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Pero la humanidad también necesita soñadores, para quienes el desarrollo
desinteresado de una pasión sea tan cautivante que les resulte imposible dedicar
su atención a su propio beneficio material. Sin duda, estos soñadores no merecen

la riqueza, porque no lo desean. Aun así, una sociedad bien organizada debe
garantizar a tales trabajadores los medios para llevar a cabo su labor con eficacia,

en una vida libre de cuidados materiales y libremente consagrada a la
investigación.

— Maria Salomea Sklodowska-Curie – Científica polaca (1867-1934).
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R E S U M E N

El paradigma actual para la formación de estructura en gran escala del universo
establece que las mismas provienen de pequeñas fluctuaciones en densidad pre-
sentes en un universo inicialmente casi homogéneo. La fuerza gravitacional tiene
el efecto de amplificar estas fluctuaciones inicialmente suaves. La teoría jerárquica
explica cómo estas fluctuaciones evolucionan por inestabilidades gravitacionales
hasta formar las estructuras de materia observadas en la actualidad. El complejo
patrón formado por la distribución de materia en el universo a grandes escalas es
conocido como la red cósmica. Esta red es un sistema que ocupa todo el universo y
dentro de ella pueden identificarse, a grandes rasgos, cuatro componentes básicas:
grandes vacíos, paredes, filamentos y cúmulos. Las estructuras más prominentes
y definidas, después de los cúmulos, son los filamentos. Estos objetos son la clave
para entender cómo el material se transporta y se ensambla gradualmente hacia
las concentraciones de mayor densidad (halos).

El presente trabajo de tesis se centra en la identificación, caracterización morfo-
lógica y análisis de las propiedades de los filamentos cosmológicos como objetos
físicos en sí mismos. En la primera parte introducimos el algoritmo desarrollado
para la identificación de filamentos en simulaciones numéricas. El mismo puede
ser aplicado sobre grandes volúmenes de datos ya que utiliza los halos de materia
oscura como trazadores de la distribución de masa. Este algoritmo se apoya en la
idea según la cual los filamentos son puentes de materia que conectan los picos de
alta densidad. Además utiliza técnicas simples y bien conocidas como las teselacio-
nes de Voronoi, el “minimal spanning tree” (MST), y el algoritmo “Friends-of-Friends”
(FoF). Brevemente el proceso completo consta de cinco etapas: (i) Empleando un
algoritmo FoF se seleccionan las regiones de densidad intermedia (en las cuales
están inmersos los filamentos y los halos) con el objetivo de excluir los grandes
vacíos. (ii) Utilizando los vecinos Voronoi de cada halo, se construye el MST res-
tringiéndose a las regiones definidas en el paso anterior. (iii) El MST es “podado”
de acuerdo a criterios fijados de modo tal de conservar las ramas dominantes y
descartar las secundarias que no contribuyen al patrón principal de la estructura
filamentosa. (iv) Los filamentos son individualizados de acuerdo a la masa de sus
extremos (v) finalmente los mismos son suavizados utilizando una rutina B-spline.

Una vez identificados los filamentos en la simulación cosmológica, en la segun-
da parte del análisis, realizamos diferentes estudios estadísticos caracterizando las
propiedades globales intrínsecas de los mismos, tales como longitud, masa, curva-
tura, etcétera. Por otra parte, utilizando técnicas de apilado (stacking) se analizó el
campo de densidad y velocidades de estas estructuras. Los resultados obtenidos
muestran un buen acuerdo con la visión general de la red cósmica en la que los
filamentos son puentes de materia que conectan picos de alta densidad y delinean
las cuencas subdensas. En el perfil de densidad transversal de los filamentos se
observó que aquellos con mayor densidad lineal son más gruesos y densos hacia
su eje, mientras que en escalas intermedias, el perfil de densidad sigue una ley
de potencia r−2. Aunque el método no impone ninguna restricción en el campo
de velocidades, podemos medir la ubicación del punto de silla a lo largo del fila-
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mento, definido como el lugar donde el flujo de velocidades diverge. Los puntos
de silla representan una región de particular interés porque están estrechamente
relacionados con el momento angular de los halos de materia oscura, así como con
los procesos de formación de galaxias.

Un aspecto muy importante que revelan las simulaciones cosmológicas es el rol
de los filamentos sobre su entorno. En esta tesis analizamos su influencia sobre
las propiedades internas de los halos de materia oscura como así también la ali-
neación del momento angular y la forma de los halos con respecto a la dirección
de su filamento más cercano. Para estudiar estadísticamente la orientación utili-
zamos dos enfoques, el primero consiste en estimar la función de distribución de
probabilidad del ángulo formado por el eje rotación del halo (o los semiejes princi-
pales del tensor de forma) y la dirección del eje del filamento. El segundo enfoque
emplea una técnica estadísticamente más robusta para medir la alineación desa-
rrollada previamente por otros autores, la cual consiste en medir la función de
correlación cruzada anisótropa, que discrimina entre la correlación paralela ξ∥(r)
y perpendicular ξ⊥(r) a una dirección dada. Brevemente, el cómputo consiste en
realizar conteos separados según si el ángulo subtendido entre el vector posición
del par centro-trazador y una dirección privilegiada del centro dado (en nuestro
caso, la dirección del momento angular o la de los semiejes del tensor de forma)
sea mayor o menor a cierto ángulo límite. En síntesis, el exceso de probabilidad
medido a través de la función de correlación cruzada cuantifica la alineación o no
del momento angular (o tensor de forma) del centro dado con su entorno.

En el último capítulo identificamos filamentos cosmológicos en el relevamiento
DR12 Sloan Digital Sky Survey (SDSS). Realizamos un estudio de las propiedades
de galaxias con respecto a su filamento anfitrión, tales como número de galaxias,
colores, luminosidades, etc. Finalmente estos resultados se comparan con los obte-
nidos por otros identificadores de filamentos.
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A B S T R A C T

The current paradigm for the formation of large-scale structure in the universe
states that such structures arise from small fluctuations in density present in an
initially quasi-homogeneous universe. Gravitational forces amplify these initially
smooth fluctuations, evolving them through gravitational instabilities into the ob-
served matter structures. The hierarchical theory explains how these fluctuations
evolve into structures known as the cosmic web, comprising four basic compo-
nents: large voids, walls, filaments, and clusters. Filaments, particularly prominent
after clusters, are the key to understanding how material is transported and gra-
dually assembles towards higher density concentrations (halos).

This thesis focuses on the identification, morphological characterization, and
analysis of the properties of cosmological filaments as physical objects themselves.
In the first part, we introduce an algorithm developed for filament identification in
numerical simulations. This algorithm utilizes dark matter halos as tracers of mass
distribution and employs techniques such as Voronoi tessellations, minimal span-
ning trees (MST), and the Friends-of-Friends (FoF) algorithm. The process involves
five stages: (i) Selection of intermediate density regions using FoF to exclude large
voids, (ii) Construction of MST using Voronoi neighbors of each halo, (iii) Pru-
ning MST to retain dominant branches, (iv) Individualization of filaments based
on end-point masses, and (v) Smoothing using a B-spline routine.

Once the filaments were identified in the cosmological simulation, in the second
part of the analysis, we performed different statistical studies characterizing their
intrinsic global properties, such as length, mass, curvature, etc. Additionally, using
stacking techniques, we analyzed the density and velocity fields of these structu-
res. The results show a good agreement with the general view of the cosmic web,
in which filaments are bridges of matter connecting high-density peaks and deli-
neating subdense basins. In the cross-sectional density profile of the filaments, it
was observed that those with higher linear density are thicker and denser towards
their axis, while at intermediate scales, the density profile follows an r−2 power
law. Although the method does not impose any restrictions on the velocity field,
we can measure the location of saddle points along the filament, defined as the pla-
ce where the velocity flow diverges. These saddle points are of particular interest
because they are closely related to the angular momentum of dark matter halos, as
well as to galaxy formation processes.

Furthermore, the influence of filaments on their environment, such as their im-
pact on the internal properties and alignment of dark matter halos, is examined.
Statistical analysis of alignment is conducted through two approaches: probabi-
lity distribution estimation of the angle formed between the rotation axis of halos
(or principal axes of the shape tensor) and the filament direction, and anisotropic
cross-correlation function measurement to discern parallel and perpendicular co-
rrelations to a given direction. A very important aspect revealed by cosmological
simulations is the role of filaments on their environment. In this thesis, we analy-
ze their influence on the internal properties of dark matter halos as well as the
alignment of the angular momentum and shape of the halos with respect to the
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direction of their nearest filament. To study the orientation statistically, we use two
approaches. The first consists of estimating the probability distribution function of
the angle formed by the halo rotation axis (or the semi-major axes of the shape
tensor) and the direction of the filament axis. The second approach employs a sta-
tistically more robust technique for measuring alignment previously developed by
other authors, which consists of measuring the anisotropic cross-correlation fun-
ction. This function discriminates between ξ∥(r) and perpendicular ξ⊥(r) correla-
tions to a given direction. Briefly, the computation consists of performing separate
counts according to whether the angle subtended between the position vector of
the centre-tracer pair and a privileged direction of the given centre (in our case, the
direction of the angular momentum or the direction of the semi-axes of the shape
tensor) is greater or smaller than a certain limit angle. In synthesis, the excess pro-
bability measured through the cross-correlation function quantifies the alignment
or non-alignment of the angular momentum (or shape tensor) of the given centre
with its environment.

Lastly, in the last chapter, cosmological filaments in the Sloan Digital Sky Sur-
vey (SDSS) DR12 survey are identified. A study on galaxy properties with respect
to their host filaments is conducted, comparing results with other filament iden-
tification methods. The analysis includes an exploration of properties such as the
number of galaxies, colors, luminosities, etc. Finally, the results obtained are com-
pared with those of other filament identifiers.
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1
F U N D A M E N T O S Y H E R R A M I E N TA S T E Ó R I C A S

En este capítulo, revisaremos algunos conceptos cosmológicos fundamentales,
como así también los aspectos básicos de la formación y evolución de estructuras
en el universo. Estos conceptos son fundamentales para poder entender desde un
punto de vista teórico el contexto dentro del cual se encuentran los objetos de
estudio de este trabajo, o sea, los grandes filamentos de materia que constituyen la
red cósmica.

1.1 marco cosmológico histórico

En 1912, Vesto Slipher fue el primero en observar el desplazamiento de las líneas
espectrales de una galaxia. Slipher encontró que la galaxia Andrómeda, clasificada
por entonces como una “nebulosa espiral”, se acercaba a la Tierra a una velocidad
media de unos 300 Km/s (Slipher, 1913). En los años siguientes continuó midien-
do cuidadosamente los espectros de otras “nebulosas” débiles y borrosas. Hacia
1914 tenía ya registradas 13 velocidades de esta clase de objetos astronómicos, y
hacia finales de 1921 otras 41. Salvo unos pocos casos, encontró que los espectros
observados de estos objetos estaban “desplazados hacia el rojo”, lo que implicaba
que la mayor parte de ellos se estaba alejando de nosotros.

Mientras tanto, se construía en el Monte Wilson (California, Estados Unidos) el
telescopio más grande del mundo, para aquel entonces, con un espejo de 2,5 me-
tros de diámetro. El cual en 1923, Edwin Hubble utilizó para demostrar, mediante
el estudio de la relación periodo-luminosidad de estrellas variables tipo Cefeidas,
que algunas estas nebulosas eran realmente otras galaxias semejantes a nuestra
Vía Láctea.

No obstante, el descubrimiento que vivimos en un universo en expansión no lle-
garía sino hasta 1929 cuando el mismo Hubble publica su artículo donde establece
que existe una dependencia lineal entre la distancia (d) a la que se encuentra una
galaxia y el desplazamiento hacia el rojo z (redshift, por su denominación en inglés)
observado a partir de sus líneas espectrales (Hubble, 1929). El diagrama original
de Hubble (fig. 1) es uno de los descubrimientos más inesperados e importantes
de la física del siglo XX. Si el corrimiento hacia el rojo de las líneas espectrales es
interpretado como un desplazamiento doppler debido a la velocidad de recesión v
de las galaxias, entonces, aquella relación puede ser escrita como v = H0 ·d, donde
H0 es la denominada constante de Hubble. La explicación más simple de esta ob-
servación, es que el universo entero se está expandiendo. Sin embargo, esta la idea
ya había sido propuesta previamente por Georges Lemaître, un físico y sacerdote
católico belga, quien postuló una teoría coherente sobre la expansión cósmica en la
misma década de 1920, antes de las conclusiones de Hubble. Lemaître sugirió un
estado previo de alta densidad y temperatura que él describió como una .explosión
primordial", sentando así las bases conceptuales del Big Bang y la expansión del
universo. Si bien el reconocimiento histórico a menudo se ha enfocado más en los

2
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1.1 marco cosmológico histórico 3

Figura 1.: Diagrama original de Hubble (Hubble, 1929).

trabajos de Hubble, la contribución de Lemaître es igualmente significativa, apor-
tando elementos esenciales para la comprensión contemporánea de la evolución
del universo.

