de densidad, entonces colapsa. Mientras que si λi < 0, el autovalor va en la

misma dirección del gradiente del campo de densidad, conllevando una expansión.

Donde el gradiente del campo de densidad tiene la dirección del autovector ei. Los

autovalores se pueden diferenciar uno del otro, de la forma λ1 ≥ λ2 ≥ λ3. El valor

particular de cada autovalor λi, proporciona información de la dinámica (colapso o

expansión) de la materia en ciertas regiones del espacio, dando un criterio para la

clasificación de las estructuras.
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Figura 2.4: Comparación entre el modelo de N-cuerpos (a) y la aproximación de
Zeldovich [12], para las mismas condiciones iniciales; Dejando ver la alta similitud y
la buena aproximación del método de Zeldovich en el régimen no lineal.
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“ La verdad siempre se halla en la
simplicidad y no en la multiplicidad
y confusión de las cosas."

Isaac Newton

Capítulo

3
Teoría sobre AGN

Al observar la luz de las galaxias en el óptico e infrarrojo cercano, se ve que

su distribución de energía espectral es dominada mayormente por la radiación pro-

veniente de las estrellas, con una pequeña contribución de polvo y gas. En una

primera aproximación se puede asumir que el espectro de una estrella es equiva-

lente al espectro de Planck, suponiendo además que el espectro de las galaxias es

la superposición de espectros estelares, entonces el espectro de las galaxias sería la

superposición de espectros de Planck, definidos en un rango de temperaturas.

Sin embargo, algunas galaxias presentan anomalías en sus espectros, mostran-

do una distribución de energía muy alta en comparación con los espectros de las

galaxias típicas. Algunas enseñan líneas de emisión en zonas poco comunes, y otras

en rangos muy amplios, desde las longitudes de onda del radio hasta rayos-X, y al-

gunas hasta rayos gamma (ver figura 3.1). Estas emisiones se originan en regiones

muy centrales de la galaxia, por lo cual se les dio el nombre de Núcleo Activo de

Galaxias (AGN por sus siglas en ingles).

Se considera que el causante de la activación de los AGNs es la acreción de gas

frío al interior del AGN durante un gran periodo de tiempo. La interacción entre

galaxias puede provocar una perturbación en el potencial gravitacional, haciendo
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que el gas colapse hacia el interior de las galaxias y por ende a los BHs, esto

producto de fuerzas de marea y torques gravitacionales.

En la actualidad existe una clasificación para los diferentes tipos de AGNs (ver

sección 3.2). En específico están los cuásares que son objetos muy luminosos, don-

de su brillo puede superar por un factor de cien el brillo de su galaxia anfitriona. Los

procesos que ocurren al interior de un AGN son los más energéticos en el ámbito

de la astrofísica.

3.1 Introducción a AGNs
Los AGNs son considerados los motores centrales de las galaxias. Su actividad

nuclear es producto de la acreción prolongada de materia hacia el interior del AGN.

Si se desea profundizar más en la teoría de los AGNs, se recomienda abordar

los textos: [36] y [11]. Estos fueron los textos en que se baso este capítulo.

3.1.1 Historia

En la época de 1908, se observó que la galaxia NGC 1086 presentaba fuertes lineas

de emisión que eran poco comunes. En 1943, Carl Seyfert a través de un análisis

sistemático pudo identificar una nueva clase de galaxia, las cuales llevan su nombre.

Estos núcleos de galaxias activas (Seyferts) presentan un alto brillo superficial, y

su espectro en la región central está dominado por fuertes líneas de emisión y de

alta extinción.

Los catálogos 3C y 3CR (Catálogos en infrarrojo)1 permitieron encontrar ob-

jetos muy puntuales con lineas características de emisión. Esta alta emisión no

permitía determinar la forma del objeto central que hospedaba la galaxia. Solo fue

cuando se pudieron construir telescopios con un poder de resolución mayor que se

pudo ratificar que eran fuentes puntuales. A medida que fue pasando el tiempo y

se mejoraron las observaciones, se empezaron a encontrar más fuentes con estas

características. A estos cuerpos se les denomino Cuásares2.

1Catálogo de observaciones hechas con el Cambridge four-element interferometer a una fre-
cuencia de 159MHz

2Cuásar viene del ingles Quasars (quasi-stellar radio source)
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Los cuásares son un tipo específico de AGNs. Sin embargo, una buena forma

de conocer las propiedades y arquetipos de AGNs, es identificando las propiedades

de los cuásares. Es por esto que a continuación se presenta una clasificación sobre

los diferentes cuásares. La figura (3.1) presenta un espectro típico de AGN, cabe

resaltar que dicha imagen es la superposición de espectros de QSOs

Figura 3.1: Espectro combinado de varios QSOs, usando las observaciones del Large
Bright Quasar Survey [17].

3.1.2 Propiedades fundamentales de los cuásares

Por lo general los cuásares presentan una serie de características que son comunes

en varios tipos de AGNs:

- Son fuentes de radio puntuales.

- Emite en todas las longitudes de onda, desde el radio a los rayos-X.

- El flujo de la fuente varía en casi todas las frecuencias y longitudes de onda.

- En general se encuentra que la escala de tiempo de variabilidad es más peque-

ña y su amplitud más grande, cuando se va ha frecuencias más altas.

- El espectro óptico es muy azul (U − B < −0,3). La mayoría de los cuásares

presentan un corrimiento al rojo alto z . 2.

- El espectro continuo de un cuásar puede ser descrito por una ley de potencias,

sobre un rango de frecuencias muy alto.

Sν ∝ ν−α , (3.1)
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donde α indica el índice espectral: Cuando α = 0 entonces se tiene un espectro

plano, si α = 1 se tiene un espectro en el cual la misma energía es emitida en cada

intervalo de logarítmico de las frecuencias.

3.1.3 Cuásares, radio fuentes

La morfología de los cuásares en el régimen del radio depende de la frecuencia

observada. La morfología del cuásar en una forma simple se puede ver constituida

por varias fuentes extendidas y un núcleo central muy compacto (ver figura 3.4).

En algunas ocasiones es posible observar fuentes extendidas llamadas lóbulos, que

se extienden de manera casi simétrica a lo largo de una línea recta. Estos lóbulos se

encuentra conectados con el núcleo central por medio de los jets, que es producto

de las partículas cargadas provenientes del núcleo. El tamaño del sistema en general

puede alcanzar hasta 1 Mpc de longitud.

3.1.3.1 Clasificación de las fuentes de radio.

Las fuentes de radio extendidas se dividen en dos tipos:

Fanaroff-Rile Tipo I (FR I), son fuentes más brillantes cerca al centro, su brillo

superficial decrece hacia el exterior. Poseen una luminosidad típica deLν(1,4GHz) .

1032erg−1Hz−1.

Fanaroff-Rile Tipo II (FR II), son fuentes que presentan características contra-

rias a las (FR I). Su brillo incrementa hacia el exterior, presentando un brillo mayor

que las (FR I), Lν(1,4GHz) & 1032ergs−1Hz−1, a menudo estas fuentes de radio

presentan jets ( Subsección 3.3.3).

3.1.3.2 Radiación Sincrotrón

La forma espectral y el alto grado de polarización de la luz proveniente del AGN,

se interpreta de tal manera que la emisión de radio es resultado de la radiación

sincrotrón1 de electrones relativistas al interior del AGN. Dicha radiación es el

producto de electrones que se propagan a través de un campo magnético a lo largo

1Radiación electromagnética producida al someter a partículas cargadas a velocidades muy
altas (cercanas a la velocidad de la luz).
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de un helicoide, produciendo una fuerza de Lorentz, que los lanza en dirección

perpendicular al campo magnético.

El grado de polarización de un conjunto de electrones depende de la comple-

jidad del campo magnético. Si el campo es homogéneo la medida de polarización

observada puede ser mayor al 75 %. La radiación sincrotrón sigue una ley de poten-

cias, sí y solo sí la distribución de energía de los electrones también se comportan

como una ley de potencias.

3.2 Tipos de AGNs
Es importante considerar que la diferencia entre los AGNs no radica necesariamen-

te en su forma física. En el contexto de un modelo unificado de AGNs, la distinción

entre diferentes tipos está relacionada con la dirección de la linea visual, entre la

fuente (AGN) y el observador (Telescopio) (ver figura 3.2).

3.2.1 Objetos cuasiestelares (QSOs)

Una pequeña cantidad de cuásares presentan un flujo inusual en el rango óptico del

azul. La presencia de estos objetos en regiones fuera del rango del radio presenta

un gran problema para poderlos observar, y siendo además fuentes muy puntuales.

Las propiedades ópticas de estos objetos son casi indistinguibles de los cuá-

sares. En particular, tienen distribución de energías hacia el azul, resultado de la

forma de búsqueda; además presentan fuertes y anchas líneas de emisión y en ge-

neral un alto corrimiento al rojo. Por sus propiedades tan parecidas a los cuásares

son llamados como radio-quiet quasars ó quasi-stelar objects, QSOs. Los QSOs

son los AGNs de mayor luminosidad, la cual puede ser 1000 veces más que la

luminosidad de la galaxia donde se hospeda.

3.2.2 Galaxias Seyfert.

Como se discutió anteriormente las galaxias Seyferts fueron los primeros AGNs

descubiertos. La luminosidad de las Seyferts es considerablemente menor que la

de los QSOs. Las observaciones en el óptico permiten identificar que las Seyferts
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son objetos que se encuentra en el centro de las galaxias espirales, presentando un

núcleo extraordinariamente brillante, con líneas de emisión fuertes y anchas.