Las ecuaciones que describen dicha expansión pueden derivarse del formalismo
introducido por la teoría de la relatividad general considerando una métrica para
el espacio-tiempo en concordancia con el principio cosmológico, éste último esta-
blece que el universo que nos rodea, cuando se promedia sobre ángulos y escalas
suficientemente grandes, es homogéneo e isotrópico. La prueba más importante de
la validez del principio cosmológico fue provista por la observación de la radiación
de fondo de microondas (CMB, por sus siglas en inglés), predicha teóricamente por
Gamow (1948) en su modelo de Big Bang Caliente y detectada por primera vez por
Arno Penzias y Robert Wilson cuando realizaban mediciones en los laboratorios
de la companía Bell Telephone. La radiación descripta en Penzias y Wilson (1965)
era isótropa y el espectro de la misma mostraba corresponderse exactamente al
de un cuerpo negro con temperatura de ≈ 3 ◦K. Luego de este primer descubri-
miento diversos relevamientos han sido realizados para estudiar detalladamente
el CMB mediante el uso de satélites. Las últimas mediciones fueron realizadas por
el satélite Planck (Planck Collaboration et al., 2011) que obtuvo mediciones del
fondo cósmico con una resolución angular de ≈ 30 minutos de arco. La figura 2

muestra un mapa del cielo con las mediciones de las fluctuaciones de temperatura
realizadas por este satélite. Los colores representan las fluctuaciones de la tempe-
ratura de la radiación de fondo con diferencias del orden de ∆T/T ≈ × 10−5 con
una temperatura media de T ≈ 2,725 ◦K, correspondiéndose con una longitud de
onda característica de 1,9 mm. El estudio detallado de tales fluctuaciones no solo
ha demostrado que la radiación del CMB es altamente isótropa, lo cual representa
un argumento muy fuerte a favor del principio cosmológico, sino que reflejan las
fluctuaciones en el campo de densidad que dieron origen a las estructuras que
observamos en el universo.
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4 fundamentos y herramientas teóricas

Figura 2.: Las anisotropías en el fondo cósmico de microondas observadas por el satéli-
te Planck. Los diferentes colores representan las fluctuaciones en la temperatura,
siendo las máximas diferencias ∆T/T ≈ 10−5 con un valor medio de T = 2,725◦K.
Dichas variaciones reflejan las fluctuaciones en el campo de densidad que dieron
origen a las estructuras que observamos hoy en día. El CMB representa la ima-
gen más antigua (cuando el universo tenía ≈ 380 000 años) que podemos obtener
del universo, ya que antes de esa época el universo era opaco a la radiación. ©
ESA and the Planck Collaboration.

Hasta aquí un muy breve resumen sobre los comienzos de la cosmología mo-
derna, junto con las ideas y mediciones que llevaron a formarnos la imagen actual
que tenemos del origen y la evolución del universo. Introduciremos a continuación
el modelo ΛCDM desde un punto más riguroso y con el formalismo matemático
correspondiente.

1.2 ecuaciones de campo de einstein y el universo homogéneo e

isótropo

La cosmología se enfoca en el estudio del origen y evolución del universo. De-
bido a las escalas espaciales y temporales involucradas, la fuerza dominante es la
gravedad. En efecto, las interacciones débil y fuerte poseen un rango de acción
subatómico, mientras que las interacciones electromagnéticas no cumplen ningún
rol en grandes escalas dado que la materia en promedio es eléctricamente neu-
tra. Entonces es necesario realizar una descripción del universo en el marco de la
teoría de la relatividad general. Apoyado en el principio de equivalencia y en el
principio de covarianza general1, en 1915, Albert Einstein postula su famosa teoría
(Einstein, 1915), en la cual describe la gravitación como el resultado de un espacio-
tiempo tetradimensional curvado por su propio contenido de materia y energía.
Las ecuaciones de campo de Einstein (ECE) pueden ser sintetizadas en la siguiente
ecuación:

Gµν = 8πGTµν (1)

1 Este principio establece que todas las leyes de la física deben contar con la misma forma matemática
en todos los marcos de referencia.
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1.2 ecuaciones de campo de einstein y el universo homogéneo e isótropo 5

donde Tµν es el tensor de energía-momento que describe el contenido de la distri-
bución de materia y energía del universo y Gµν es el Tensor de Einstein el cual se
define de la siguiente manera:

Gµν ≡ Rµν −
1

2
gµνR−Λgµν, (2)

donde gµν es el denominado tensor métrico, R ≡ R
µ
µ y Rµν ≡ Rκµκν son contrac-

ciones del tensor de Riemman Rµνκλ, y se denominan escalar y tensor de curvatura
o de Ricci, respectivamente. La constante cosmológica Λ fue introducida original-
mente por el mismo Einstein para crear un universo estacionario.

El tensor de Riemman, y las contracciones del mismo, contiene la información
geométrica del espacio-tiempo, y puede definirse a través de los símbolos de Chris-
toffel:

R
µ
νκλ ≡ ∂κΓµνλ − ∂λΓ

µ
νκ + Γ

µ
ακΓ

α
νλ − Γ

µ
αλΓ

α
νκ (3)

Los símbolos de Christoffel están construidos a partir de derivadas del tensor mé-
trico gµν del espacio y, por lo tanto, el tensor de Einstein involucra derivadas
segundas de las componentes de dicho tensor. Consecuentemente, las ecuaciones
de campo son ecuaciones diferenciales parciales de segundo orden para gµν, y por
ello, no es posible resolverlas para una métrica general. Por este motivo, se deben
realizar algunas hipótesis sobre la forma del tensor métrico gµν para simplificar el
problema y así encontrar las posibles soluciones.

Como se menciono anteriormente el modelo cosmológico estándar más acepta-
do en la actualidad tiene como hipótesis fundamental el denominado del principio
cosmológico (véase sección anterior), luego podemos expresar en coordenadas es-
féricas, un elemento de línea para la métrica Friedman-Lemaître-Robertson-Walker
(FLRW) (Weinberg, 1972) como

ds2 = dt2 − a2(t)

[
dr2

1−K · r2
+ r2

(
dθ2 + sin2θdϕ2

)]
(4)

donde se utilizaron unidades en las que la velocidad de la luz es igual a la unidad,
c = 1. Esta métrica queda está establecida por dos cantidades: a(t), denominado
factor de escala, el cual determina la cinemática del universo, y K, la cual es una
constante que determina la curvatura espacial cuando a(t) = 1.

R =
6K

a2(t)
(5)

de acuerdo al valor de K los universos de FLRW se clasifican en abiertos (K < 0),
planos (K = 0) y cerrados (K > 1). Estos términos se refieren a las propiedades
topológicas de las hipersuperficies espaciales del universo.

Ahora bien para poder resolver las ECE debemos especificar el contenido de ma-
teria y energía del universo, es decir debemos definir que forma tiene el tensor Tµν.
La forma más general que puede adoptar dicho tensor para que sea compatible con
nuestra hipótesis de homogeneidad e isotropía es la de un fluido perfecto

Tµν = (p+ ρ)uµuν + pgµν (6)
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6 fundamentos y herramientas teóricas

donde ρ, p y uµ son la densidad de energía, presión y la cuadrivelocidad del fluido,
respectivamente.

Continuando con el desarrollo, introducimos ahora los tensores métrico y energía-
momento en las ECE obtenemos las conocidas ecuaciones de Friedman (EF):(

ȧ

a

)2
=
8πG

3
ρ+

Λ

3
−
K

a2
(7)

ä

a
= −

4πG

3
(ρ+ 3p) +

Λ

3
(8)

donde ȧ y ä indica la primera y segunda derivada temporal del factor de escala,
respectivamente. Para simplificar estas ecuaciones resulta conveniente realizar los
siguientes reemplazos

ρ→ ρ−
Λ

8πG
(9)

p→ p+
Λ

8πG
(10)

Con lo cual, las EF pueden expresarse como:(
ȧ

a

)2
=
8πG

3
ρ−

K

a2
(11)

ä

a
= −

4πG

3
(ρ+ 3p) (12)

Analizando en detalle la ecuación 11, encontramos que para K = −1, ȧ2(t) se-
rá positiva siempre, tal que a(t) sigue creciendo indefinidamente con a(t) → t

cuando t → ∞. Para K = 0, ȧ2(t) se mantiene positiva, tal que a(t) crece indefi-
nidamente pero más suavemente que t. Mientras que para K = +1, ȧ2(t) se hará
cero cuando ρa2 alcance el valor de 3/(8πG), y dado que ä es definida negativa,
a(t) comenzará a decrecer hasta eventualmente alcanzar el valor a = 0 en algún
tiempo finito en el futuro.

Las ECE contienen a la ecuación de conservación de la energía Tµν;ν = 0 en
forma implícita. Por lo cual podemos hacer uso de esta ley, derivando la primera
de estas ecuaciones y combinándola con la segunda obtenemos una ecuación para
la conservación de la energía que toma la siguiente forma:

ρ̇+ 3
ȧ

a
(p+ ρ) = 0 (13)

Llegados a este punto deseamos obtener soluciones explicitas para a(t) y K, de esta
manera podemos utilizar la primera de las EF y la ecuación de la conservación de
la energía. Además para ello se debe especificar la ecuación de estado del fluido,
esto es la relación entre la presión y la densidad del mismo (p = p(ρ)). No obstante
antes de adentrarnos en la búsqueda de estas soluciones, veamos algunos aspectos
desde un punto de vista cualitativo. Observemos la ecuación 12, según esta, la
aceleración ä/a será negativa mientras la cantidad ρ + 3p sea positiva. Además
debido que el factor de escala es creciente por definición (a > 0) y ȧ/a > 0, dado
que observamos que las galaxias se alejan (vemos corrimiento hacia el rojo de sus
espectros, ley de Hubble), entonces se obtiene de esto que la curva a(t) contra
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tiempo t debe tener una forma cóncava hacia abajo, y debe tocar el punto R(ti) =
0 en algún tiempo finito ti en el pasado, se puede tomar este tiempo tal que
ti = 0. De forma que el tiempo presente t0 es el tiempo transcurrido desde esa
singularidad, y podría ser llamado la edad del universo. Supongamos ahora que
ä(t) es nulo para 0 < t < t0, entonces a(t) tendría una dependencia lineal con
el tiempo a(t) = a(t0)t/t0, y de esta manera la edad del universo sería igual al
tiempo de Hubble definido como H−1

0 = a(t0)/ȧ(t0). Por otro lado, si ä(t) es
negativa para 0 < t < t0, entonces, la edad del universo debe ser menor que el
tiempo de Hubble, t0 < H−1

0 . Consideremos ahora la ecuación 13 y la reescribamos
de la siguiente manera

d

da
(ρa3) = −3pa2 (14)

esta ecuación puede interpretarse de la siguiente manera, mientras la presión no
sea negativa, la densidad debe decrecer cuando a crece, al menos tan rápidamente
como a−3.

En general nos interesan principalmente fluidos barotrópicos (i.e., su presión
proporcional a la densidad)

p = ωρ (15)

donde ω es una constante independiente del tiempo que se utiliza para caracteri-
zar la ecuación de estado. Por ejemplo, las partículas relativistas (e.g., radiación)
tienenω = +13 , las no relativistas denominadas “polvo”, como la materia que tiene
presión nula (estrellas y galaxias), tendrán ω = 0 y la constante cosmológica, Λ,
tiene ω = −1. Entonces, para este tipo de fluidos, la ecuación de conservación 13

implica que

ρ̇

ρ
= −3(1+w)

ȧ

a

⇒ ρ ∝ a−3(1+w) (16)

De aquí puede verse entonces que para un universo dominado por materia, la
densidad de materia decrece como

ρm ∝ a−3 (17)

Esto es, simplemente, la densidad de materia decrece a medida que el universo
se expande. Por otro lado un universo dominado por radiación la densidad de
energía de radiación decae como

ρr ∝ a−4 (18)

En este caso observamos que la densidad de energía de radiación decae más rápi-
damente que la densidad de energía de materia, y esto es así porque la densidad
numérica de fotones decae de la misma manera que la materia pero además los
fotones pierden energía proporcional a a−1 a medida que su longitud de onda se
alarga.