Se conocen dos tipos de galaxia Seyfert, las Tipo 1 y las Tipo 2: Las Tipo 1 pre-

sentan líneas de emisión muy anchas, lo que supone velocidades de rotación mayor.

Las Tipo 2 presentan líneas de emisión más estrechas. Al observar el espectro en

el óptico en las Seyfert 1 se identifica que son muy similares a los QSOs. No se

conoce una diferencia física entre estos dos objetos, la única diferencia es debida a

la luminosidad en sus núcleo.

3.2.3 Radio galaxias

Las radio galaxias son galaxias elípticas que tienen como huésped un AGN. Entre

las radio galaxias más conocidas se encuentran Cygnus A y Centuarius A. Al igual

que se hizo con las galaxias Seyferts, las radio galaxias también presentan una

clasificación debida al ancho de sus líneas de emisión. Están las radio galaxias de

línea ancha (BLRG) y las radio galaxias se línea estrecha (NLRG).

En general los dos tipos de radio galaxias se pueden considerar como radio

fuerte Seifert 1 y Seyfert 2, la única diferencia entre Seyfert y radio galaxia es la

morfología de la galaxia donde estás hospedadas.

3.2.4 Variables Opticamente Violentas

Existe otra clase de QSOs, que están caracterizados por su fuerte y rápida varia-

bilidad en su radiación óptica. Son conocidas como OVVs 1 (Variables Ópticas

Violentas). Estos objetos presentan una variabilidad en escala de tiempo de días.

Además de su alta variabilidad, también presentan una muy alta polarización de la

luz óptica y fuertes emisiones en radio. Estas fuentes presentan longitudes de onda

fuera del rango óptico, aumentando su radiación con escalas de tiempo más cortas

y amplitudes más grandes, a medida que se mueven a frecuencias más altas.

1Del ingles Optically Violently Variables
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3.2.5 Objetos BL Lac

Los BL Lacs son AGNs con una muy fuerte variabilidad en la radiación, como los

OVVs, pero sin fuertes líneas de emisión y absorción, haciendo casi imposible la

determinación de su corrimiento al rojo z. La luminosidad óptica de algunos BL

Lacs cambia en varias magnitudes si se observa durante periodos de tiempo muy

largos.

Algo notable de vez en cuando es el bajón en la luminosidad del AGN. A ve-

ces se observan líneas de emisión y luego aparece un BL Lac como un OVV. Por

este extraño motivo a los OVVs y BL Lacs se les denomina Blazars. Los Blazars

son fuentes de radio con variabilidad violenta y radiación energéticamente fuerte

(radiación γ).

Figura 3.2: Los diferentes tipos de AGNs solo dan información de que lugar del AGN
se está observando [36].

3.3 El Enigma Central: Agujero Negro
En la teoría de los AGNs, ha existido una duda sobre el proceder de la energía que

estos emanan, en especial ¿Cómo es producida? Una de las primeras hipótesis que

se propusieron plantea que dicha energía es originada por un objeto muy masivo en

su interior, muy cercano al centro. El objeto propuesto lleva por nombre Agujero
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Negro (BH, Black Hole), nombre que proviene del hecho tener una velocidad de

escape mayor a la velocidad de la luz. Este es presentado como un objeto altamen-

te compacto, que acreta materia de su alrededor. A continuación se presentan una

serie de propiedades observacionales en los AGNs que argumentan la existencia de

un BH:

- Se encuentran lóbulos formados por jets producto del AGN que alcanzan un

tamaño mayor a 1 Mpc. Usando esta escala de longitud es posible medir el tiempo

en que ha estado activa la fuente. Para esta escala de longitud se tiene que el tiempo

de vida es mayor a 107años.

-La luminosidad de los QSOs es aproximadamente Lbol ∼ 1047ergs. Asumien-

do que la luminosidad no cambia sustancialmente durante el tiempo de vida de la

fuente, es posible medir la energía total radiada

E & 1047erg/s× 107yr ∼ 3× 1061erg . (3.2)

-Para escalas de tiempo de días se tiene que la luminosidad de los AGNs varia

en un %50. Estas variabilidades permiten encontrar un límite superior para la ex-

tensión espacial de la fuente. Para una fuente puntual se tiene que la extensión es

R . 1 día luz ∼ 3× 1015cm.

3.3.1 La existencia de los Agujeros Negros

Usando la información observacional expuesta anteriormente y suponiendo que la

producción de energía es de naturaleza gravitacional, es posible derivar la energía

del AGN. Suponiendo lo anterior, la forma clásica más eficiente de transformación

de energía es por medio de la fusión nuclear.

La fusión del hidrógeno, produce 8Mev/nucleon. La máxima eficiencia de fu-

sión nuclear es ε . 0,81 %, donde ε es la fracción de masa del combustible que es

convertido en energía. De acuerdo con la ecuación

E = εmc2 , (3.3)
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la energía por fusión nuclear es E = 3 × 1061 erg. Entonces la masa que produce
el combustible necesitaría ser

m =
E

εc2
∼ 4× 1042g ∼ 2× 109M� . (3.4)

Al suponer que la naturaleza de la energía inicialmente es meramente gravi-
tacional, se tiene entonces que a medida que la materia cae dentro del BH pierde
energía potencial, pero adquiere energía cinética . Al convertir la energía cinética
en energía interna (calor) que será emitida en forma de radiación.

3.3.2 Proceso de acreción
A medida que el gas cae hacia un objeto compacto, las partículas de gas pier-
den energía potencial que a su vez se convierte en cinética. Considerando que el
momentum angular del gas es no nulo, se tiene certeza que el gas no puede caer
directamente hacia el objeto. A medida que este cae, siente una fricción por la inter-
acción con las otras partículas circundantes, lo que se traduce en una transferencia
de momentum, que dará como resultado la formación de un disco de acreción per-
pendicular al momentum angular del BH. La fricción en el disco será la responsable
de disminuir la velocidad de rotación de las partículas, haciendo que estas caigan
hacia el centro y sean acretadas por el BH.

De acuerdo con el teorema del virial, la mitad de la energía potencial se ha
cambiado en energía cinética. Por tanto, la mitad de la energía se ha convertido en
energía de rotación. Así, la mitad de la energía potencial se convirtió en energía
interna.

La energía generada por la fricción viscosa en el disco no es suficiente para que
el gas pueda escapar de allí, pero aun así es capaz de calentar el gas y producir un
engrosamiento en el disco, como en la figura (3.2).

3.3.3 Generación de Jets
Los jets son producidos por partículas cargadas eyectadas desde el centro del AGN
a velocidades relativistas. Estas partículas son aceleradas desde el núcleo del AGN
en dos direcciones opuestas. Una hipótesis de este fenómeno es el impulso produci-
do por la extracción de energía cinética de rotación del BH, a través del mecanismo
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de Blandford- Znajek [6]. Sin embargo este mecanismo no es claro aún, existen

dos hipótesis que pretenden explicar la extracción de energía y momentum angular

del BH rotante. La primera hipótesis argumenta que la extracción implica un cam-

bio en el campo electromagnético generado por el BH, el cual origina corrientes

que redireccionan las partículas cargadas que se acercan al BH, formando los jets.

La segunda hipótesis se diferencia de la primera al argumentar que el campo elec-

tromagnético es generado por el plasma que orbita en el disco de acreción, cuyo

cambio genera corrientes que también redireccionan las partículas cargadas que se

acercan al BH (ver figura 3.3). La generación de jets es aún un problema abierto en

la astrofísica.

Al observar un AGN es común ver que los jets producidos son extremadamente

delgados y muy rectos. Lo cual implica que los procesos que lo generaron ocu-

rrieron muy al interior del disco de acreción, donde el núcleo es el responsable de

colimar estos rayos de alta energía. Una de las explicaciones para el mecanismo

de colimación más aceptada en la actualidad es el modelo .acrección-eyección"[5].

Este mecanismo argumenta que el campo magnético presente en el disco de acre-

ción que rodea al BH, puede enrollarse transfiriendo momentum angular del disco

de acreción a lo largo de las lineas de campo y arrastrando el material con él, dando

como resultado un material que sale colimado desde el BH.

Figura 3.3: Bosquejo del modelo de la estructura del núcleo del AGN [11], donde se
puede ver el mecanismo de Blandfort- Znajek
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3.3.4 Formación de Lóbulos

Cuando los jets expulsan las partículas altamente cargadas del núcleo, estas llevan

consigo una energía cinética. A medida que se desplazan por el medio intergalác-

tico van perdiendo energía y se van desacelerando. Las partículas que van adelante

del flujo de materia, son las que más siente la interacción con otras partículas y

se van ralentizando de una forma más brusca, formando un frente de choque. Este

frente de choque termaliza la energía cinética y calienta el material alrededor, lo

que hace que se expanda y cree el lóbulo, como se observa en la figura (3.4).

Figura 3.4: Simulación de un AGN [36]. En la parte central se encuentra el BH,
los jets son por donde se desplaza la materia y los lóbulos son los grumos donde se
aglomera la materia que viene del núcleo.

3.4 Modelo Unificado
Conforme a todo lo presentado, se puede identificar que los AGNs presentan cierta

similitud, por tanto se ha pretendido construir un modelo que permita unificar la

gran variedad de estos objetos. Esta clasificación va depender de las propiedades

físicas que comparten los diferentes tipos de AGNs, entre estas propiedades están:

- Todos los AGNs hospedan un SMBH en su interior.

- Todos los AGNs tiene un disco de acreción que alimenta el BH.

- Todos los AGNs van a estar caracterizados por la masa del BH MBH y de la

rata de acreción ṁ. MBH permite relacionar la luminosidad máxima del SMBH.
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- La morfología de la galaxia anfitriona también permite clasificar, como por
ejemplo: Las radio galaxias están en galaxias espirales, mientras que las Seyferts
en galaxias espirales.

Con estos criterios se pretende construir un modelo de clasificación más amplio,
que permita albergar todos los tipos de AGNs y de los cuales se pueda construir un
modelo unificado, que tenga en cuenta los procesos ya mencionados. Su motor
central es un disco de acreción que orbita alrededor de un SMBH que gira. El
AGN es alimentado por gas frío que colapsa por fuerzas de marea producto de la
interacción con otra galaxia. Su energía es producto de la conversión de energía
potencial gravitacional en radiación sincrotrón, la energía cinética rotacional del
SMBH también aportar a la energía del AGN. La linea de visión del observador
(ver figura 3.2) y la taza de acreción de materia del AGN y del SMBH indican el
tipo de AGN.
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“ Comprender las cosas que nos ro-
dean es la mejor preparación para
comprender las cosas que hay mas
allá."

Hipatia

Capítulo

4
Modelo de Espín

El espín1 de BH se sospecha que es un parámetro relevante para la dinámi-

ca cerca al centro de las galaxias, se cree que su importancia influye en parte a

la dicotomía que existe entre radio loud AGNs y radio quiet AGNs. Este será el

responsable de decir si existe alguna relación entre los AGNs y el entorno que ha-

bitan. En esta sección se presentarán los modelos que dan pie al origen, evolución

y alineamiento de los espines de los BHs.

4.1 Agujeros Negros Super Masivos (SMBHs)
Los SMBHs son objetos altamente masivos, que presenta un rango de masas entre

106M� .MBH . 109M� [27]. Una de las evidencias que sugiere la existencia de

los SMBHs, es que serían los causantes de la cantidad de energía que es emitida

por los AGNs debido a la acreción de materia (mirar capitulo 3.3). Observaciones

en regiones centrales de las galaxias, presentan un incremento en la razón masa-

luminosidad [36], el cual no puede ser explicado por la presencia de poblaciones

1El espín hace alusión al momentum angular, para los BHs rotantes se hace uso de la métrica
de Kerr.
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estelares, indicando que hay una objeto muy masivo que no presenta una lumino-
sidad considerable, permitiendo postular la existencia de un SMBH ubicado en la
parte central de la galaxia.

La presencia de un SMBH en la galaxia solo influye dinámicamente en lugares
cercanos a él (centrales). Usando la dispersión de las velocidades para estrellas
cercanas al centro es posible encontrar un valor para la masa del objeto central,

rBH =
GMBH

σ2
(4.1)

donde σ es la dispersión de la velocidad, obtenida de medidas observacionales.
En el contexto cosmológico se considera que la mayoría de las galaxias hos-

pedan un SMBH en su interior, muy cercano al centro. Donde su existencia es
predicha por la teoría [36], consecuencia de la relatividad general y de la teoría de
formación de galaxias.

La importancia de los SMBHs radica en su propiedad de acretar materia y con-
vertirla en energía, esta energía liberada se conoce como feedback de agujero negro.
Para galaxias grandes, el feedback es el responsable de que la galaxia deje de pro-
ducir estrellas, debido a que este calienta el gas impidiendo el colapso gravitacional
por parte de las nubes de gas, y por ende impidiendo la formación estelar [13].

Yendo en dirección de poder conocer la información sobre el espín del BH o
SMBH, es necesario saber cómo se originan y evolucionan los BHs. Es imperativo
por tanto entender la teoría que abarca la evolución y crecimiento de los BHs.

4.1.1 Crecimiento de SMBHs
El proceso de crecimiento de un SMBH esta determinado por su rata de acreción
de masa. En la actualidad hay tres maneras posibles para el crecimiento del SMBH:
fusión de BHs, colapso de nubes frías de gas que está alrededor galaxia y fusión
entre galaxias [15].

4.1.1.1 Fusión de BHs

En fusión entre galaxias, se asume que los BHs van ha dirigirse al centro de la
galaxia por fricción dinámica de estrellas cercanas o fricción viscosa por gas cir-
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cundante, Estas fricciones hacen que los BHs pierdan momentum angular, dando

como resultando una disminución en la separación entre ellos, y posteriormente re-

percutir en una fusión [15]. También la perdida de energía debido a emisión de las

ondas gravitacionales hace que la distancia entre los dos cuerpos se vaya reducien-

do. A medida que pasa el tiempo la amplitud y energía de las ondas gravitacionales

aumenta a medida que la separación entre los BHs binarios es menor, dando como

resultado la coalescencia entre los dos BHs [15].

4.1.1.2 Colapso de nubes de gas

Otra manera de acretar gas frío es por medio del método de radio-mode. Este me-

canismo consiste en que el gas que es expulsado y calentado por la explosiones de

supernovas o por el mismo SMBH, después de un largo tiempo se enfría y colapsa

al centro de la galaxia, donde se encuentra con el BH [15].

4.1.1.3 Colisión de galaxias

La dinámica del universo y las observaciones, dejan ver que la interacción entre

galaxias no es un fenómeno extraño, siendo la colisión entre ellas un resultado es-

perado. Las galaxias espirales en su interior, en especial en la parte más interior

del disco, presentan una abundancia de gas frio, potencial para la formación de es-

trellas, crecimiento de un BH y activación de un AGN. El proceso de fusión entre

galaxias se distingue por fusiones mayores y menores1: las fusiones mayores están

asociadas colisiones donde la masa de los dos cuerpos son equivalentes (Andro-

meda y Vía láctea), mientras en las fusiones menores la diferencia entre masas es

considerable (Vía láctea y nube de magallanes). Cuando colisionan las dos gala-

xias, ya sea una fusión mayor o menor, producen un incremento en la formación

estelar debido a la disponibilidad de gas frío de ambas galaxias. No todo el gas frío

producto de la colisión se transforma en estrellas, parte de este gas cae al centro

de la galaxia ya fusionada y empieza a alimentar a los BHs provenientes de cada

galaxia, los cuales posteriormente se fusionaran (ver 4.1.1.1).

1El proceso de fusión introduce un cambio en la morfología de las galaxias. Si es una fusión
menor es posible que no altere la morfología de la galaxia más masiva, de manera considerable,
mientras que las fusiones mayores transforma drásticamente la forma de las galaxias.
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4.2 Evolución de espín
La evolución del espín del SMBH está relacionada con la tasa de acreción de mate-

ria por parte del SMBH [21], y por la coalescencia de los BHs [14]. Al considerar

el interior de un AGN, se tiene entonces una estructura compuesta por un disco

de acreción que orbita alrededor de un SMBH. Suponer que tanto el SMBH co-

mo el disco de acreción rotan, implica un momentum angular (espín) tanto para el

SMBH Jbh, como para el disco de acreción Jd. Los efectos relativistas producidos

por el BH rotante, generan alrededor de él una torsión en el espacio-tiempo (Efec-

to Lense-Thirring). La torsión que actúa sobre ambos cuerpos rotantes conduce a

alinear los espines, sin cambiar sus magnitudes [21].

El espín del SMBH puede ser definido como Jbh = |a|GM2
bh/c [15], donde a

(normalización del momentum angular del BH) es el parámetro de espín, acotado

entre −1 ≤ a ≤ 1: Sí a = −1 el BH está rotando en dirección contraría al disco

de acreción, sí a = 1 el BH y disco rotan en la misma dirección. Jbh juega un

papel crucial en regiones cercanas al BH, determina la eficiencia de convertir la

materia en radiación en un disco de acreción, se cree además que su dirección está

relacionada con la dirección del jet de AGN [15].

4.2.1 Acreción de gas

Como se expuso anteriormente, alrededor del SMBH existe un disco de acreción,

que es originado por la conservación del momentum angular de una porción de gas

que cae al disco de acreción. Siguiendo lo propuesto por [24], el gas que se encuen-

tran el disco de acreción pierden momentum angular debido a torques producidos

por los campos magnéticos y fricción viscosa, a medida que pierden momentum

angular se van adentrando más en el disco, hasta llegar al borde interior del mismo.

La orbita más interior es denominada como la ultima orbita estable (LSO por sus

siglas en ingles). Si el gas se adentra en esta órbita será acretada con seguridad por

el BH. El radio para la LSO en términos del momentum angular del BH se puede

reescribir de la forma [2]:

r̂lso =
rlso
Rg

= 3 + Z2 ± [(3− Z1)(3 + Z1 + 2Z2)]
1/2 , (4.2)
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donde Rg es el radio gravitacional, definido como la mitad del radio de Schwarz-

child del BH,

Rg = Rschw/2 =
GMbh

c
. (4.3)

Para valores de a < 0 se toma el signo positivo de la ecuación (4.2), indicando

que el BH rota de manera contraría al gas que está en la LSO, si a > 0 se toma el

signo negativo de la ecuación (4.2), obteniendo lo contrario, el BH rota en la misma

dirección del gas. Los parámetros Z1 y Z2 se escriben de la forma:

Z1 = 1 + (1− a2)1/3
[
(1 + a)1/3 + (1− a)1/3

]
, (4.4)

Z2 = (3a2 + Z2
1)1/2 . (4.5)

Un parámetro de gran importancia es la eficiencia radiativa del disco de acreción

del BH εr. Este parámetro indica la fracción de energía liberada por la materia que

rota alrededor del BH. Al suponer un BH que rota, la eficiencia radiativa dependerá

del parámetro de espín a [30]:

εr ≡ 1−

√
1− 2

3

1

r̂lso(a)
, (4.6)

en otras palabras: Entre más acreta el BH menos irradia este ó entre más irradia el

BH menos acreta.