La masa-energía total del universo está compuesta por diferentes fluidos y cada
uno de ellos con una ecuación de estado wi particular. Mientras que los diferentes
componentes no interactúen entre si la ecuación 15 es válida para cada componen-
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8 fundamentos y herramientas teóricas

te. Si denotamos por ρ0,i a la densidad actual de la i-ésima especie, entonces la
densidad total de energía del universo correspondiente a la época a(t), será

ρ =

N∑
i=1

ρ0,i

a(t)3(1+wi)
(19)

donde hemos asumido que la masa-energía del universo tiene N componentes
y hemos fijado a0 = 1 por simplicidad. De esta manera la EF para a(t) puede
escribirse como

H2 ≡
(
ȧ

a

)2
=
8πG

3

N∑
i=1

ρ0,i

a3(1+wi)
−
K

a2
+
Λ

3
(20)

donde H es el parámetro de Hubble, la cual suele escribirse en función de h de
la siguiente manera H = 100hkms−1Mpc−1. De la ecuacion anterior podemos
notar que en ausencia de dicha constante el universo será plano (K = 0) cuando la
densidad total de energía

∑N
i=1 ρ0,i sea igual a la densidad crítica ρc dada por

ρc ≡
3H20
8πG

= 2,773 × 1011h2M⊙Mpc−3 (21)

En términos de la densidad crítica podemos definir el parámetro de densidad
correspondiente a cada especie del universo

Ω0,i ≡
ρ0,i

ρc
=
8πG

3H20
ρ0,i (22)

si, además, definimos

ΩΛ =
Λ

3H20
(23)

y

ΩK =
K

H20
, (24)

con todo ello podemos escribir la ecuación 20 como

N∑
i=1

Ω0,i +ΩΛ +ΩK = 1 (25)

En este caso, con constante cosmológica (ΩΛ ̸= 0), vemos que el universo será
plano (ΩK = 0) cuando

N∑
i=1

Ω0,i +ΩΛ = 1 (26)

Los últimos resultados del satélite Planck y el relevamiento Sloan Digital Sky
Survey (Planck Collaboration et al., 2013) muestran que el contenido de materia-
energía del universo está balanceado según los parámetros Ωb = 0,0487± 0,0006,
Ωdm = 0,265± 0,006 y ΩΛ = 0,692± 0,010, y ΩK = 0,0005± 0,006. El universo
muestra ser plano (constante de curvatura K ∼ 0,0), al menos al nivel de incer-
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1.3 formación de estructuras por inestabilidad gravitacional : teoría lineal 9

tidumbre que se tiene al momento. Luego, podemos escribir la ecuación para la
evolución del factor de escala como

ȧ2 = H20

[
N∑
i=1

Ω0,i(a
−(1+3wi) − 1) +ΩΛ(a

2 − 1) + 1

]
(27)

Lo cual puede interpretarse de la siguiente manera, si conocemos el contenido de
materia-energía del universo, es posible obtener su evolución temporal.

Generalmente, escribimos la ecuación 27 en términos del corrimiento al rojo z,
definiendo z = 0 en t = t0 de forma que a = a(t0)/(1+ z):

H2(z) ≡ H20E2(z)
= H20

[
Ωm(1+ z)3 +Ωγ(1+ z)

4 +Ωk(1+ z)
2 +ΩΛ

]
(28)

1.3 formación de estructuras por inestabilidad gravitacional : teo-
ría lineal

Después de resumir algunas propiedades sobre cómo evolucionan las ecuacio-
nes que rigen la expansión de un universo uniforme y homogéneo, es momento
de explorar las desviaciones leves de esa homogeneidad y uniformidad. En los
primeros instantes, cuando las perturbaciones eran insignificantes con δρ/ρ << 1,
el tamaño de una sobredensidad crecía de manera proporcional al tiempo. Esto se
conoce como la teoría lineal de perturbaciones, que ofrece una descripción clara
y minuciosa de la evolución temprana de estas alteraciones. Estas variaciones son
las precursoras de la formación de galaxias y otras estructuras cósmicas que ob-
servamos. A medida que algunas regiones alcanzan mayor densidad (δρ/ρ ≈ 1),
la aproximación lineal deja de ser efectiva, y se requiere un enfoque más complejo
y no lineal para comprender su evolución (ver modelo de colapso esférico; Gunn
y Gott, 1972).

El elemento de línea que apropiadamente describe un universo FLRW perturba-
do tiene la forma

ds2 = gαβdx
αdxβ + hαβdx

αdxβ (29)

Luego en la aproximación lineal las perturbaciones a la métrica se asumen peque-
ñas tal que hαβhαβ << 1, además la escala de longitud de las perturbaciones
resulta siempre menor que la escala del Horizonte. De este modo, es válido el
tratamiento Newtoniano de la perturbación.

La base fundamental para la formación de estructuras mediante la inestabilidad
gravitacional se apoya en la idea de la existencia de un mecanismo que origina
fluctuaciones iniciales en el campo de densidad de la materia del universo. Estas
fluctuaciones, bajo la influencia de la fuerza gravitatoria, evolucionarán para dar
lugar a la formación de estructuras. En adelante, nos abstendremos de indagar en
el origen de estas fluctuaciones iniciales, simplemente mencionando que las teorías
inflacionarias ofrecen ciertas explicaciones al respecto.

Las fluctuaciones en la densidad, necesarias para el comienzo del proceso de
formación de estructuras, se generaron a partir de las fluctuaciones cuánticas en
un campo escalar denominado "inflatón", multiplicadas durante el proceso inflacio-
nario. A partir de ese momento, la evolución de estas fluctuaciones iniciales está
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10 fundamentos y herramientas teóricas

determinada por la fuerza gravitatoria. La misma desempeña el papel crucial al
provocar que regiones con una mayor concentración de materia (es decir, una fluc-
tuación positiva de densidad) atraigan cada vez más material de sus alrededores
mediante la acreción gravitatoria. En consecuencia, las regiones circundantes a la
fluctuación positiva pierden progresivamente material, generando así una dismi-
nución en la densidad, es decir, una fluctuación negativa.

Si el camino libre medio de una partícula es pequeño, la materia puede ser
tratada como un fluido perfecto, luego las ecuaciones Newtonianas que gobiernan
el movimiento de partículas no colisionales en un universo en expansión son las
ecuaciones hidrodinámicas. Entonces, escribiremos estas ecuaciones en términos
de x⃗ = r⃗/a(t) (donde r⃗ es la coordenada física y x⃗ es coordenada comóvil2), v⃗ = ˙⃗r−
Hr⃗ = a(t) ˙⃗x (el campo de velocidades peculiares), ϕ(⃗x, t) (el potencial gravitacional
Newtoniano) y ρ(⃗x, t) (la densidad de materia).

Dichas ecuaciones son las siguientes, la ecuación de continuidad, que es básicamen-
te la ecuación de conservación de la masa,

∂ρ

∂t
+∇ · (ρv⃗) = 0 (30)

La ecuación de movimiento o de Euler, que es sencillamente la segunda ley de Newton
aplicada al fluido,

∂x⃗

∂t
+ (⃗v · ∇)⃗v = −

1

ρ
∇p−∇ϕ (31)

Y, finalmente, la ecuación de Poisson para el campo gravitacional dada por la expre-
sión

∇2ϕ = 4πGρ (32)

Las ecuaciones 30, 31 y 32 presentan un sistema lineal de ecuaciones de segundo
grado que deberemos resolver. Las fluctuaciones iniciales en el campo de densidad
representan pequeñas perturbaciones en un fondo homogéneo, por lo tanto, pode-
mos escribir las cantidades físicas como ρ → ρ0 + δρ, v⃗ → v⃗0 + δ⃗v, etc. Por el
momento solo nos interesarán fluctuaciones lineales de modo que las cantidades
δ sean suficientemente pequeñas y podremos despreciar términos cuadráticos en
dichas variables. Luego, realizando la expansión en series de Taylor de las ecuacio-
nes 30, 31 y 32 en estas cantidades y solo manteniendo términos de primer orden,
obtendremos un conjunto de ecuaciones para ρ0, v⃗0, etc. y otro para el sistema de
las cantidades perturbadas δρ, δ⃗v0, etc. El sistema para estas últimas pueden ser
expresados de la siguiente manera:

∂δρ

∂t
+ 3Hδρ+Hx⃗ · ∇δρ+ ρ0∇ · δ⃗v = 0 (33)

∂δ⃗v

∂t
+Hδ⃗v+Hx⃗ · ∇δ⃗v = −

v2s
ρ0

∇δρ−∇δϕ (34)

∇2δϕ = 4πGδρ (35)

2 Este sistema de coordenadas comóviles x⃗, sólo depende de la distribución espacial relativa de los
objetos y no se modifica por la expansión del universo, de manera que una distancia comóvil dcom ≡
||⃗x||, es aquella que permanece constante si el movimiento de los objetos es únicamente debido al flujo
de Hubble.
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donde hemos introducido la expansión del universo, v⃗ = x⃗H, y además se utilizo
la relación de conservación de la entropía

δp =

(
∂p

δs

)
ρ

δs+

(
∂p

∂ρ

)
s

δρ = v2sδρ (36)

El sistema de ecuaciones para las cantidades perturbadas que hemos obtenido
es lineal y, en principio, puede ser resuelto analíticamente. Por lo cual se suponen
que la soluciones son del tipo δρ = ρ1(t)exp(ik⃗ · x⃗/a), δ⃗v = v⃗1(t)exp(ik⃗ · x⃗/a), etc.,
es decir que podemos escribir todas las cantidades como una superposición de
ondas. Sustituyendo estas expresiones en las ecuaciones 30, 31 y 32 obtenemos el
siguiente conjunto de ecuaciones:

dρ1
dt

+ 3Hρ1 + i
ρ0
a
k⃗ · v⃗1 = 0 (37)

dv⃗1
dt

+Hv⃗1 + i
ρ1
a

(
v2s
ρ0

− 4πG
a2

k2

)
k⃗ = 0 (38)

ϕ1 + 4πG
a2

k2
ρ1 = 0 (39)

Para poder resolver este conjunto de ecuaciones es conveniente elegir el sistema de
coordenadas, de tal forma que la propagación de la fluctuación sea en la dirección
de uno de los ejes. Para hacer esto, descomponemos el vector v⃗1 = λk⃗+ v⃗2, donde
v⃗2 es un vector perpendicular al vector de propagación de onda por lo tanto k⃗ · v⃗2 =
0. En términos del vector v⃗2, las ecuaciones 37 y 38 se transforman en

dρ1
dt

+ 3Hρ1 + i
ρ0
a
k2λ = 0 (40)

dλ

dt
+Hλ+

i

a

(
v2s
ρ0

− 4πG
a2

k2

)
ρ1 = 0 (41)

además de una ecuación para la velocidad v⃗2 dada por

v⃗2
dt

+Hv⃗2 = 0 (42)

cuya solución es v⃗2 = V⃗/a. Esto implica que los modos perpendiculares al vector
de onda se eliminan con

la expansión del universo, cuando a crece. Si usamos el hecho que ρ0 ∼ a−3, y
combinamos las ecuaciones 40 y 41 obtenemos la siguiente ecuación diferencial de
segundo orden para el contraste de densidad definido como δ = ρ1/ρ0.

d2δ

dt2
+ 2H

dδ

dt
+

(
v2s
k2

a2
− 4πGρ0

)
δ = 0 (43)

Esta última ecuación es lineal en δ y resulta fundamental en el entendimiento de
la evolución de las fluctuaciones primordiales. La solución más general puede ser
expresada en términos de dos modos:

δ(⃗x, t) = δ(⃗x)D+(t) + δ(⃗x)D−(t) (44)
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donde D+ y D− representan los modos creciente y decreciente de la perturbación.
En general nos preocuparemos del modo creciente de la perturbación y, por lo
tanto, en el régimen lineal la evolución de las perturbaciones puede escribirse

δ(⃗x, t) = δ(⃗x, t = 0)
D(t)

D(t = 0)
(45)

donde la solución general para D(t) se encuentra dada por

D(a) =
5

2
aΩm

∫a
0

da′

(a′H(a′))3
(46)

Veamos a continuación algunos ejemplos particulares. Consideremos un univer-
so plano dominado por materia denominado comúnmente universo de Einstein-de
Sitter. La solución de las EF es a ∼ t2/3, ρ ∼ t−2, v2s = 0 y por tanto H = 2t/3. En-
tonces la ecuación 40 se transforma en

d2δ

dt2
+
4

3

1

t

dδ

dt
−
2

3

1

t2
δ = 0 (47)

Esta ecuación admite dos soluciones como ley de potencia linealmente indepen-
dientes δ(⃗x, t) = D±(t)δ(⃗x) donde D+(t) ∝ a(t) es el modo creciente, que crece
proporcionalmente a la expansión del universo, y D− ∝ t−1 es el modo decrecien-
te, que desaparece conforme avanza el tiempo. Si imponemos condiciones iniciales
de tal modo que la fluctuación evolucione a partir de un estado de reposo, esto es,
pedimos que δ = δ1 y δ̇1 = 0 en t = t1, la forma final de δ es una superposición
de los modos creciente y decreciente:

D(t) =
3

5
δ1

(
t

t1

)2/3
+
2

5
δ1

(
t

t1

)−1

(48)

Análogamente podemos ver que sucede en un universo dominado por radiación.
En este caso, p = 1/3ρ, a ∼ t1/2, ρ ∼ t−2, v2s = 1/3, con lo que la ecuación para el
contraste de densidad 47 se transforma en

d2δ

dt2
+
1

t

dδ

dt
+

(
A

t
k2 −

3

8

1

t2

)
δ = 0 (49)

donde A es una constante. Esta ecuación muestra exclusivamente soluciones os-
cilantes que disminuyen; es decir, las fluctuaciones no se expanden, simplemente
oscilan y desaparecen. Esto se debe a que, en un entorno de radiación, se espera
que cualquier acumulación de materia se disipe debido a la interacción entre la
radiación y las partículas. Este resultado nos indica que, para que las fluctuaciones
crezcan y formen las estructuras cósmicas, solo pueden hacerlo durante la época
en la que la materia domina. Durante el período de predominio de la radiación,
no existen oportunidades para que las fluctuaciones se configuren y se desarrollen.
Sin embargo, en un análisis relativista del problema, se demuestra la existencia de
un tipo de perturbaciones que pueden expandirse durante la era de dominio de
la radiación. Estas fluctuaciones son aquellas que poseen un tamaño inicial mayor
que la región con la cual están en contacto causal.
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1.4 crecimiento no lineal de las perturbaciones de densidad

Hemos visto en la sección anterior la descripción de la evolución lineal de las
perturbaciones del campo de densidad. Ese enfoque deja de ser válido cuando
el contraste de densidad de la perturbación se hace lo suficientemente grande
(δ >> 1) e ingresa en el estadio del régimen no lineal. Veremos en esta sección
como describir esta etapa de la evolución.