A medida que el material cae dentro de la LSO y posteriormente al BH, empieza

transferir energía por unidad de masa ẽlso y momentum por unidad de masa l̃lso al

BH. Al considerar la masa contenida en una región muy cerca a LSO como dM0,

es posible calcular el cambio de la masa y del momentum angular del BH, de la

forma [15]:

dMbh =
ẽlso
c2
dM0, dJbh = l̃lsodM0 . (4.7)

La ecuación (4.7) se relaciona con la ecuación para el espín del BH total Jbh de la

forma:

da

d lnMbh

=
1

Mbh

c3

G

l̃lso
ẽlso
− 2a , (4.8)
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La integral a esta ecuación es obtenida en [1], dando como resultado:

af =
1

3
r̂2lso

Mbh

M f
bh

1−

3r̂lso

(
Mbh

M f
bh

)2

− 2


1/2
 , (4.9)

cuando M f
bf/Mbh ≤ r̂

1/2
lso , donde af y M f

BH corresponden al parámetro de espín y

masa final del BH. Si M f
bf/Mbh > r̂

1/2
lso entonces el espín final siempre es igual a

uno. La ecuación (4.9) determina la evolución del parámetro de espín a, durante

el tiempo de acreción para un estado inicial de co-rotación ó contra-rotación del

disco.

Figura 4.1: Estructura del sistema BH y disco de acreción ambos rotantes y desali-
neados.

4.2.1.1 Acreción de gas en discos desalineados

Siguiendo lo anteriormente expuesto, se tiene un disco de acreción que orbita al-

rededor de un BH. Los dos sistemas al estar rotando presentan un momemtum

angular Jbh y Jd. Gracias al análisis y resultados en 4.2.1 es posible asumir que la

evolución del espín del BH, depende de la masa acretada por el mismo, ecuación

(4.9). El proceso de acreción y la cantidad de masa acumulada trasciende el análisis

que se pretende realizar, sin embargo es posible tener un estimativo de estos proce-

sos a partir de lo siguiente: Considerar el caso más general, donde se tiene que el

disco de acreción rota en un plano diferente al plano ecuatorial del BH (los espines

están desalineados), (ver figura 4.1). Al considerar este sistema se tiene entonces,

que el disco de acreción genera un torque entre el disco de acreción y el BH debido

al efecto Lense-Thirring (LT), producto de la rotación del BH. El efecto LT puede
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4.2 Evolución de espín

ser escrito de la forma:

∂L

∂t
= Ωp × L , (4.10)

donde L es el momentum angular por unidad de área del disco y Ωp es rata de
precesión, definida de la forma:

Ωp =
2G

c2
Jbh
R3

, (4.11)

donde R es la distancia al BH [34]. La viscosidad del disco determina la evolución
de los espines, entre menos sea la viscosidad del disco, menor su tiempo de alinea-
ción, pero si es lo suficientemente alta, las partículas del interior generan otro disco
deformado (warp) (ver figura 4.2), que se alinea con el espín del BH. Por tanto,
se hace necesario introducir las escalas de tiempo que den información de la diná-
mica del sistema con alta viscosidad: Se introduce la escala de tiempo de acreción
tacc ≡ R2/ν1(R), que cuantifica el tiempo que demora el gas del disco en caer al
BH; la escala de tiempo warp twarp ≡ R2/ν2(R), equivale al tiempo de difusión de
las perturbaciones verticales, e.i. el warp [9].

Figura 4.2: Esquema del sistema donde se ha dado una región warp. Se observan los
diferentes espines de cada objeto, el radio warp, radio de la LSO. [9]

Sin embargo, el plano ecuatorial del disco warp1 no mantiene la misma dirección,
este precesa al rededor del plano ecuatorial de BH. El tiempo de precesión esta
definido como [15]:

tprec =
2π

Ωp(R)
. (4.12)

1disco interno que es deformado por los torque de marea producto de la alta viscosidad en el
disco de acreción.
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4. MODELO DE ESPÍN

Las escalas de tiempo permiten indicarnos si el torque producto del efecto LT,
puede alinear los espines. La condición necesaria para el alineamiento es tprec .

twarp [29]. A partir de estas, es posible obtener el tamaño del disco deformado
Rwarp, en términos del radio de Schwarzschild RSchw, el cual se puede escribir de
la forma [40]:

Rwarp

RSchw

= 3,6× 103a5/8
(

Mbh

108M�

)1/8

f−1/4

(
ν2
ν1

)−5/8

α−1/2 , (4.13)

donde f ≡ L/LEdd es el radio de Eddington, LEdd = 4πGMbhc/κ es la lumino-
sidad de Eddington, con κ ∼ 0,3[cm2g−1] siendo el scatering por opacidad de los
electrones, y L = εrṀc2 es la luminosidad, con Ṁ la rata de acreción total y α es
parámetro de viscosidad Shakura–Sunyaev.

La región warp (región deformada ubicada dentro del disco warp) proporciona
bastante información sobre la evolución del BH. De esta región se puede inferir
la cantidad de materia acretada por el BH Ṁbh. La materia acretada lleva consigo
momentum angular el cual también es consumido por el BH [40]. La masa warp
se calcula a partir de Mwarp = Ṁtacc(Rwarp), donde el tiempo de acreción en la
región warp se calcula de la forma:

tacc =
R2
warp

ν1
= 3× 106a7/8

(
Mbh

108M�

)11/8

× f−3/4

(
ν2
ν1

)−7/8

α−3/2 yr. (4.14)

La relación entre las viscosidades ν1 y ν2 determina el tipo de proceso, acreción ó
alineación del warp. Para un disco delgado se debe cumplir que H/α < a � 1.
En este trabajo se considera la relación ν2/ν1 = 2(1 + 7α)/(α2(4 + a2)) [31] , la
cual cumple la condición ν2/ν1 ≈ 1/α2 [33]. Bajo la relación asumida se obtiene
que twarp < tacc, lo cual implica que el disco de la región warp se alinea con el
plano ecuatorial del BH en una escala de tiempo menor que la escala de tiempo de
acreción de masa. Anteriormente se había dicho que calcular la masa acretada por
el BH no era trivial, sin embargo es posible suponer que la masa warp equivale a
la masa acretada en un único episodio Md, al usar la ecuación (4.15) [9] se puede
determinar la masa final del BH, necesaria para calcular la evolución del espín del
BH (4.9)

Md =
M f

bh −Mbh

1− εr
. (4.15)
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4.2.1.2 Alineamiento o anti-alineamiento del espín

Los procesos que ocurren con respecto a la acreción de gas (sec 4.2.1) determinan

la evolución del espín del sistema en general Jtot. Recordando lo mencionado en la

parte inicial de esta sección, se pude decir que el parámetro de espín a también jue-

ga un papel importante en el proceso de alineamiento, proporcionando la dirección

de rotación del sistema disco-BH. [21] propone que para máxima contra-rotación1

a = −1, con radio de orbita estable rlso = 9, y para máxima co-rotación2 a = 1

con rlso = 1 (ver figura 4.3). Al usar la ecuación (4.6) se obtiene que la eficiencia

radiativa εr depende inversamente de rlso (ver figura 4.4), entonces si rlso crece, la

eficiencia εr disminuye. Como ya se había expuesto, εr indica cuanta materia es

expulsada en forma de energía, entonces conforme εr crece, menos aporta al mo-

mentum angular y al proceso de acreción del sistema. Por lo tanto al ser el sistema

contra-rotante el que experimenta una eficiencia radiativa menor, producto del gran

tamaño de la orbita rlso (ver figura 4.4) , es el proceso que más aporta al momentum

angular y por ende a la evolución del espín.

Figura 4.3: Comparación entre un sistema que co-rotante (b) y contra-rotante (a).
Se observa que cuando es contra-rotante (a → −1) el radio rlso → 9, y de forma
contraria si es co-rotante (a→ 1) el radio rlso → 1.

1El BH rota en dirección contraria al disco
2El BH rota en la misma dirección del disco
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Figura 4.4: Dependencia entre el radio de ultima orbita estable rr con la eficiencia
radiativa εlso, se observa que cuando rlso es mínimo la eficiencia es máxima, que
corresponde a la máxima co-rotación a = 1, indicando que gran parte del material
se pierde y no contribuye al espín del sistema. Al observa el otro caso, pasa todo
lo contario, siendo el sistema contra-rotante a = −1 el que mejor contribuye a la
evolución del espín.

Definiendo el espín del sistema de la forma:

Jtot = Jbh + Jd (4.16)

donde Jd es el momentum angular o espín de la región warp, se define el ángulo

de desalineación θ como el ángulo entre espines Jbh y Jd, el cual se obtiene del

producto escalar entre los dos espines (Jbh · Jd), el cual está acotado entre −1 ≤
cos θ ≤ 1, donde si cos θ → −1 indica un anti-alineamiento, y si cos θ → 1 indica

un alineamiento [21]. Al considerar la derivada temporal del producto escalar de

Jbh se obtiene lo siguiente [21]:

d

dt
(Jbh · Jbh) =

d

dt
(J2
bh) = 0⇒ Jbh = cte . (4.17)

Esta ecuación indica que Jbh se mueve sobre una esfera. Bajo la suposición anterior

es posible concluir que el espín del BH se termina alineando con el espín total.

d

dt
(cos θbh) ≥ 0 , (4.18)
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4.2 Evolución de espín

donde θbh es el ángulo entre Jbh y Jtot, entonces θbh debe estar definido entre
(0,π/2) para que se cumpla la condición de la derivada. Esta condición implica que
siempre habrá un alineamiento, a medida que θbh disminuye en el tiempo, el cos θbh

aumenta, hasta llegar a su valor máximo (cos(0) = 1) que indica un alineamiento
perfecto, total.

Al saber eventualmente que el momentum angular total y el espín del BH se
alinearan, proporciona gran información de la evolución del espín, sin embargo
es necesario conocer si el espín del disco se terminará alineando o anti-alineando,
para ello, miremos los criterios que dan cabida a ello. Partiendo de la magnitud del
momentum angular total

J2
tot = J2

bh + J2
d − 2JbhJd cos(π − θ) (4.19)

El anti-alineamiento (θ → π) ocurre si y solo si J2
bh > J2

tot, que equivale a [21]:

cos θ < − Jd
2Jbh

. (4.20)

Por lo tanto, gracias a este criterio es posible indicar si el sistema BH-disco está
alineado/anti-alineado: si θ > π/2 y 2Jbh > Jd el BH está anti-alineado, si 2Jbh <

Jd hay alineamiento, el cual siempre ocurre cuando el momentum angular del disco
sobrepasa al del BH [21].

La magnidtud del momentum angular del disco está dado por [9]:

Jd =

∫
warp

ΣdΩk(R)R2dS ≈Md(GMbhRwarp)
1/2 , (4.21)

donde Σ es la densidad superficial del disco, Ωk es la frecuencia de Kepler y la
integral va sobre todo la superficie de la región warp. Se ha asumido que todo el
gas que va cayendo al BH esta circulando sobre todo el disco, entonces el momen-
tum angular debería distribuirse sobre toda la región warp. Este argumento permite
encontrar una relación entre el momentum angular del disco y el BH [21].

Jd
2Jbh

≈ Md

aMbh

(
Rwarp

RSchw

)1/2

(4.22)

Este criterio posibilita evaluar cada episodio de acreción, con lo cual se puede co-
nocer si hay alineamiento o anti-alineamiento antes de que se acrete el disco [9].
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Figura 4.5: Proceso evolutivo de los espines del sistema. En la figura superior, se tiene
el caso inicial donde se formó la región warp, la cual está precesando. La figura del
medio presenta el momento en que la región warp se estabiliza, alineando su espín con
el espín del BH. La figura inferior muestra el momento final, donde todo los espines
se alinean y la masa del disco interno ha sido acretada [9].

4.2.1.3 Discos auto-gravitantes

Cuando se llega al caso en el cual la rata de acreción del sistema es muy alta se

genera un disco de acreción aun más grande, los efectos de auto-gravedad no son

despreciables [9]. En las regiones más externas del disco de acreción se empieza a

formar una zona donde la gravedad es comparable o mayor al potencial gravitacio-

nal generado por el BH, permitiendo el colapso de pequeñas parcelas de gas (figura

4.6). Esta región externa comienza a formar estrellas muy masivas que evolucionan

rápidamente, que al explotar como súper novas generan vientos violentos que per-

turban el sistema, en especial que afectan la dinámica del disco interior de forma

caótica.
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4.2 Evolución de espín

Figura 4.6: Modelo de evolución de espín considerando un sistema auto-gravitante,
en la parte exterior a la región warp se forma una distribución de gas, la cual es
gobernada por una dinámica auto-gravitante [9].

Para entender este suceso se hace uso del criterio de estabilidad de Toomre, el cual

compara el soporte rotacional del disco contra su propia gravedad [9]:

Q ≡ csΩk

πGΣd

, (4.23)

donde cs es la velocidad del sonido en el gas. En el caso en que Q ≤ 1 el disco es

inestable, esto conduce a la definición un radio de auto-gravedad Rsg, el cual debe

cumplir que Q(Rsg) = 1. El radio de auto-gravedad es determinado por [15]:

Rsg

RSchw

= 1,5× 103ε8/27
(

Mbh

108M�

)−26/27

f−8/27α14/27 (4.24)
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Debido a que Q es un parámetro que decrece monótonamente a medida que crece

el radio, la parte exterior al Rsg, donde no se cumple el criterio de estabilidad de

Toomre, está sujeta a fragmentación, mientras que en la parte interior que sí se

cumple la condición se genera un disco estable. Solo el material que se encuentra

dentro del radio de warp puede transferir momentum angular de forma eficiente,

es por eso que solo se incluye los efectos de auto-gravedad si Rsa ≤ Rwarp. Si se

cumple la relación anterior, se debe obtener la relación de la masa que contribuye

al momentum angular del sistema, dada por [15]:

Msg = 2,13× 105ε−5/27

(
Mbh

108M�

)23/27

f 5/27α−2/17M� . (4.25)

Ahora con los valores de Msg y Rsg que al remplazarlos por Md y Rwarp, se puede

obtener la evolución del espín del BH en el régimen de auto-gravedad.

4.2.2 Coalesencia de BH’s

La otra forma de poder cambiar la dirección y magnitud del espín del BH es a

partir de fusiones entre sistemas binarios de BHs (ver figura 4.7). Este fenómeno

es común en procesos de formación jerárquicos, en los cuales dos galaxias coli-

sionan, generando un pozo de potencial donde los dos BHs pertenecientes a cada

galaxia van a terminar cayendo, y posteriormente fusionándose debido a la fricción

dinámica y emisión de ondas gravitacionales. Entonces al fusionarse los dos BHs,

la dirección de cada uno se combina, generando un nuevo espín. Una forma de

calcular el espín resultante de la fusión, es usando el ajuste analítico de [35]:

a =
1

(1 + q)2
(a1 + a2q

2 + `q) , (4.26)

donde a1 es el parámetro de espín del BH más masivo, a2 equivale al parámetro

de espín del menos masivo, q es la razón entre las masas q = M2/M1 ≤ 1 y

` = l/(M1M2), donde l es la diferencia entre el momentum angular orbital L con

el momentum angular de las ondas gravitacionales Jog, en un instante antes de la

fusión l = J− Jog.
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La norma de ` se obtiene de forma analítica [35]:

` =
s4

(1 + q2)2
(a21 + a22q

4 + 2a1 · a2q
2) (4.27)

+
s5µ+ t0 + 2

1 + q2
(a1 cosφ1 + a2q

2 cosφ2) (4.28)

+2
√

3 + t2µ+ t3µ
2 , (4.29)

donde φ1(φ2) son los ángulos entre a1(a2) y ~̀, y µ = q/(1 + q)2. Al igual que [35],
se considera que la dirección de ~̀ es paralela a la dirección del momentum angular
L = L1 + L2 antes de la fusión, el cual es un vector medido en la simulación.
Para tener el valor de L es necesario calcular el centro de masa del sistema binario
rcom, con esta posición se evalúa el momentum angular de los dos BHs relativo
al centro de masa. Se tiene además los valores de los coeficientes: s4 = −0,129,
s5 = −0,384, t0 = −2,686, t2 = −3,454 y t3 = 2,353 [35].

Figura 4.7: Sistema binario de BHs, donde cada uno tiene un espín característico y
la contribución de cada uno conlleva a un momentum angular del sistema ~̀ [9].
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"Supuestamente el cerebro humano
es algo parecido a una libreta que se
adquiere en la papelería: muy poco
mecanismo y muchas hojas en blan-
co"

Alan Turing Capítulo

5
Algoritmo y modelación

En la búsqueda de poder conocer sobre el alineamiento de los SMBH en AGNs

con su entorno, se hace necesario el uso de modelos computacionales que sean

capaces de reproducir lo fenómenos físicos que ocurren en el Universo a gran es-

cala y en los AGNs. Para nuestro propósito se hace uso de una serie de simula-

ciones cosmológicas auto-consistentes, que son capaces de simular la evolución

de los espines de los SMBHs, su rata de acreción y el feadback producido, entre

otras propiedades de las galaxias. Las simulaciones se realizaron usaron el códi-

go Magneto-hidrodinámico para N-cuerpos AREPO [38], que hace uso de mallas1

adaptativas, haciendo seguimiento a las propiedades del gas. Sin embargo, también

se hace uso de otros métodos computacionales que permiten conocer cómo se dis-

tribuye la materia en el universo y mejor aun, permiten hacer una clasificación y

estructuración. El método usado para la clasificación de estructuras en el universo

es el T-Web [18], capaz de clasificar las regiones del Universo usando un modelo de

sistemas dinámicos. Para el modelo de detección de sub estructuras se hace uso del

código Arepo, que emplea el método de subfind [37], este permite localizar zonas

1Las mallas hace referencia a una driscretiación del espacio, que da como resultado una cuadrí-
cula.
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de sobre densidad, identificando la presencia de halos de materia oscura, grupos y

cúmulos de galaxias.

5.1 Código Arepo
En la astrofísica se hace necesario poder contrastar los modelos teóricos con las

observaciones. Por eso se emplea los modelos computacionales que parten de mo-

delos teóricos y buscan poder reproducir los resultados observacionales. En bús-

queda de poder reproducir los procesos que ocurren en el universo, se considera

la dinámica de fluidos, y con ello los modelos hidrodinámicos. Los modelos más

sobresalientes en este ámbito son: hidrodinámica de la partícula suavizada (SPH)

[28] e hidrodinámica Euleriana basada en mallas [39] con refinamiento adaptativo

de las mallas (AMR). A pesar de ser los modelos más usados en la hidrodinámica

presentan una serie de falencias:

- SPH ofrecen precisión de bajo orden para el tratamiento de discontinuidades

de contacto, y en algunos casos suprime inestabilidades de los fluidos.

- Mallas Eulerianas no producen invariantes galileanos, implicando que los re-

sultados son sensibles a grandes cambios en velocidades del fluido.

Arepo toma lo mejor de cada método hidrodinámico y mejora sus falencias. En

general el código Arepo introduce una nueva forma de modelación hidrodinámica

continua de mallas dinámicas [38]:

La precisión del código viene determinada mayormente por su forma de diseñar

las mallas (grid). Se define la malla bajo la teselación de Voronoi de un conjunto

de puntos que se distribuyen espacialmente.