1.4.1 La aproximación de Zel’dovich

La aproximación de de Zeldovich (AZ) desarrollada inicialmente por Zel’dovich
(1970) y luego elaborada en Shandarin y Zel’dovich (1989), es una descripción
teóricamente simple y elegante para la evolución no lineal de las perturbaciones.
La AZ sugiere que los autovalores del tensor deformación dictan las formas de las
estructuras en la etapa inicial del colapso no lineal.

Según este modelo podemos escribir la posición r⃗(t) de una partícula de la
siguiente manera:

r⃗(q⃗, t) = a(t)q⃗− b(t)f⃗(q⃗) (50)

donde a(t) es el factor de expansión del universo, q⃗ es la coordenada comóvil
inicial de la partícula, y b(t) es una función que escala el campo de velocidades
f⃗(q⃗) inicial de la partícula. Bajo la hipótesis de que el campo de velocidades es
irrotacional 3, este puede ser escrito como el gradiente de un potencial, f⃗(q⃗) =

−∇Φ(q⃗). Las coordenadas r⃗ y q⃗ son denominadas posición Euleriana y Lagrangiana,
respectivamente.

Por otro lado, utilizando la conservación de la masa, podemos escribir:

ρ(⃗r, t)d⃗r = ρ̄(t)dq⃗ (51)

Además esta ecuación puede ser reescrita de la siguiente manera:

ρ(⃗r, t) = ρ̄(t) J
[
∂⃗r

∂q⃗

]−1
(52)

donde J [∂⃗r/∂q⃗] es el determinante del Jacobiano del tensor de deformación. Con-
secuentemente, la expresión para la distribución de densidad es:

ρ(⃗r, t) =
ρ̄(t)[(

1−
b(t)
a(t)α

)(
1−

b(t)
a(t)β

)(
1−

b(t)
a(t)γ

)] (53)

donde α ⩾ β ⩾ γ son los autovalores del tensor de deformación. Esta ecuación
nos muestra las dos particularidades principales de la AZ. Primero, la densidad
se vuelve infinita cuando b(t)α = 1, b(t)β = 1 o b(t)γ = 1. Segundo, en general,
todos los autovalores serán diferentes y, por lo tanto, el colapso será anisótropo,
por otra parte el colapso comenzará primero a lo largo del eje definido por el
autovalor más grande.

3 Esta es una suposición razonable dado que cualquier rotación en el campo de velocidad inicial
será borroneada por la expansión al menos antes de que las órbitas de las partículas comiencen a
cruzarse.

[ 20 de febrero de 2024 at 8:46 – classicthesis version 1.0 ]



14 fundamentos y herramientas teóricas

En general, dichos autovalores pueden ser positivos o negativos. Luego, si solo
uno de ellos es positivo, digamos α, mientras que los otros dos (β y γ) son nega-
tivos, el colapso será primeramente en la dirección correspondiente al autovalor
α hasta alcanzar el punto donde se cumpla b(t)α = 1. De este modo, la evolu-
ción gravitatoria de la perturbación acentúa la asfericidad, formando estructuras
aplanadas conocidas como “panqueques de Zel’dovich” (paredes). En el caso en que
dos autovalores sean positivos y uno solo negativo, la evolución dará lugar a una
estructura conocida con el nombre de filamento, y el cual típicamente se forma en
la intersección de dos de estos “panqueques”. Finalmente, si todos los autovalores
son positivos, se formarán estructuras de dimensión nula (nodo o halo), las cuales
se encontrarán principalmente localizadas en la intersección de dos filamentos.

En terminos rigurosos, la AZ ha demostrádo ser lo suficientemente precisa para
describir la evolución de las perturbaciones durante la etapa lineal y los primeros
momentos de la parte no-lineal, pero su efectividad se anula cuando se produce el
cruce de las trayectorias de las partículas, momento conocido como shell-crossing.
Recordemos además que este enfoque deja de ser válido cuando el contraste de
densidad de la perturbación se hace lo suficientemente grande (δ >> 1) e ingresa-
mos decididamente en el estadio del régimen no lineal de las perturbaciones.

1.5 breve historia de la red cósmica

Los primeros intentos de mapear la distribución de galaxias (de Lapparent, Ge-
ller y Huchra, 1986; Geller y Huchra, 1989; Gregory y Thompson, 1978; Shectman
et al., 1996) revelaron que las mismas no se encuentran distribuidas uniformemen-
te. Por el contrario, la distribución de masa determinada por las galaxias parece
formar una intrincada red de asociaciones densas y compactas interconectadas por
tenues “puentes” o “filamentos” rodeando grandes regiones vacías (llamados co-
munmente voids, Kirshner et al., 1981). Los estudios preliminares sugirieron que
el universo en grandes escalas podría describirse como un sistema celular (Joeveer,
Einasto y Tago, 1978) o una red cósmica (Bond, Kofman y Pogosyan, 1996).

De acuerdo con el modelo cosmológico estándar, todos estos fenómenos obser-
vables en el universo se generan completamente en el régimen no lineal de las
fluctuaciones de densidad. Si bien el crecimiento inicial de las perturbaciones en
el campo de densidades puede estudiarse haciendo uso de herramientas teóricas,
la evolución posterior (altamente no lineal) no puede ser descripta analíticamente.
No obstante, el colapso de las fluctuaciones y la formación jerárquica de las estruc-
turas, puede estudiarse a través de simulaciones numéricas. Klypin y Shandarin
(1983) fueron los primeros en identificar una “estructura tridimensional” en una
simulación de N-cuerpos (323 partículas) de un modelo Hot Dark Matter (HDM),
haciendo uso de una malla regular mediante una técnica Cloud-in-Cell (CIC). La
identificación reveló que los halos de materia oscura estaban unidos por la red
de filamentos que abarcaba toda la simulación de 150h−1Mpc de lado. Además,
Klypin y Shandarin, 1983 sugirieron que las paredes deben ser considerablemente
menos densas que los filamentos, ya que no se detectaron en la simulación. Estos
resultados fueron confirmados rápidamente por Centrella y Melott, 1983 y Frenk,
White y Davis, 1983. Cabe señalar que Centrella y Melott, 1983, utilizaron una si-
mulación con una malla similar pero con 27 veces más partículas, consiguiendo
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identificar paredes con una sobredensidad de δ = ρ/ρ̄ = 2, donde ρ y ρ̄ son la
densidad local y la densidad media de la simulación respectivamente.

Desde su descubrimiento y estos primeros estudios relacionados con la geo-
metría y la topología de las estructuras a gran escala, se han realizado grandes
avances en pos de comprender la naturaleza de la red cósmica. En la actualidad,
los catálogos de galaxias han crecido miles de veces, mediante relevamientos tales
como Sloan Digital Sky Survey (SDSS) (Albareti et al., 2016; Tegmark et al., 2003) y
2MASS Redshift Survey (Huchra et al., 2012), además los tamaños de las simulacio-
nes cosmológicas modernas como Millennium Springel et al. (2005), IllustrisTNG
(Marinacci et al., 2018), y Q-Continuum Heitmann et al. (2015) se han incrementa-
do en más de un millón de veces.

Por otro lado, la cantidad de métodos para identificar estructuras también ha
crecido enormemente de la mano de los grandes volúmenes de datos, desde prác-
ticamente un único método para la identificación de estructuras 4 a varias docenas
de sofisticadas técnicas matemáticas y computacionales (véase Colberg et al. (2008),
Knebe et al. (2011), Onions et al. (2012), Knebe et al. (2013), Libeskind et al. (2018) y
sus referencias). Medir o cuantificar estas estructuras de manera precisa y unívoca
es un problema difícil. Esto se debe al amplio rango de densidades que abarcan
las estructuras que conforman esta red cósmica, como así también el limite difu-
so que existe entre ellas, que incluso hacen que sus definiciones dependan si la
identificación está dirigida a datos simulados u observaciones.

Hoy en día, es de gran interés en la comunidad impulsar medidas cuantitati-
vas para caracterizar la red cósmica, las mismas buscan proporcionar información
sobre la dinámica de la formación de estructuras gravitacionales, el modelo cos-
mológico, la naturaleza de la materia oscura y, la formación y evolución de las
galaxias. Dado que la evolución, topología y dinámica de la red cósmica depende
directamente de la gravedad y la naturaleza de la materia y energía oscura, cada
uno los elementos constitutivos de la misma, (halos, filamentos, paredes y voids)
guardarán huellas de la física subyacente.

Un ejemplo claro que la “telaraña” cósmica es una importante fuente de infor-
mación del modelo cosmológico implícito, lo ofrecen las regiones subdensas de
la estructura en gran escala, ellas constituyen uno de los mejores laboratorios cos-
mológicos (Correa et al., 2019) para medidas de energía oscura, como así también
pruebas de gravedad modificada y nuevas teorías de relatividad general. Su estruc-
tura y forma, así como la alineación mutua, son el reflejo directo de la acción de
la energía oscura (Bos et al., 2012; Lavaux y Wandelt, 2010, 2012; Park y Lee, 2007;
Pisani et al., 2015; Platen, Weygaert y Jones, 2008; Sutter et al., 2014). Por su parte,
las estructuras filamentos plantean nuevos desafíos en la cosmología. Debido a que
la medición de los parámetros cosmológicos depende del entorno del observador
(por ejemplo Wojtak et al., 2014), uno de los objetivos actuales es el desarrollo de
nuevos enfoques para explorar las característica de la red cósmica, en particular,
los filamentos aparecen como potenciales medios para explotar medidas de la es-
tructura y dinámica de la red cósmica (por ejemplo, Ho et al., 2018; Naidoo et al.,
2020).

4 El algortimo Amigos-de-Amigos (Friends of Friends, FoF) se utilizó para los estudios topológicos e
identificación de cúmulos de galaxias (Shandarin, 1983; Shandarin y Zel’dovich, 1983; Zel’dovich,
Einasto y Shandarin, 1982) por un lado y para identificar halos de materia oscura (Davis et al., 1985)
por el otro.
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1.6 importancia e impacto de los filamentos cosmológicos

Los filamentos cosmológicos son estructuras elongadas que representan entre el
50 y 60 por ciento de la materia en el universo, pero solo ∼ 6 por ciento del volu-
men (Cautun et al., 2014; Tempel et al., 2014c, ver Cui et al., 2018, 2019; Martizzi
et al., 2019 para fracciones más altas). A su vez, múltiples investigaciones han esta-
blecido que los filamentos cosmológicos son estructuras cruciales para la dinámica
y propiedades tanto del gas como las galaxias por igual (por ejemplo, Codis et al.,
2012). Por lo cual su estudio y caracterización resulta muy importante.

Las simulaciones cosmológicas revelan el papel de los filamentos sobre su en-
torno y su influencia sobre la orientación del momento angular y la forma de los
halos de materia oscura a gran escala (Aragon-Calvo y Yang, 2014; Aragón-Calvo
et al., 2007b; Ganeshaiah Veena et al., 2019, 2018; Hahn et al., 2007a,b; Libeskind
et al., 2013; Zhang et al., 2009). Desde el punto de vista observacional, existe evi-
dencia de alineaciones intrínsecas entre la orientación y/o forma de las galaxias y
la dirección de los filamentos cercanos. Zhang et al. (2013) estudiaron la alineación
entre los ejes principales de las galaxias y la estructura a gran escala circundante,
especialmente el entorno de filamentos y paredes. Mostrando que los ejes princi-
pales de las galaxias en filamentos están alineados preferentemente a lo largo de la
dirección de los mismos, mientras que los ejes principales de las galaxias en un en-
torno tipo pared tienden a alinearse preferentemente de manera paralela al plano
de la pared en la cual se hallan embebidas. Por otro lado, Tempel, Stoica y Saar
(2013) investigaron la alineación de las galaxias espirales/elípticas, encontrando
que los ejes menores de las galaxias elípticas tienden a estar preferentemente per-
pendiculares a la dirección del filamento más próximo, en cambio, las galaxias
espirales brillantes muestran una tendencia a alinearse con el eje del filamento
cercano. La red de filamentos también juega un papel importante en organización
espacial fundamental de las galaxias. Joeveer, Einasto y Tago (1978) encontraron
que los grupos y los cúmulos de galaxias del supercúmulo de Perseus-Piscis con-
forman una cadena larga con una distancia característica entre cúmulos/grupos de
∼ 8h−1Mpc. Este resultado fue confirmado por Tempel et al., 2014a, quienes estu-
diaron la distribución de galaxias a lo largo de los filamentos encontrando que los
mismos son como “collares de perlas” en los cuales las galaxias y los grupos mues-
tran un patrón regular a lo largo del eje de los filamentos con una distancia mutua
alrededor de 7h−1Mpc. Un hallazgo más reciente, se encontró que alrededor de
nuestra galaxia y M31, las galaxias satélites tendrían una distribución aplanada.
Indicando que tal orientación podría ser un reflejo de la existencia de un filamento
o una pared local (ver Cautun et al., 2015; Forero-Romero y Gonzalez, 2014; Ibata
et al., 2013).