El método de Voronoi es el método de interpolación más simple, que se basa en

la distancia euclidea. Permite crear celdas de tal forma que la región encerrada por

esta es lo más cerca posible a sus celdas vecinas. Los polígonos se diseñan al unir

los puntos entre si, trazando luego una mediatriz entre los segmentos de unión. La

intersección de las mediatrices dan como resultado los polígonos y por lo tanto la

malla (ver figura 5.1). Cada celda en la malla lleva consigo variables de fluido que

se conservan (masa, momentum y energía total).
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Figura 5.1: Representación gráfica de la teselación de Voronoi y Delaunay. En esta
gráfica se puede ver la doble topología del digrama de Voronoi, pues es equivalente
topológicamente a la teselación de Delaunay. El panel al lado izquierda representa la
teselación de Voronoi, el panel del centro a la teselación de Delaunay y el panel del
lado derecho es la superposición de las dos teselaciones (linea punteada es teselación
Delaunay y linea continua teselación de Voronoi).

La importancia de usar el método de Voronoi en simulaciones es que permite que
los puntos en la malla se muevan con el fluido a la velocidad del fluido, esto garan-
tiza que a medida que trascurren los pasos numéricos se actualice la información
del fluido en la celda. Este método posibilita solucionar el problema de no inva-
riabilidad galileana que emergía del método de la malla de Euler. Al solucionar
esto se impide la alta sensibilidad en el cambio de las velocidades, haciendo que la
dinámica del sistema sea consistente, y por ende se obtengan valores no sesgados
para el espín de los BHs y su disco de acreción.

Este método permite que en las regiones donde hay una mayor sobre densidad
de materia, se genere una mayor cantidad de celdas, proporcionando una mode-
lación más precisa. Dando como resultado una mejor respuesta a la dinámica del
fluido. El objetivo principal de la simulación es poder solucionar las ecuaciones del
fluido de manera muy precisa, para ello hace uso de las ecuaciones de Euler, que
son leyes de la conservación de la masa, energía y momentum, que toma la forma
de un sistema de ecuaciones diferenciales parciales hiperbólicas. [38] reescribe de
forma compacta las ecuaciones de conservación del fluido de la siguiente forma:

Se introduce el vector de estado

~U =

 ρ
ρ~v
ρe

 =

 ρ
ρ~v

ρu+ 1
2
ρ~v2

 , (5.1)
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donde ρ es la densidad del fluido, ~v es el campo de velocidad y e = u+ ~v2/2 es la
energía por unidad de masa. el parámetro u indica la energía térmica por unidad de
masa. Las cantidades del fluido son dependientes del espacio y del tiempo ~U(~x, t),
se define además la función de flujo

~F(~U) =

 ρ~v
ρ~v~vT + P
(ρe+ P )~v

 , (5.2)

donde P es la presión del fluido. Por tanto la ecuación de Euler se puede escribir
de forma compacta como

∂ ~U

∂t
+ ~∇ · ~F . (5.3)

En el código Arepo se considera una discretización del fluido cómo un conjunto
de volúmenes finitos, donde cada celda se identifica bajo el uso de un contador "i".
Cada celda contiene la información de la masa mi, momentum pi y la energía Ei.

Qi =

mi

pi
Ei

 =

∫
Vi

~Ud~V . (5.4)

Usando la ecuación de Euler, es posible calcular la razón de cambio de Qi en el
tiempo, al usar el teorema de Gauss

dQi

dt
= −

∫
∂Vi

[~F(~U)− ~U~wT ]d~n , (5.5)

donde ~w es la velocidad de cada partícula y ~n es el vector normal a la superficie.
El esquema presentado por [38] indica cuales son los pasos (algoritmia) que

sigue el código. Parte del vector de estado del fluido para cada celda Qi y al ha-
cerlo evolucionar es capaz de dar los resultados de no invarianza galileana y buena
resolución.

5.2 Caracterización del entorno
Al recordar lo mencionado en la sección (2.3), es posible decir que las simulacio-
nes computacionales, son capaces de reproducir la estructura del Universo, donde
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estructura hace referencia a una organización u ordenamiento de la materia, a causa
del potencial gravitacional. Las sobre densidades en el Universo permiten encontrar
y caracterizar los diferentes tipos de estructuras.

5.2.1 Método T-Web
Al considerar el método propuesto por [18] es posible argumentar lo siguiente:
Asumiendo la teoría concerniente a los sistemas dinámicos, se realiza un análisis
de estabilidad local para orbitas de prueba en cada celda que resulta de la discre-
tización del volumen de la simulación, y alrededor de halos de materia oscura.
Donde cada una de las partículas de prueba se mueven por acción de un potencial
gravitacional φ.

La ecuación de movimiento que describe la trayectoria de la partícula en coor-
denadas comóviles está dada por

ẍ = −∇φ . (5.6)

Al asumir que el potencial gravitacional φ está actuando en el centro de masa (x̄i)
produciendo un máximo local, da como resultado lo siguiente:

∇φ(x̄i) = 0 . (5.7)

Con esto es posible linealizar la ecuación de movimiento en los puntos donde es
máximo (x̄i)

ẍi = −Tij(x̄k)(xj − x̄k,j) , (5.8)

donde Tij es el tensor de marea dado por el Hessiano del potencial gravitacional

Tij =
∂2φ

∂ri∂rj
. (5.9)

Este tensor de marea puede ser representado por una matriz real simétrica 3x3, con
autovalores λ1 > λ2 > λ3 y autovectores ~e1, ~e2, ~e3. Los autovalores son de gran
importancia a la hora de clasificar el entorno cosmológico, estos son los indicado-
res de la estabilidad de la orbita de las partículas de prueba, que se mueven en la
dirección del autovector [32], [18].
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Para la clasificación de estructuras se uso el código de T-web realizado por

Jaime Forero, el cual se encuentra de forma libre en https://github.com/

astroandes/TV-Web.

Al usar la teoría de [42], que se estudió en la sección (2.3.2.1), es posible definir

una clasificación a partir de los autovalores en cada región del espacio:

i) Vacíos (voids): Región del espacio donde los tres autovalores λ son negativos

(orbita estable), indicando una divergencia o expansión en esa región.

ii) Hoja (sheet): Región donde hay un autovalor positivo λ1 > 0 y dos nega-

tivos λ2 ≤ λ3 < 0, esto indica un colapso en una dirección del espacio mientras

que en las otras dos hay una expansión.

iii) Filamentos (filament): Región del espacio donde solo hay un autovalor ne-

gativo λ3 ≤ 0, indicando que hay un colapso en dos direcciones y expansión en

una.

iv) Nudo (knot, cluster): Región donde los tres autovalores son positivos, dando

como resultado un colapso en las tres direcciones, formando una región de conver-

gencia.

En la figura (5.2), es posible observar los cuatro casos donde se representan los

tipos de estructuras dependiendo del autovalor.

Figura 5.2: El valor de los autovalores permiten clasificar el tipo de estructura en la
cual se encuentran [10].

54

https://github.com/astroandes/TV-Web
https://github.com/astroandes/TV-Web


5.2 Caracterización del entorno

Figura 5.3: Distribución del campo de sobre densidad, resultado del modelo T-Web,
las figuras son cortes en el eje z a diferentes alturas. La figura superior izquierda
representa un corte inferior, la superior derecha un corte medio y la inferior da cuenta
del corte superior.

Lo destacable de este método es su análisis meramente dinámico, lo cual le da más

importancia que los métodos que usan principios meramente geométricos, permi-

tiendo identificar zonas de igual densidad pero con propiedades dinámicas de es-

tabilidad diferente. La desventaja de este procedimiento es su dependencia de los

máximos locales (hablando del campo de densidad). Ya que estos máximos solo

son posibles al interior de los halos de materia oscura, implica un problema en la

resolución y precisión en el método, ya que no se analiza todas las regiones del

espacio. Para dar solución a este problema se aplica un suavizado gaussiano a los

máximo encontrados.

El código que se esta implementando para la clasificación del entorno, hace uso

del valor "límite"λth para la clasificación [8], pasando de ser λth = 0 a λth = 0,265.

Se hace uso de este valor límite, porque es capaz de trazar de muy buena forma la

red cósmica.
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5.3 Método de detección de subestructuras

Una vez se obtiene la clasificación del entorno a gran escala (red cósmica), es nece-

sario poder conocer cómo se distribuye la materia en el interior de estas estructuras,

por esto se hace necesario un criterio para clasificación de sub-estructuras. La con-

tinuidad de la distribución de materia en el universo implica un problema a la hora

de caracterizar la materia en dichas sub-estructuras. Poder discretizar la distribu-

ción de materia en el espacio posibilita hacer uso de modelos computacionales,

capaces de identificar las estructuras internas.

5.3.1 Método de FoF

Es uno de los métodos más usados para la detección de estructuras en simulaciones

cosmológicas, FoF proviene de las siglas friend of friend, debido a la comparación

entre vecinos o “amigos". Es usado en gran medida para la comparación de modelos

computacionales de la distribución de materia en el Universo.

El método FoF se basa en encontrar intercepciones entre volúmenes definidos

alrededor de partículas (ver figura 5.4). La región de vinculación se define como

esferas de radio Ri concéntricas a la partícula, dada por la expresión [10]:

Ri = b` , (5.10)

donde b es el parámetro de vinculación y ` es la distancia promedio entre las partí-

culas.

Este método consiste en ubicarse en cada partícula y calcular su región de vin-

culación, posteriormente calcular la región de vinculación de las partículas vecina

o amigas, con esto se determinan las intercepciones y posibilita la identificación de

la estructura. Estas estructuras serán caracterizadas por la cantidad y ubicación de

las partículas vinculadas.
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Figura 5.4: Esquema de cómo funciona el método de FoF, consiste en determinar que
partículas interactuan entre sí a partir de la intersección de regiones de vinculación.

5.3.2 Algoritmo Subfind

Subfind es un método computacional usado para extraer de forma refinada las sub-

estructuras en simulaciones cosmológicas. Esta herramienta es más precisa que FoF

pero presenta un costo computacional mayor, sin embargo el uso de los dos método

permiten optimizar la clasificación de las estructuras. El primer paso que realiza el

método subfind es calcular las densidades de las posiciones para todas las partícu-

las en un grupo. Esto se realiza usando SPH, con una escala de suavizado a una

distancia del n vecino más cercano, y la densidad es calculada por la interpolación

del núcleo sobre sus vecinos. Se considera cualquier región que presente una sobre

densidad para ser una candidata a subestructura, e.i. se define una región contenida

o encerrada por un contorno de isodensidad que traspasa un punto de silla. Para ob-

tener estas regiones se parte de algún núcleo local de sobre densidad, se desplaza

alrededor del núcleo de forma concéntrica evaluando la sobre densidad, a medida

que se aleja del centro el umbral global de densidad va disminuyendo, una vez haya

un aumento en este umbral se indicando una intersección con otra región de sobre

densidad. El lugar donde ocurre la intersección permite definir el contorno de dicha

sobre densidad. Es necesario tener en cuenta que los contornos entre dos regiones

se unen en un punto de silla, dando como resultado un cambio en la topología de

contorno de la isodensidad.

La importancia de este método es que permite clasificar de forma refinada una
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gran variedad de subestructura, que dan como resultado una lista de candidatos a
subhalos. Para una mejor descripción de este método se recomienda [37].

La mejor forma de optimizar el proceso de determinación de estructuras y
subestructuras, es encontrar el máximo de densidad con el método de FoF y a partir
de allí usar subfind para determinar las sub-estructuras alrededor de este núcleo.
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"Bien sé que soy mortal, una criatura de un
día. Pero si mi mente observa los serpen-
teantes caminos de las estrellas, entonces
mis pies ya no pisan la Tierra, sino que al
lado de Zeus mismo me lleno con ambro-
sía, el divino manjar."

Ptolomeo.

Capítulo

6
Alineamiento de AGNs con

su entorno a gran escala

En esta sección se presentan los resultados obtenidos en la búsqueda de un

posible alineamiento entre el espín de los AGNs con el entorno cosmológico al cual

pertenecen. Con este fin se hace uso de dos simulaciones cosmológicas (cosmo01

y cosmo02) y el método de clasificación de estructuras T-Web. A continuación se

presentan las características de las simulaciones y los resultados obtenidos.

6.1 Características de las simulaciones
Haciendo uso del modelo físico de Illustris TNG AGN + physics model1, cuyo

physics model implementa el modelo de evolución de espín planteado por [9], se

realizan dos simulaciones cosmo01 y cosmo02. Estas simulaciones tienen consi-

go una serie de variables que evolucionan con la simulación, las cuales permiten

describir la dinámica de cada galaxia. Entre las variables que nos interesa están: el

1Simulación cosmológica a gran escala de formación de galaxias http://www.

illustris-project.org. TNG AGN+ physics model, hace referencia a simulaciones hi-
drodinámicas que involucran AGNs y toda la física que ello conlleva.
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6. ALINEAMIENTO DE AGNS CON SU ENTORNO A GRAN ESCALA

espín del BH, momentum angular del halo, momentum angular del disco de acre-

ción del BH, masa del BH, masa del halo, masa de la galaxia, masa estelar que

contiene el halo y la rata de acreción de materia en el disco de acreción y del BH.

Estas simulaciones se corrieron en una caja cosmológica con un tamaño de 25Mp-

c/h, con 2×5123 partículas (entre materia oscura y gas) ofreciendo una resolución

de mDM = 12,4 × 106M�, mg = 17,7 × 105M�, donde mDM es la masa por

partícula de materia oscura y mg es la masa por partícula de gas en la simulación.

En las simulaciones se tiene alrededor de 1200 SMBHs, donde 60 de ellos son más

masivos que 108M� a un redshift z = 0.

cosmo01 presenta acreción de gas bajo el régimen caótico y cosmo02 acreción

de gas bajo el régimen coherente. La acreción caótica asume que la distribución de

momentum angular del gas acretado, puede estar orientado en una dirección alea-

toria (ver la sección 4.2.1.3). La acreción coherente por otra parte es propia del

modelo tradicional de alineamiento de espín, la distribución de momentum angular

del gas acretado está orientado en la misma dirección (ver sección 4.2.1).

En las simulaciones hay variables que dan información sobre la dinámica entre

galaxias, que arrojan criterios suficientes para decidir si lo obtenido está en relación

con las observaciones [19]. Conforme a esto, se realiza un análisis a la distribución

de masa de los halos, BHs y de masa estelar del halo, y además se busca ver cómo

se relaciona Masa BH - Masa estelar.

Debido a efectos de resolución en la simulación, no todos los halos hospedan

un BH en su interior, fue necesario descartar los halos que no cumplen con esta

condición. Esto reduce la cantidad de galaxias a estudiar, sin embargo es suficiente

para realizar un análisis adecuado.

6.1.1 Función de distribución de masa

La función de masa es uno de los parámetros de control más contundentes en el

análisis de los modelos y simulaciones. Bajo la teoría de formación y evolución

de galaxias se tiene que los objetos con baja masa son más abundantes [22], los

procesos evolutivos muestran que al inicio se cuentan con un gran número de gala-

xias poco masivas y a medida que evoluciona el sistema estas galaxias se fusionan
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entre si, dando origen a galaxias cada vez más masivas [36]. Con base a esto la

distribución de masa de las galaxias (halos, BHs y masa estelar) debe decrecer a

medida que se aumentan las masas, i.e., la cantidad de objetos disminuye a medida

que aumenta la masa, es menos probable encontrar BHs y galaxias muy masivas.

Al observar las figuras (6.1 y 6.2), es posible concluir que los resultados de la

simulación son congruentes con la teoría y con las observaciones. Para despreciar

los posibles errores producto de la baja resolución en galaxias de baja masa, solo se

consideraran sistemas en los cuales las masa estelar sea mayor a 5× 108M�. Este

criterio hace que la distribución de masa para los halos de cuenta de la relación que

existe entre la masa del halo y la masa estelar. A medida que aumenta la masa del

halo aumenta la masa estelar del halo.

A parte de la función de distribución de masa, es posible usar otros criterios

que dan información de la simulación y de su veracidad.

La teoría sobre la formación de galaxias indica la existencia de una relación

lineal entre la masa estelar de una galaxia y la masa del BH huésped [25] i.e., las

galaxias que poseen una masa estelar considerable poseen también un BH con una

masa considerable. Por tanto las simulaciones debe reproducir este resultado teóri-

co y observacional. Al observar las figuras (6.3), es posible ver que las simulaciones

bajo este criterio, reproducen lo esperado.

6.1.2 Distribución de galaxias en el entorno cosmológico

La distribución de las galaxias en el entorno cosmológico son determinantes en el

resultado final de este trabajo. Es necesario entonces poder concluir que los resul-

tados obtenidos por las simulaciones reproduzcan las observaciones. Haciendo uso

de método de T-Web, se extraen los autovalores λi, los autovectores ~ei y el campo

de densidad δ.

Como se explico en la sección (5.2.1), los autovalores son los responsables de

clasificar los entornos permitiendo asignar las galaxias en un entorno específico.

Al observar la distribución de BHs en las simulaciones, se observa que gran

parte de los BHs se ubican en clusters o filamentos. Este resultado puede ser con-

trastado con los valores de los autovalores λi, ver figura (6.4), de lo cual se puede

decir lo siguiente: λ1 ≥ 0, λ2 ≥ 0 y λ3 esta acotado entre −10 ≤ λ3 ≤ 10,
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Figura 6.1: Funciones de distribución de masa para agujeros negros, halos y masa
estelar, estas información da cuenta del número de objetos con una masa determinada,
esto se realizo para cosmo01.
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Figura 6.2: Funciones de distribución de masa para agujeros negros, halos y masa
estelar, estas información da cuenta del número de objetos con una masa determinada,
esto se realizo para cosmo02.
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Figura 6.3: Relación Masa BH y Masa estelar, según los resultados observacionales
hay una dependencia lineal entre la masa del BH y la masa estelar para cada galaxia.
La imagen de la derecha pertenece a cosmo01 y el de la izquierda a cosmo02. La
linea naranja es la teórica [26], con la cual se puede asegurar que la simulación es
consistente con lo observacional.

mayormente con valores positivos, indicando que gran parte de las galaxias de las

simulaciones se encuentran en clusters o filamentos.
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Figura 6.4: Histograma de los autovalores λi, que proporcionan información acerca
de la clasificación y dinámica de la simulación a gran escala. Estos autovalores son
obtenidos del método de T-Web, calculando la diagonal de la matriz Hessiana.
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6.2 Alineamiento
En esta sección se presentan los resultados que permitan concluir si existe algu-

na relación entre la orientación del espín del BH y su entorno. Se mostrarán los

resultados logrados con diferentes variables (momentum angular de BHs, discos

de acreción, halos y entorno), encaminados a comparar los resultados y poder dar

respuesta a la pregunta central de este proyecto.