Debido a que los filamentos se forman a través del colapso gravitacional de
la materia a lo largo de dos ejes principales, se genera un complejo campo de
velocidad alrededor de estas estructuras, que a primer orden, pueden explicarse
mediante la aproximación de Zel’dovich. Sin embargo, este simple enfoque no
puede explicar patrones tales el notable campo de vorticidad que se genera alre-
dedor de los filamentos (Codis, Pichon y Pogosyan, 2015; Laigle et al., 2015). ni
los efectos inducidos por las componentes locales de la red cósmica (Hahn, An-
gulo y Abel, 2015a; Kraljic et al., 2018). Las regiones filamentosas son el escenario
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principal de fenómenos astrofísicos únicos, diversos estudios sugieren que los fila-
mentos actúan como “canales” ó “autopistas” de galaxias y gas hacia las regiones
en formación (por ejemplo Aragon-Calvo, Neyrinck y Silk, 2016; Cautun et al.,
2014; Danovich et al., 2015; Dekel, Sari y Ceverino, 2009; Goerdt et al., 2015; Kne-
be et al., 2004; Kuchner et al., 2022). Esta visión, sustentada principalmente por
simulaciones, está comenzando a ser comprobada en observaciones (Umehata et
al., 2019). Asimismo, Guo, Tempel y Libeskind, 2015 encontraron que los grupos
en los filamentos tienden a tener más satélites que aquellos que están fuera de
estas estructuras. Posteriormente a este trabajo, Tempel et al., 2015 exploraron la
alineación de las galaxias satélites con respecto a los filamentos, encontrando que
las satélites tienden a alinearse con ellos. Estos autores sugieren que la señal de
alineación puede ser una consecuencia de cómo las galaxias satélites se acretan a
lo largo de la dirección de los filamentos. Diferentes trabajos muestran que los fila-
mentos juegan un rol similar en las propiedades de las galaxias como lo hacen los
cúmulos, aunque en menor grado. Las galaxias cercanas a los filamentos son más
rojas (Kraljic et al., 2018; Laigle et al., 2018), elípticas (Kuutma, Tamm y Tempel,
2017), con mayor metalicidad (Darvish et al., 2015), más masivas (Malavasi et al.,
2017) y con mayor probabilidad de haber frenado su formación estelar (Alpaslan
et al., 2016; Winkel et al., 2021) que sus contrapartes a igual masa estelar a ma-
yores distancias de los filamentos. Martínez, Muriel y Coenda (2016) encuentran
que las galaxias en los filamentos tienen una tasa de formación estelar específica
más baja que las galaxias que caen hacia cúmulos/grupos (infall). Salerno, Martí-
nez y Muriel (2019) estudia la fracción de galaxias apagadas (galaxy quenching) en
función de la masa estelar en diferentes entornos a alto redshift, encontrando en
particular, que las galaxias en el entorno de los filamentos están más apagadas que
aquellas en infall isotrópico hacia los grupos, estos resultados están acuerdo con
otros similares a bajo redshift. Otros estudios acuerdan que los filamentos tienen
un papel significativo en el "preprocesamiento"de las galaxias antes de ingresar al
cúmulo, afectando la evolución y propiedades de las mismas mediante diversos
mecanismos, induciendo un apagado de las galaxias antes que ingresen al entorno
del cúmulo (por ejemplo, Haines et al., 2015; Kotecha et al., 2022; Porter et al.,
2008; Song et al., 2021; Wetzel et al., 2013). Esto resulta interesante porque, si bien
estos trabajos se centran en las regiones externas de los cúmulos, para las internas
parece ser lo opuesto. Se ha encontrado que los filamentos alimentan el interior de
los cúmulos con gas frío que resiste la presión del medio intracúmulo (Rost et al.,
2021; Vurm et al., 2023). Mientras que Kotecha et al., 2022 encontraron evidencia
de que los filamentos podrían proteger en cierta medida a las galaxias del entorno
intracúmulo más hostil al ingresar al cúmulo. Este efecto protector se debería a
flujos de gas más fríos y colimados ubicados en el núcleo de dichos filamentos.

En este escenario, en el cual el gas sigue los gradientes de la distribución de la
materia oscura no colisional, comprimiéndose y transportándose a lo largo de los
filamentos. Las simulaciones han demostrado que algunas propiedades del mis-
mo, tales como su temperatura media o masa, siguen relaciones de escala en los
filamentos (por ejemplo, Gheller et al., 2015; Tanimura et al., 2020). Sin embargo,
a diferencia del gas caliente que se acumula en los pozos gravitacionales de los
cúmulos, se ha propuesto que los filamentos alberguen una significativa fracción
de una componente particular de gas con temperaturas de entre 105 a 107K , cono-
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cida como medio intergaláctico caliente-cálido ó WHIM, por sus siglas en inglés
(Bykov, Paerels y Petrosian, 2008; Cen y Ostriker, 1999; Davé et al., 2001; Tuomi-
nen et al., 2021) El WHIM es más difícil detectar de manera directa, y se propone
como la clave para entender el llamado problema de los bariones faltante en el
universo. Actualmente ya se han realizados los primeros avances en este desafío
mediante mediciones en pares individuales de cúmulos de galaxias (Akamatsu
et al., 2017; Bonjean et al., 2018; Tittley y Henriksen, 2001; Werner et al., 2008),
filamentos individuales (Bacon et al., 2021; Umehata et al., 2019) y mediante una
técnica de apilamiento de filamentos (Tanimura et al., 2019; Vernstrom et al., 2021).
Estos estudios muestran que el WHIM está en los filamentos, representando así
un importante trazador observacional de la red cósmica por lo cual una mejor
comprensión de su distribución espacial podría ayudar a mejorar la detección de
filamentos en futuros estudios observacionales.

En este contexto, la detección de filamentos tiene un rol fundamental para la
realización de estos estudios. No obstante, la misma representa un gran desafío
debido a la complejidad de las interconexiones entre las estructuras, como así
también el amplio rango de densidades que abarcan. Sumado a esto, tampoco
se cuenta en la literatura con una definición unívoca de filamentos producto que
los mismos constituyen estructuras irregulares y no virializadas 5.

Pese a esto, muchas investigaciones han tratado de cuantificar la red filamen-
tosa lo cual condujo al desarrollo de diferentes métodos de identificación como
fue mencionado en la sección anterior. Siguiendo una linea histórica, los primeros
métodos desarrollados para la extracción de filamentos se basaban en técnicas de
grafos y técnicas de percolación (Alpaslan et al., 2014; Barrow, Bhavsar y Sonoda,
1985; Bhavsar y Splinter, 1996; Colberg, 2007), los cuales han sido aplicados princi-
palmente a datos observacionales, usando las galaxias como trazadores de la red
filamentosa. Otros trabajos que también identificaron filamentos lo hicieron direc-
tamente a través la inspección visual (Akamatsu et al., 2017; Colberg, Krughoff
y Connolly, 2005; Pimbblet y Drinkwater, 2004), Mientras que algunos modelan el
patrón filamentoso mediante una configuración de cilindros interconectados con
una distribución de probabilidad modelada (Bisous model, Stoica, Martínez y Saar,
2010; Tempel et al., 2014b). Incluso existen algoritmos que extraen filamentos me-
diante la identificación de superficies de isodensidades (Gheller et al., 2015).

Por lo que se refiere a otro enfoque novedoso y actualmente muy aceptado por
la comunidad, es el extractor de estructuras discretas persistentes (DisPerSE, Sous-
bie, 2011), este algoritmo se funda en el trabajo de Pogosyan et al. (2009), quienes
consideran que los filamentos son crestas de materia que unen dos regiones de
alta densidad a través de un punto de ensilladura 6. Además del calculo del cam-
po de densidad, DisPerSE utiliza conceptos topológicos de la teoría Morse para
la identificación de estructuras. Este método ha sido implementado exitosamente
en simulaciones cosmológicas y catálogos observacionales (Sousbie, Pichon y Ka-

5 Utilizaremos el vocablo virializadas, y otros derivados del término virial, para hacer referencia a
cuerpos que satisfagan el Teorema de Virial. Este establece que en todo cuerpo, en estado de equili-
brio o quasi-equilibrio, existe una relación bien definida entre las energías potencial V y cinética K
del mismo en el estado de equilibrio, mediante la ecuación V = −2K.

6 Un punto de ensilladura es un punto en una superficie o función donde las derivadas en direccio-
nes ortogonales son todas nulas (un punto crítico o estacionario), pero el mismo no constituye un
extremo local. Intuitivamente podríamos imaginarnos que la cima de una montaña constituye un
máximo, un paso representa un punto de ensilladura y el fondo del valle es un mínimo.
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wahara, 2011). El mérito de DisPerSE no solo radica en la detección de filamentos
cosmológicos sino que también puede identificar otras componentes de la red cós-
mica como paredes y voids, pero en la práctica, el algoritmo resulta más exitoso
para la identificación de filamentos. Si bien este algoritmo es uno de los más ro-
bustos y confiables en la literatura, no escapa a problemas en la implementación.
Por ejemplo, el campo de densidad calculado por este método a veces produce
efectos no deseados como la generación de máximos secundarios, los cuales afec-
tan la identificación introduciendo filamentos espurios. Además estos máximos
pueden ocasionar que la coordenada del centro de un halo no coincida con el pico
de densidad identificado por DisPerSE. Por otro lado, de manera independiente
otros autores en cambio conciben a los filamentos como estructuras que conectan
grupos (o halos) masivos, sin tener en cuenta la existencia del punto de ensilladura
entre ellos (González y Padilla, 2010; Martínez, Muriel y Coenda, 2016).

También existen algoritmos que intentan capturar la naturaleza multiescala de la
red cósmica (tales como, Cautun, van de Weygaert y Jones, 2013), u otros basados
en la matriz de derivadas parciales segundas (matriz Hessiana) del campo de den-
sidad (Forero-Romero et al., 2009; Hahn et al., 2007a) o del campo tidal (Hoffman
et al., 2012; Libeskind et al., 2013). Estos métodos han demostrado ser útiles para
estudiar propiedades relacionadas con los halos de materia oscura como su fun-
ción de masa (Metuki et al., 2015) o caracterizar su momento angular (Libeskind
et al., 2012). Caracterizando un campo de densidad suavizado mediante la matriz
Hessiana (Bond, Strauss y Cen, 2010) consiguió identificar filamentos individuales
tanto en simulaciones de N−cuerpos como en datos observacionales.

La mayoría de los análisis anteriores, sin embargo ignoran la información diná-
mica del campo de velocidad. Esto es debido a que una ventaja de los métodos
basados en coordenadas de partículas, ya sea en cuadrículas estructuradas como
en aquellas no lo son, es su aplicabilidad a los catálogos observacionales (como
el SDSS y 2dF) los cuales proporcionan solo dos coordenadas angulares y una
coordenada radial en el espacio de redshift. Sin embargo las simulaciones cosmo-
lógicas proporcionan una información dinámica completa en un espacio de fase
de seis dimensiones. Esta información adicional es muy valiosa ya que brinda la
oportunidad de comprender más profundamente las componentes de la red cós-
mica y desarrollar mejores teorías sobre su evolución. En un intento de utilizar
esta información y motivados por el “plegamiento” del espacio de fase (entiénda-
se por “plegamiento” al cruce de trayectorias de partículas o shell-crossing) durante
el colapso anisotrópico de estructuras, Falck, Neyrinck y Szalay (2012) propuso un
método al cual denominó ORIGAMI, este intenta asociar las partículas a estruc-
turas en función del número de ejes a lo largo de los cuales se ha producido un
cruce de trajectorias. De esta manera, las partículas de voids, paredes, filamentos
y halos son aquellas que se han cruzado a lo largo de 0, 1, 2 y 3 ejes ortogonales,
respectivamente.

En conclusión, la naturaleza multiescala y difusa de los filamentos hace que defi-
nir y distinguir entre diferentes estructuras sea una tarea no trivial. Para aumentar
la dificultad, como se describió anteriormente los diferentes algoritmos de bús-
queda de filamentos se basan en distintas definiciones implícitas de estos objetos.
Aunque los diferentes enfoques intentan mejorar la identificación de estructuras,
persisten desafíos en la sensibilidad, precisión y adaptabilidad, así como la robus-
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tez frente al ruido de los datos astronómicos. Por otra parte, la creciente cantidad
de datos presenta desafío en la velocidad de procesamiento y la adaptabilidad a
diferentes escalas y resoluciones. La necesidad de un nuevo identificador de fi-
lamentos radica en mejorar estos aspectos y superar estas limitaciones. Teniendo
la capacidad de adaptarse a diferentes resoluciones y escalar eficientemente con
conjuntos de datos más grandes, lo cual sería fundamental para garantizar que el
identificador sea útil en el análisis de datos astronómicos actuales y futuros.

A continuación presentamos una tabla a modo de resumen con las principales
técnicas. Si el lector desea ahondar en el tema, una comparación exhaustiva de los
diferentes métodos se puede hallar en el trabajo de Libeskind et al. (2018).
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Diferentes métodos de clasificación

Inspección visual Pimbblet y Drinkwater
(2004), Colberg, Krughoff
y Connolly (2005)

Clasificación e identificación
heurística de filamentos

Grafos y técnicas
de percolación

Barrow, Bhavsar y Sonoda
(1985), Bhavsar y Splinter
(1996), Colberg (2007), Alpas-
lan et al. (2014)

Estudios acerca de las propie-
dades y las interconexiones
de un conjunto de puntos

Métodos
hessianos

Hahn et al. (2007a), Forero-
Romero et al. (2009), Chen et
al. (2015)

Estudios de las propiedades
de los campos de densidad,
velocidades y tidales.

Skeleton Novikov, Colombi y Do-
ré (2006), Sousbie (2011) y
Sousbie, Pichon y Kawahara
(2011)

Utiliza conceptos topologi-
cos, Teoria Morse. Posee una
implementación rigurosa y
motivada matemáticamente.

Métodos
Multiscale

Aragón-Calvo et al. (2007a),
Cautun, van de Weygaert
y Jones (2013)

Este formalismo tiene en
cuenta el carácter multiescala
de la distribución de la ma-
teria evaluando en cada posi-
ción la importancia estructu-
ral establecida por los autova-
lores del campo involucrado
(densidad, tidal, etc.)

Métodos
estocásticos

Stoica, Martínez y Saar
(2010), Tempel et al. (2014b)

Permite recuperar las caracte-
rísticas geométricas y topoló-
gicas del campo de densidad
subyacente a partir nube de
puntos basados en una fun-
ción de distancia.

Métodos en el es-
pacio de fase

Falck, Neyrinck y Szalay
(2012), Falck y Neyrinck
(2015), Ramachandra y Shan-
darin (2015)

Recuperan la información di-
námica completa proporcio-
nando valiosas contribucio-
nes a comprensión de la es-
tructura cósmica.

1.7 simulaciones y catálogos observacionales

En astronomía, a diferencia de la mayoría de las disciplinas, es imposible tener
un laboratorio donde se puedan realizar experimentos. Esta ciencia sólo observa
el universo, desde nuestro lugar, la Tierra, realiza hipótesis y luego busca eviden-
cias para confirmarlas o refutarlas. En algunos casos, la evidencia es obtenida de
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forma directa, es decir que el fenómeno puede observarse y subsecuentemente ser
descripto de acuerdo a las leyes de la física conocidas de la época. Mientras que
otras veces, se debe inferir el conocimiento a partir de observaciones indirectas
y/o simulaciones numéricas.

Para nuestra área de la estructura en gran escala del universo, las simulaciones
numéricas constituyen una herramienta indispensable para la compresión de dife-
rentes fenómenos. Las mismas nos ayudan a obtener una realización del universo a
partir de ciertas condiciones iniciales y las leyes establecidas de acuerdo a nuestro
conocimiento sobre el mismo. La principal característica debe ser la de reproducir
correctamente la física que se intentan simular. A través de dichas simulaciones
podemos validar el modelo cosmológico y las relaciones entre los procesos de
formación de las estructuras y la distribución de materia observada en la estruc-
tura en gran escala del universo (Springel, 2012). Además, nos sirve de guía para
interpretar los datos observacionales. Dado el tipo de estudio que realizaremos,
nos interesan, principalmente, las simulaciones del universo en gran escala, esto
es, simulaciones cuyo tamaño es de algunas centenas de Megaparsecs. Por ello,
a lo largo de está tesis nos centraremos en este tipo de simulaciones, denomina-
das cosmológicas, y particularmente trabajaremos con simulaciones donde solo se
tienen en cuenta las interacciónes gravitatorias. En el tipo de simulaciones que uti-
lizaremos, la distribución de materia es representada por un conjunto discreto de
partículas encargadas de transportar la información correspondiente a la porción
del universo que les toque representar, de manera que partiendo de una condición
inicial, en cada paso temporal se resuelven las ecuaciones de movimiento de cada
partícula, las cuales no son lineales, y dependen del potencial gravitatorio origina-
do por todas las demás. Este cálculo resulta ser demasiado costoso para grandes
cantidades de partículas, por lo cual se utilizan diferentes métodos para resolver-
los de manera eficiente. Uno de los más sencillos es el llamado particle-mesh (PM),
en el cual el sistema de partículas es convertido en una grilla regular con valo-
res de densidad. Los campos de densidad se calculan utilizando algoritmos como
Cloud-in-Cell (CIC) (ver por ejemplo Hockney y Eastwood, 1988), Alternativamen-
te, el campo de densidad puede generarse mediante métodos de malla adaptativa
(Couchman, 1991). Asimismo existen los denominados tree codes, que disminuyen
el número de operaciones a través de desarrollos multipolares del potencial gravi-
tatorio (Barnes y Hut, 1986; Springel, 2005)

Una vez calculado el potencial requerido para computar la fuerza sobre cada par-
ticula se actualizan las posiciones y velocidades de cada una de ellas integrando
las ecuaciones de movimiento de la gravitacion, el proceso continúa iterativamen-
te, recalculando el potencial gravitatorio con cada nueva distribución de partículas.
La ausencia de un tamaño por parte de las partículas que representan la distribu-
ción de materia introduce una dificultad extra en este tipo de simulaciones ya
que los encuentros cercanos entre las mismas introducen dispersiones espurias, en
dichas interacciones las particulas pueden resultar deflectadas con ángulos muy
grandes, debido a que las fuerzas que se ejercen mutuamente podrían crecer in-
definidamente a medida que se acercan. Para prevenir este tipo de colisiones es
necesario suavizar la interacción gravitatoria a distancias cortas. Esto se consigue
simplemente reemplazando el factor 1/r2 por 1/(s2+ r2) en la expresión de la fuer-
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za gravitatoria, donde s es una longitud de suavizado que impide que la fuerza
crezca arbitrariamente cuando r alcanza valores artificialmente pequeños.

Si bien las simulaciones numéricas brindan una gran cantidad de informacón
tanto espacial como temporal, estas carecerían de valor si no tuviésemos infor-
mación real con la cual comparar. En nuestro caso estos datos provienen de los
grandes catálogos de galaxias. Un “catálogo astronómico” es una base de datos de
objetos celestes que puede contener información de diverso tipo, como por ejem-
plo posiciones angulares, redshift, magnitudes o colores. Las galaxias representan
el principal indicador de la distribución de materia en gran escala del universo.
Los primeros relevamientos del cielo fueron del tipo fotométrico (solo posiciones
angulares y magnitudes), sin embargo para poder determinar la distribución tri-
dimensional de estos objetos es necesario utilizar espectroscopía para medir el
corrimiento al rojo de la galaxia y derivar su distancia usando la Ley de Hub-
ble. La obtención de un espectro requiere un tiempo de observación mayor que
el necesario para determinar las propiedades fotométricas del objeto, sin embargo
los importantes avances impulsados por los grandes relevamientos incrementaron
considerablemente el volúmen de datos espectroscópicos disponibles.

En 1977, un equipo dirigido por Margaret Geller y John Huchra comenzaron
un proyecto que se convertiría en lo que hoy se conoce como el “CfA Redshift Sur-
vey”. Este fue uno de los proyectos pioneros dedicado a observación de galaxias
para determinar posición en el espacio tridimensional, registrar posiciónes y corri-
mientos al rojo. En 1982, el equipo publicó los primeros resultados del proyecto,
a ese momento habían medido las posiciones angulares y redshifts de unas 1100
galaxias en total. Algunos desplazamientos al rojo alcanzaban los 15000km/s para
las galaxias más distantes. A pesar del bajo numero de objetos, los resultados ya
mostraban una incipiente red de filamentos rodeada por grandes regiones prácti-
camente desprovistas de galaxias, a los cuales se denomino “vacíos”. Un segundo
relevamiento aun más grande se inició en 1985 y continuó hasta 1995. El mismo
finalmente midió posiciones y redshift de unas 18000 galaxias, diez veces más gran-
de que el relevamiento inicial. Vale destacar que aunque las posiciones angulares
de varios objetos podían ser extraídas simultáneamente, el redshift de cada galaxia
tuvo que obtenerse individualmente usando un espectrógrafo de rendija simple
colocado sobre cada objeto, un trabajo minucioso y que demandaba una gran can-
tidad de tiempo. Como parte del segundo relevamiento en 1989, Geller y Huchra
anunciaron el descubrimiento. de una gran concentración de galaxias que se ex-
tiende desde una ascensión recta de 8 − 17h y desde un desplazamiento al rojo
de 5000− 10000 km/s, lo cual se traduce en una estructura de aproximadamente
600× 250× 30 millones de años luz de tamaño, por mucho la estructura cósmica
más grande conocida hasta ese momento. Al objeto se le dio el nombre de “Gran
Muralla CfA2” (Geller y Huchra, 1989), constituyendose en una evidencia más de
que la distribución de galaxias esta lejos de ser uniforme.

En la actualidad uno de los relevamientos más importantes es el Sloan Digital
Sky Server (SDSS), sobre este catálogo nos enfocararemos el último capítulo de
esta tesis. Brevemente, el SSDS cuenta con datos fotométricos en cinco filtros (u, g,
r, i, z) y datos espectroscópicos de galaxias con magnitudes aparentes en el rojo
rlim < 17,77 cubriendo aproximadamente un cuarto del cielo, ello resulta en un
catálogo con mas de un millón de objetos con redshifts medidos.

[ 20 de febrero de 2024 at 8:46 – classicthesis version 1.0 ]



2
M É T O D O D E I D E N T I F I C A C I Ó N

2.1 introducción

Uno de los principales objetivos de este trabajo es desarrollar un algoritmo capaz
de detectar filamentos utilizando técnicas simples, además de poseer la versatili-
dad para aplicarse tanto a simulaciones numéricas cosmológicas como a grandes
catálogos de galaxias. En este capítulo, presentamos una herramienta para la de-
tección automática de filamentos cosmológicos a la que hemos llamado “Semita”.
1 En la primera parte de esta sección, profundizaremos en algunos conceptos bási-
cos en los que se fundamenta la técnica de identificación. Luego, se abordarán los
distintos pasos del método.

2.2 rudimentos de la identificación

Para abordar el tema de la detección de filamentos, es esencial introducir una
serie de herramientas teóricas y prácticas. Hemos desarrollado un método de iden-
tificación de filamentos basado en un enfoque sencillo, que utiliza técnicas de per-
colación y teoría de grafos, incluyendo el algoritmo “amigos de amigos” (friends
of friends, FoF), teselaciones de Voronoi y el “árbol recubridor mínimo” (minimal
spanning tree, MST). Estas técnicas se describirán detalladamente en las secciones
subsiguientes.

Es importante destacar que estas herramientas están diseñadas para analizar
distribuciones espaciales de puntos o “partículas”. Por lo tanto, son directamente
aplicables a simulaciones numéricas de sistemas deN-cuerpos. Sin embargo, como
exploraremos más adelante en esta tesis (capítulo 5), estas técnicas pueden ser
adaptadas con ligeras modificaciones para analizar catálogos de galaxias.

2.2.1 Friends-of-friends algorithm

El primer paso de nuestro método consiste en aplicar el algoritmo de percolación
FoF (Audit, Teyssier y Alimi, 1997; Davis et al., 1985; Lacey y Cole, 1993). Esta
técnica radica en encontrar todos los pares de puntos (partículas o galaxias según
sea el caso) que se encuentren separadas por una distancia l menor que una dada
fracción b de la separación media, o sea l = b/ 3

√
n, donde n es la densidad media

de puntos. Esta distancia característica es denominada longitud de percolación o
enlace.

El método comienza en una partícula cualquiera a la cual se asocian todos los
vecinos que se encuentren a una distancia menor a la longitud de enlace definida,
luego este mismo criterio se aplica sobre todos los vecinos que se van encontrando.
Una vez que no es posible enlazar nuevos vecinos, todo el subconjunto de partí-
culas ligadas definen un grupo FoF. Este proceso se repite partiendo la siguiente

1 del latín: sendero o camino
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partícula no visitada hasta que ya no queden puntos por recorrer. Este simple pro-
cedimiento geométrico no involucra densidades, sin embargo como resultado de
la identificación se obtienen que todos los puntos cuya densidad numérica esta por
encima de el valor nmin = 2

4
3πl

3 se hallan en un grupo.