Recordando la estructura de las galaxias, en la cual se afirma que todas cuentan

con un halo y en su interior presentan un BH [36]. Se consideran entonces diferen-

tes variables que permitan conocer los procesos que ocurren en cada galaxia: Para

los halos se estudiarán la masa estelar contenida en el halo, posición y momentum

angular; para los AGN se estudiarán el SMBH y el disco de acreción del SMBH,

del SMBH se extrae la masa, espín y posición; del disco de acreción el momentum

angular. Estas variables fueron calculadas usando la teoría de evolución de espín

(ver capitulo 4) y usando el modelo de simulaciones hidrodinámicas (ver capítulo

5 ) que reproduce la evolución y formación de galaxias.

Para estudiar la alineación se utiliza como variable el cos(θ), el cual está aco-

tado entre -1 y 1 (ver sección 4.2.1.2). Partiendo de esto se argumenta que hay

alineamiento sí y solo sí cos(θ)→ 1, anti-alineamiento si cos(θ)→ −1, ortogona-

lidad si cos(θ)→ 0 y si cos(θ)→ ±0,5 es completamente aleatorio.

A continuación procedemos a presentar una serie de resultados que permitirán

responder la pregunta central de esta tesis. Identifiquemos cómo se comporta cos θ

en la simulación, para esto se determinará la distribución de ángulos de alineamien-

tos (ver figura 6.5).

Valiéndonos de los resultados obtenidos de las simulaciones y la teoría de evo-

lución de espín, se considera que la simulación que da cuenta de los sucesos de una

forma física más general y coherente es la simulación con acreción caótica. Por lo

tanto a partir de acá los resultados reportados serán los obtenidos con cosmo01.

Los valores que se obtengan de θ son de gran importancia, ya que estás son los

responsables de indicar si hay o no alineamiento. Por tanto observemos que ocurre

con la distribución de cos θ para diferentes autovalores λi.
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Figura 6.5: Distribución de cos θ para cada BH en la simulación de cosmo01. Se
observa una gran aleatoriedad debida que no se cuenta con un gran número de datos
y porque se está considerando BHs alineados y no alineados.

Al observar la figura (6.5) se evidencia una gran aleatoriedad en la distribución de
cos θ, la razón de ello es que la distribución considera tanto BHs alineados como
no alineados. Además se evidencia que para los tres autovalores ocurre lo mismo,
una gran aleatoriedad. Para deshacernos de este problema es necesario estudiar el
comportamiento de los BHs en regiones especificas de la simulación.

Ahora en búsqueda de encontrar una relación más directa para el alineamiento
se estudiarán entornos particulares, y ver si existe alguna relación entre el paráme-
tro de alineamiento cos θ y las variables relacionadas con el entorno, como lo son la
masa del BH, la masa estelar del halo, masa del halo y autovectores, en especial λ3.
La teoría de formación de galaxias y estructuras muestra que en regiones de sobre
densidad (clusters o filamentos) las galaxias presentan una mayor cantidad de masa
con respecto a las galaxias que se encuentran el regiones de baja densidad [43], lo
cual se puede traducir en una relación directa entre el entorno y la masa de los BHs.
Es entonces la masa el criterio usado para encontrar el posible alineamiento.

La figura (6.6) da cuenta de la discretización que se pretende hacer para reco-
nocer la variable que permita analizar más en detalle el alineamiento de los BHs
con su entorno, siendo la masa la variable que mejor relaciona tal alineamiento,
en especial las masas de los BHs. Se estiman tres rangos de masas de BHs para la
discretización: Rango 1 equivale a masas de BHs entre (106 − 107)M�, Rango 2
masas entre (107 − 108)M� y Rango 3 masas entre (108 − 1010)M�.
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Figura 6.6: Representación de la correlación entre el autovector tres ẽ3 (Azul) y el
espín del BH Jbh (Rojo). En esta figura se proyectan los vectores en el plano x, y. La
figura presenta tres columnas, cada una de ellas relaciona un rango de masas, Rango 1
equivale a masas de BHs entre (106−107)M�, Rango 2 masas entre (107−108)M� y
Rango 3 masas entre (108−1010)M�. Cada columna de rango consta de tres figuras,
donde cada celda representan tres cortes en la caja de la simulación, cortes hechos
en el eje z, La primera fila indica un corte interior, BHs entre (0− 8,3)× 103kpc, la
segunda fila un corte intermedio, entre (8,3−16,6)×103kpc, la ultima fila representa
el corte superior, entre (16,6− 25)× 103kpc.
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Figura 6.7: Alineamiento entre el espín del BH y autovector ~e3 en función de Mbh. Se
hace una comparación entre los datos obtenidos usando los dos regímenes. La linea y
puntos azules son el resultado del régimen caótico, las líneas y puntos naranjas son el
resultado para el régimen coherente.

Para entrar a analizar el alineamiento se busca la relación con la masa o con

el mismo autovalores λ3. La teoría de formación de estructuras ( sección 5.2.1)

indica que las regiones donde se forman filamentos está determinada por el valor

del autovalor λ3, al estudiar la dinámica del flujo de materia en las estructuras, se

estima que en filamentos hay una mayor concentración de materia en una dirección,

esto puede suponer que los objetos inmersos en esa región tienden a alinearse en la

dirección del flujo de materia. No solo en los filamentos se debería esperar algún

tipo de alineación, se puede suponer que en regiones de alta densidad de materia,

donde la materia apunta hacia una misma dirección debería ocurrir también algún

tipo de alineación o desalineación. La figura (6.4) indica que la mayoría de los BHs

de las simulación van a estar en filamentos o clusters.

Uno de los criterios por los cuales no se presento un análisis sobre cosmo02, son

lo resultados obtenidos , no se logra constatar una clara tendencia de alineamiento

o desalineamiento. Al observar la figura (6.7) se puede ver que la mediana en los

diferentes rangos de masas de los BHs para la simulación comos02 siempre está

cercana a 0.5, con lo cual no se tiene certeza de lo que está ocurriendo, mientras

que para la simulación cosmo01 si se observa un cambio, una tendencia a que el

espín del BH y la dirección del autovector e3 se desalineen.
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La figura (6.8) representa el resultado final de este trabajo. Se presentan cuatro
figuras, cada figura contiene a su vez dos gráficas, la gráfica superior de cada figura
muestra la mediana para un rango de datos (λ3,Mbh,Mhalo y Mestelar), además se
muestra los percentiles al 25 % y 75 %, que brinda información de la distribución
de los datos para cada rango; la gráfica inferior muestra los valores de la mediana
para cada rango.

Al observar las figura (6.8) se evidencia una clara relación entre la masa y el
criterio de alineación (cos θ). Se observa en especial, una fuerte tendencia de des-
alineación que ocurre al relacionar el entorno y la masa del BH, es decir, para BHs
masivos 〈| cos θ|〉 → 0,2. Contrastando estos resultados con [41], el cual estudia
la relación del entorno con el espín del halo. Se evidencia que el modelo presen-
tado en este trabajo es capaz de reproducir los datos obtenidos por [41] y además
reproduce las predicciones hechas en las observaciones [19].

Entonces, se puede afirmar que la dinámica del entorno o de las estructuras
a gran escala sí afecta algunos procesos internos en las galaxias, en particular, el
campo de densidad que fluye a través de los filamentos o clusters influye en la
orientación de los espines de los BHs hospedados en estos entornos. Por tanto se
puede afirmar que el espín de los BHs Jbh tienden a desalinearse con el autovector
~e3 para masas grandes.
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Figura 6.8: Alineamiento entre el espín del BH y autovector~e3 en función de las varia-
bles (λ3,Mbh,Mhalo,Mestelar). Se tienen 4 figuras, cada figura contiene dos gráficas,
las gráficas superiores muestran el valor de la mediana para varios rangos de datos,
donde además se muestra los percentiles al 25% y 75%. la gráfica inferior muestra
solamente los valores de la mediana para cada rango.
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6.3 Conclusiones

6.3 Conclusiones
Durante todo este trabajo, se ha encaminado en un objetivo específico, encontrar
un posible alineación entre el entorno cosmológico y los AGNs. En esta sección se
resumirán los resultados obtenidos a lo largo de este trabajo.

En este trabajo se presento un modelo de evolución de espín, a partir del cual
se pretende encontrar algún tipo de alineación entre el entorno cosmológico y la
orientación del AGN. Se hizo uso de las simulaciones cosmológicas hidrodinámi-
cas presentadas en [9]. El criterio de alineamiento está basado en el valor obtenido
del | cos θ| para diferentes variables en la simulación (λ3,Mbh,Mhalo y Mestelar).

Al usar los datos obtenidos de las simulaciones cosmo01 y cosmo02 se eviden-
cia que los procesos que ocurren bajo la acreción caótica dan cuenta de una ten-
dencia de desalineación fuerte, en especial en función de la masa. Para la acreción
coherente no se evidencia un posible tendencia de alineamiento o desalineamiento,
los resultados no permiten concluir.

La figura (6.8) deja ver que para los BHs masivos, la dirección del gradiente
del campo de densidad y la orientación del espín de los BHs tienden a desalinear-
se, se pasa de tener una aleatoriedad en los valores que indican un alineamiento
(〈|cos θ|〉 → 0,5) a presentar una dirección privilegiada a medida que aumenta la
masa (〈|cos θ|〉 → 0,2), indicando una desalineación.

De lo expuesto anteriormente se puede concluir que hay un posible relación
entre la masa y el espín del BH. Debido a la relación que existe entre la masa y el
entorno, se puede concluir por tanto que sí hay evidencia que apunta a una relación
entre el entorno cosmológico y la orientación del AGN. Se podría afirmar que el
campo de densidad de materia que circula a través de las estructuras, sí afecta la
orientación de los AGNs y esto se observa en gran medida para AGNs masivos.
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