Es importante notar que el algoritmo no utiliza información sobre la velocidad
de las partículas, y no tiene una escala privilegiada. Esto último resulta destaca-
ble si uno desea realizar estudios sobre las propiedades de los halos de materia
oscura en simulaciones numéricas tales como su distribución de masa. Además
de las observaciones realizadas anteriormente podemos enumerar otras ventajas y
desventajas de este método

Ventajas:

Produce una catálogo de grupos único para el valor de b dado.

Los catálogos construidos satisfacen una condición de anidado, es decir, to-
dos los miembros de dado grupo para un valor definido de b son también
miembros del mismo grupo en cualquier otro catálogo construido con una
longitud de enlace mayor.

El método no hace ninguna suposición a priori sobre la forma de los halos.

Desventajas:

Debido a que el método solo utiliza criterios espaciales para determinar los
grupos, cuando la intención es aislar las estructuras ligadas gravitacional-
mente, suele suceder que dos o mas de ellas se han fusionadas en una so-
la estructura producto de conexiones artificiales entre partículas, las cuales
verdaderamente no se hallan ligadas gravitacionalmente a ninguna de las
estructuras.

2.2.2 Teselación de Voronoi

La teselación de Voronoi (Voronoi, 1908) debe su nombre al matemático Georgy
Voronoi (1868-1908), es una técnica utilizada para dividir el espacio en celdas, lo
que resulta aplicable a una variedad de problemas en diversas disciplinas.

En términos conceptuales, la teselación de Voronoi divide el espacio en celdas
alrededor de un conjunto de centros, asignando a cada centro una región que
consiste en los puntos más cercanos a ese centro en comparación con cualquier
otro. Esta técnica no paramétrica puede emplearse para estimar la densidad local
de la distribución de puntos.

Ahora bien formalmente la teselación puede definirse de la siguiente manera,
asumiendo una distribución finita de puntos generadores, una celda o región Vo-
ronoi Πi asociada al punto generador xi ∈ P en Rd es definida por el siguiente
conjunto de puntos x en el espacio:

Πi = {x | d(x,xi) < d(x,xj) ∀j ̸= i}. (54)

donde d(x,y) es la distancia euclídea entre x e y. En otras palabras, una celda Πi
es el conjunto de puntos que está más cerca del punto xi que del punto xj, con
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j ̸= i. Notemos que cada celda Πi es la intersección de semiplanos perpendiculares
a cada uno de los segmentos que unen xi con cada uno de los otros xj.

Las celdas Voronoi en tres dimensiones son poliedros convexos con un volumen
finito. Cuanto mayor sea la densidad en una región, más pequeñas serán las celdas
Voronoi individuales. Por lo tanto, es intuitivo definir la densidad local de un
punto como el recíproco del volumen (o área en dos dimensiones) de la celda
Voronoi asociada a dicho punto. A continuación se enumeran algunas propiedades
de la teselación de Voronoi, recordemos antes que Πi representa región Voronoi
asociada a un punto generador xi en Rd perteneciente al conjunto generador P
(xi ∈ P)

Propiedad 1: La teselación de Voronoi de un determinado conjunto de puntos
P es única.

Propiedad 2: Dada una celda de Voronoi Πi, el punto más cercano de P
a un punto xi se encuentra entre los vecinos Voronoi de xi. Es decir, que el
punto más cercano a xi es uno de los puntos vecinos cuyas celdas de Voronoi
comparten un lado.

Propiedad 3: Dada una teselación de Voronoi de un conjunto de puntos P y
un punto de prueba qi /∈ P. Si el punto xi asociado a una celda de Voronoi
Πi, es el punto más cercano de P a qi. Entonces qi ∈ Πi.

Propiedad 4: Cuando el número de puntos generadores en Rd es lo suficien-
temente grande, el número promedio de lados por celda Voronoi tiende a un
valor constante que depende sólo de la dimensión d.

Esta última propiedad es muy importante ya que nos dice que el número pro-
medio de vecinos Voronoi, es un número finito. Para muchas aplicaciones (entre
ellas este trabajo) lo que resulta interesante de la teselación de Voronoi no es su
forma geométrica exacta sino su estructura topológica, es decir que regiones son
adyacentes entre sí (vecinos Voronoi). En el área de la astronomía, las teselaciones
de Voronoi son ampliamente usadas para estimaciones del campo de densidad y
para determinar vecinos tanto en aquellos problemas con condiciones de borde
periódicas, como en aquellos que no las tienen. En particular, todas las simulacio-
nes cosmológicas que utilizamos en esta tesis presentan típicamente condiciones
periódicas. En la fig. 3 se muestra un ejemplo de una teselación de Voronoi aplica-
da sobre una sección de una simulación de 100h−1Mpc de lado. Cada uno de los
puntos representa una proyección de un halo de materia oscura en una sección de
30h−1Mpc de profundidad.

Por otro lado resultan de interés, las distribuciones que presentan condiciones de
borde no periódicas, por ejemplo los grandes relevamientos de galaxias, en estos
casos debe tenerse una consideración extra cuando se desea reconstruir el campo
local de densidad mediante la teselación de Voronoi, ya que aquellos puntos ubi-
cados en los bordes del catálogo podrían tener volúmenes artificialmente grandes.
Para solucionar este inconveniente se generan regiones de alta densidad numéri-
ca de partículas “fantasmas” (buffer particles) distribuidas aleatoriamente justo por
fuera de los límites del relevamiento. El propósito de dichas partículas “fantasmas”
es garantizar que el proceso de teselación funcione incluso para galaxias cercanas
a los límites del catálogo (para más detalle véase por ejemplo Mao et al., 2017).
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Figura 3.: Proyección bidimensional de una distribución de puntos, halos de materia oscu-
ra para una simulación de 100h−1Mpc de lado (panel izquierdo) y su correspon-
diente teselación de Voronoi (panel derecho) asumiendo condiciones de borde
periódicas.

Por último no podemos dejar de mencionar que la teselación de Voronoi está
íntimamente relacionada con la triangulación de Delaunay (Delaunay, 1934). Bre-
vemente, la triangulación de Delaunay es una red de triángulos, que cumple con
cierta condición denominada condición de Delaunay, la cual indica que la circun-
ferencia circunscrita de cada triángulo del conjunto Delaunay no debe contener
ningún vértice de otro triángulo del mismo conjunto. La triangulación de Delau-
nay y la teselación Voronoi constituyen espacios duales, es decir nos referimos a
que estas estructuras contienen la misma información pero la representan de for-
mas diferentes. En otras palabras, hay una correspondencia uno a uno entre los
nodos en la triangulación y las celdas Voronoi, existe además una relación similar
entre los lados de la triangulación y los límites compartidos de cada región y, final-
mente, también existe una correspondencia uno a uno entre los circuncentros de
la triangulación y los vértices de región Voronoi. Esta correspondencia particular
significa que se puede obtener una triangulación de Delaunay a partir de una tese-
lación de Voronoi y viceversa. (teóricamente de hecho, una podría ser obtenido de
la otra en un número de operaciones proporcional al número de puntos O(n)).

2.2.3 Minimal Spanning Tree

El árbol de expansión mínimo (Minimal Spanning Tree, MST) es una técnica to-
mada de la teoría de grafos, relacionada con el conocido problema del viajante
(travelling salesman problem). La primera descripción de un algoritmo para encon-
trar un árbol de expansión mínimo fue dada por Borůvka (1926), otros algoritmos
también han sido desarrollados independientemente por Kruskal (1956), Lober-
man y Weinberger (1957) y Prim (1957). Detalles sobre la evolución histórica de los
algoritmos MST se pueden encontrar en (Graham y Hell, 1985).

El MST se ha utilizado en diferentes problemas de astronomía, por ejemplo la
identificación de cúmulos estelares (Bastian et al., 2007; Bastian et al., 2009; Beerer
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Figura 4.: Representación de un grafo pesado con seis nodos (círculos azules) y nueve
aristas (líneas que unen los nodos). Cada lado está etiquetado con su peso y los
nodos con su grado.

Figura 5.: El árbol de expansión mínimo de N puntos (6 nodos). Tenemos que notar el MST
cuenta con N− 1 lados (5 lados).

et al., 2010; Grebel et al., 1999; Gutermuth et al., 2009; Koenig et al., 2008; Masch-
berger et al., 2010), sin embargo, sus aplicaciones más importantes se han realizado
principalmente caracterizando la distribución de galaxias a gran escala (ver Adami
y Mazure, 1999; Barrow, Bhavsar y Sonoda, 1985; Bhavsar y Ling, 1988a,b; Dorosh-
kevich et al., 2004; Krzewina y Saslaw, 1996; Naidoo et al., 2020). En este trabajo,
seguimos los conceptos utilizados por Barrow, Bhavsar y Sonoda (1985), los cuales
además fueron empleados por otros autores en la literatura (ver por ejemplo Al-
paslan et al., 2014; Colberg, 2007; Graham, Clowes y Campusano, 1995; Park y Lee,
2009).

Un gráfo G es una colección de nodos, lados (líneas rectas que unen nodos) y
pesos. El primer concepto a introducir de teoría de grafos es el grado de un nodo,
el cual se define como el número de lados incidentes en dicho nodo. En la fig. 4 se
muestra un grafo ejemplo, los nodos son representados con círculos de color azul
y etiquetados con letras (desde a hasta f ), el grado de cada nodo se manifiesta con
número entero dentro del círculo. Los lados se representan mediante lineas rectas y
los pesos se indican a través de los valores que acompañan a las conexiones. Para
simplificar la representación dichos valores se eligieron como números enteros
consecutivos.

Ahora bien, una secuencia de lados conectados es un camino, cuando un camino
se cierra sobre si mismo es denominado ciclo. En particular, podemos definir un
árbol de expansión de G, como un grafo que contiene todos los nodos de G sin
poseer ciclos. Esto es equivalente a decir que cualquier par de nodos están conecta-
dos por exactamente un único camino. Debemos notar que dado un grafoG existen
múltiples árboles de expansión, en particular existe un único árbol (si no hay dos
pesos iguales, lo cual constituye una buena suposición para nuestro problema) que
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Figura 6.: El árbol de expansión mínimo de N puntos (6 nodos). Los tres k-branch con los
que cuenta el MST, uno de nivel 1 y dos de nivel 2, se resaltan en colores rojo y
verdes respectivamente.

cumple con que la suma de sus pesos es mínima. Este árbol se denomina árbol de
expansión mínimo o árbol recubridor mínimo (MST). La fig. 5 ilustra el MST del
grafo ejemplo presentado en el párrafo anterior.

Por otra lado, en el marco del MST es útil definir un k-branch asociado a un
nodo de grado 1, que se define como el camino de k lados que conecta un nodo de
grado 1 con otro de grado superior a 2, con todos los nodos intermedios de grado
2. Es decir, un extremo del k-branch es el extremo de una rama, mientras que el
otro extremo es una intersección con al menos tres lados, pasando solo por nodos
intermedios de grado 2. En la fig. 6 se muestras tres k-branchs del MST. Suponiendo
que deseamos “podar” el MST a nivel 1, es decir deseamos eliminar todos k-branchs
de nivel 1 del árbol. En el caso de nuestro MST ejemplo solo quitaremos un k-branch
(color rojo) ya que restantes dos k-branchs (color verde) son de nivel 2. Otra manera
de pensar el concepto de un MST “podado”, es que el mismo es equivalente a
construir un MST descartando del grafo inicial los nodos que se encuentran sobre
las ramas podadas. Es decir si en el grafo ejemplo de fig. 4 elimináramos el nodo
a y todas sus conexiones (a–f; a–e; a–b) y luego construyéramos el MST sobre los
nodos restantes (desde b hasta f ), el mismo seria idéntico al MST “podado” a nivel
1 mencionado anteriormente (sin la rama de color rojo) como se muestra en la
figura 6.

2.3 método

En las secciones anteriores se introdujeron los conceptos más importantes pa-
ra el desarrollo de una herramienta de identificación de estructuras filamentosas.
Inicialmente nos enfocaremos en las simulaciones numéricas cosmológicas, no obs-
tante en el capitulo final exploraremos la identificación en datos observacionales.
Como ya fue mencionado este trabajo la definición usada de filamentos fue utiliza-
da previamente por varios autores (Colberg, Krughoff y Connolly, 2005; González
y Padilla, 2010; Martínez, Muriel y Coenda, 2016; Pimbblet, 2005) según la cual
los filamentos constituyen los puentes de materia prominentes que conectan los
picos de densidad más importantes de la distribución de materia (puentes cúmulo-
cúmulo).

Dado que un halo puede ser entendido como una región cuya densidad era
lo suficientemente grande como para provocar el colapso gravitacional de dicha
región, los mismos serán utilizados como trazadores de la distribución de masa.
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Método de identificación

Simulación FoF
Halos

Región de
densidad
intermedia

MST

Podado Individualización Suavizado
Catálogo
de

Filamentos

Figura 7.: Diagrama de flujo básico del algoritmo de identificación

Además, es importante remarcar que debido a la simplicidad del método que pre-
sentaremos, el mismo puede aplicarse eficientemente sobre grandes volúmenes de
datos, tanto en simulaciones numéricas como así también en grandes catálogos
observacionales.

A continuación se procede a describir en detalle cada uno de los pasos de la
identificación, los cuales se plasman en la fig. 7. En el diagrama presentado en la
figura se observa que el proceso de búsqueda de estructuras filamentosas puede
desglosarse de cinco etapas: FoF, Construcción del grafo (MST), Podado, Indivi-
dualización y Suavizado.

2.3.1 FoF

Para comenzar el proceso, es necesario contar con los trazadores de las estructu-
ras de interés, para esto realizamos una identificación de halos de materia oscura
utilizando el método FoF para una sobredensidad δ = 200 (con δ = ρ/ρ̄− 1 donde
ρ es la densidad local y ρ̄ es la densidad media del universo), la misma tiene aso-
ciada una longitud de percolación l1 = 0,17n−1/3, donde n es la densidad media
numérica de las partículas en la simulación. En el panel superior izquierdo (fig. 8a)
se observa la proyección en tres dimensiones de los halos identificados en un corte
de 10h−1Mpc para una simulación de 100h−1Mpc de lado. La sobredensidad de
δ = 200, es elegida por ser próxima al valor ρ/ρ = 18π2 ≈ 178 predicho por el mo-
delo de colapso esférico para un objeto en equilibrio virial (para más informacion
ver el modelo de colapso esférico Gunn y Gott, 1972).
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Una desventaja del método FoF, no mencionada anteriormente radica en el he-
cho que en los grupos de pocas partículas tienden a incorporar grupos espurios,
es decir grupos cuyas partículas no se encuentran realmente ligadas gravitacional-
mente, en consecuencia para este trabajo solo se conservan aquellos halos con más
de 20 partículas, lo cual no es una limitación importante siempre que la simulación
posea la resolución suficiente.

Debido a que estamos interesados en identificar los “puentes” más fuertes de
la red, los cuales se encuentran excluidos de las regiones de baja densidad (voids),
limitaremos la búsqueda a las regiones de densidad intermedia en las cuales se
hallan embebidos los halos y filamentos. Para tal fin ejecutamos nuevamente un al-
goritmo FoF, en este caso con una longitud de enlace más grande, l2 = 0,79n−1/3,
correspondiente con una sobredensidad de δ = 1. En el panel superior derecho
(fig. 8b) se tiene la proyección en tres dimensiones de la región de sobredensidad
intermedia identificada. Para determinar una correspondencia entre los halos tra-
zadores y las regiones de densidad intermedia, haremos uso de la propiedad de
anidamiento del algoritmo .amigos de amigos", según la cual se podremos identifi-
car en que conjunto de densidad intermedia “habita” cada halo y viceversa. En el
panel fig. 8d se exhiben los halos con más de 20 partículas identificados y la región
de densidad intermedia (longitud de enlace l2). Puede comprobarse visualmente
que los halos se hallan “embebidos” dentro de las regiones de densidad interme-
dia. Por otro lado en el panel fig. 8c puede observarse todas aquellas partículas
que no fueron incluidas en ninguna región de densidad intermedia. Tal como era
de esperarse las mismas se distribuyen aleatoriamente, además de no presentar
señal de agrupamiento (clustering). La elección de la longitud de percolación (l2)
antes mencionada está motivada por los resultados de Cautun, van de Weygaert
y Jones (2013), quienes encuentran una sobredensidad asociada a las paredes de
δ ≃ 0,4, mientras que en el trabajo de Libeskind et al. (2018), donde se comparan
diferentes métodos de identificación, los autores hallan que las sobredensidades
medias de estructuras laminares toman valores alrededor de δ = 0.

En suma, al finalizar este primer paso hemos definido diferentes regiones de
densidad intermedia para cada una de las cuales tenemos asignada uno o más
halos de materia oscura. Por lo cual, el siguiente paso consistirá en trazar la estruc-
tura filamentosa restringiéndonos a las mencionas zonas de densidad intermedia.
Debemos mencionar que el esquema de anidamiento usado para el algoritmo FoF
está fundado en el código MENDIETA (ver Sgró, Ruiz y Merchán, 2010).

2.3.2 Construcción del grafo (MST)

El siguiente paso en la identificación implica construcción del árbol recubridor
mínimo (MST). Para ello, se elabora un grafo inicial donde sus nodos representan
todos los grupos FoF identificados. No obstante, debido al gran volumen de da-
tos provistos por las simulaciones actuales, se requiere de algoritmos que puedan
manejar las demandas computacionales inherentes a la construcción del MST.

La solución simple y directa al problema es definir los lados (o conexiones) del
grafo G calculando todos los pares posibles para los n nodos, se puede demostrar
que el número total de lados del grafo será exactamente n(n−1)

2 con lo cual el
número de operaciones necesarias al momento de la construcción del MST resulta
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(a) En color rojo se presentan las
partículas asociadas a algún Ha-
lo FoF

(b) En color negro se muestra las
partículas asociadas a la región
de densidad intermedia

(c) Las partículas no asociadas a
ninguna región de densidad in-
termedia se representan en co-
lor azul.

(d) Las partículas incluidas en los
halos FoF o la región de densi-
dad intermedia se representan
en color rojo y negro respecti-
vamente

Figura 8.: Proyección tridimensional de una caja cubica de 10h−1Mpc de lado, extraída de
simulación de 100h−1Mpc de lado.

de orden O(n2), implicando un alto costo computacional cuando el número de
nodos aumenta.

Por ello que se decidió usar un enfoque diferente en pos de acelerar la construc-
ción del MST, si bien las estructuras en el universo son el resultado de un proceso
jerárquico de acreción dominado por la gravedad, la acción de la misma produ-
ce regiones sobredensas y regiones subdensas, esto puede pensarse equivalente a
tener regiones con muchos y pocos vecinos respecto a una distribución aleatoria
de puntos. Sabiendo esto, una manera de mejorar la eficiencia en términos compu-
tacionales, es la siguiente propuesta para un dado nodo sólo consideremos las
conexiones con los vecinos definidos por la teselación de Voronoi, es decir que los
lados en el grafo G vendrán dadas por los vecinos Voronoi de cada nodo. Esta pro-
puesta evita calcular las conexiones a aquellos halos que se encuentren alejados de
los nodos.

La teselación de Voronoi sobre los lados del grafo se calcula utilizando la librería
publica VORO++ (Rycroft, 2009) 2. Es importante destacar que un MST describe
principalmente la distribución de vecinos cercanos, por lo cual cuando tenemos un
número demasiado grande de nodos, podríamos construir un MST difuso, el cual
no caracterizaría adecuadamente la estructura a gran escala (Stoica et al., 2005). La
manera que buscamos evitar estos inconvenientes, resulta ser la construcción de un
MST limitando (circunscrito) a la región de densidad intermedia identificada en la

2 http://math.lbl.gov/voro++/.
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sección anterior. Esto se consigue eliminando del grafo inicial aquellas conexiones
que no se encuentren completamente embebidas en alguna regiones asociadas con
la longitud de percolación l2, es decir que todos los halos y sus lados incidentes
con los cuales se trazaran la estructura filamentosa pertenece a la misma región
FoF de densidad intermedia.

Por otra parte, dado que el proceso físico principal involucrado en la formación
y evolución de los filamentos resulta ser la gravedad, decidimos usar una forma
newtoniana para el peso:

w12 = −
M1 ∗M2

r212
. (55)

El criterio detrás de esta elección es enfatizar la importancia relativa de los nodos
más masivos y más cercanos. Vale la pena mencionar que, estrictamente hablando,
tenemos un MST para cada región de densidad intermedia, pero por simplicidad,
continuaremos nuestra descripción como si solo hubiera un MST, ya que cada una
de estas regiones de densidad intermedia son disjuntas, es decir que cada uno de
los MST resultan independientes entre sí.

Usamos el algoritmo de Kruskal (Kruskal, 1956) para construir el árbol recubri-
dor mínimo (para una descripción más extensa véase la sección a). Brevemente
el algoritmo, comienza ordenando los lados Voronoi por peso en orden crecien-
te. Luego se selecciona secuencialmente los lados más pequeños que no producen
bucles cerrados en el árbol. Bajo la hipótesis, que no hay dos pesos iguales, lo
cual constituye una buena suposición en nuestro caso debido a la naturaleza de
la estructura en gran escala, los lados seleccionados representan el único MST del
grafo inicial. Un ejemplo de un arbol recubridor mínimo se muestran en el panel
superior derecho de la fig. 12 para una sección transversal de una simulación y en
el panel central de fig. 9 para un grafo ejemplo.

2.3.3 Podado

A continuación describiremos el proceso de “poda” del MST, el cual tiene como
finalidad detectar las ramas fundamentales, eliminando las ramas menores que no
contribuyen a los patrones estructurales principales. En otras palabras, los “ruidos”
de pequeña escala del MST se minimizan y el “podado” tiende a resaltar los rasgos
filamentosos más importantes (véase por ejemplo Bonnaire et al., 2020; Park y Lee,
2009).

Antes de definir los criterios de “podado”, introduciremos una masa de corte o
umbral que será usada para destacar los filamentos más prominentes. En el esce-
nario actual de formación jerárquica, diversos autores afirman que los halos más
masivos, (∼ 1014 h−1M⊙), pueden considerarse como los nodos de la red cósmica,
los cuales están conectados por los filamentos más dominantes (Aragón-Calvo, van
de Weygaert y Jones, 2010; Colberg, Krughoff y Connolly, 2005; González y Padilla,
2010; Libeskind et al., 2018). Por ello, teniendo en cuenta estas consideraciones, usa-
mos una masa umbral Mth = 1014 h−1M⊙ para definir los filamentos principales
de nuestro catalogo.

Por definición, decimos que un MST se “poda” a nivel p cuando todos los k-
branchs con k ⩽ p se han eliminado. La fig. 9 fue extraída del trabajo seminal
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Figura 9.: Ejemplo del algoritmo de podado. Izquierda: distribución incial de puntos ejem-
plo en dos dimensiones. Centro: el MST asociado a la distribución de puntos
ejemplo. Derecha: MST podado a nivel k = 1. Ejemplo extraído del trabajo de
Barrow, Bhavsar y Sonoda (1985)

de Barrow, Bhavsar y Sonoda (1985), y modificada para ejemplificar el concepto
de k-branchs. El panel izquierdo de la misma muestra una distribución inicial de
puntos, utilizando como pesos en el grafo, la distancia euclídea entre los nodos.
En el panel central se puede obtener el MST asociado a dicha distribución, cabe
resaltar nuevamente que un MST conecta todos nodos del grafo. Finalmente, en el
panel derecho se presenta el MST “podado” a nivel 1 (ó k-branchs de nivel 1), es
decir que todos los nodos de grado 1 que conectan otro nodo de grado mayor a 2
han sido removidos con sus respectivas conexiones.

En nuestro trabajo, se eligió podar el MST a nivel p = 4 siguiendo los trabajos
de Park y Lee (2009) y Bonnaire et al. (2020). A diferencia de otros trabajos, de-
bemos enfatizar que evitamos podar aquellas ramas que contienen un halo con
una masa mayor o igual a Mth. Esta condición, tiene una fuerte implicación; ya
que si bien valores más altos de p podarán más ramas menores, las ramas princi-
pales no se verán afectadas y esto se debe al umbral de corte Mth elegido. Para
clarificar este concepto, supongamos que elegimos nuestra masa umbral tan pe-
queña como la masa mínima del halo que podemos resolver en la simulación que
estamos trabajando. Como consecuencia de nuestra restricción, al momento de eje-
cutar el algoritmo de podado, el árbol resultante de este proceso sería idéntico al
MST original, debido a que tenemos la condición de mantener aquellas ramas que
contienen al menos un halo de masa mayor o igual a la masa umbral y en este caso
hipotético todos los halos cumplen dicha condición.

2.3.4 Individualización

Una vez que se aplica el proceso de poda, el siguiente paso es individualizar las
diferentes ramas de acuerdo con la masa de los halos en sus extremos. Para ello,
proponemos un algoritmo que se ajusta a la definición de filamento que hemos
adoptado y que naturalmente selecciona aquellas ramas del MST que conectan a
los halos más masivos. El mismo procede de la siguiente manera: como primer
paso ordenamos todos los halos FoF de acuerdo a su masa, en orden decreciente.
El primer nodo de la lista ordenada (el halo más masivo) es elegido como el nodo
raíz. Una vez definido el nodo raíz, nos “movemos” en la lista de halos ordenados
hacia el siguiente nodo más masivo (en este caso el segundo en la lista) y ahora
recorremos todas las conexiones hasta llegar al nodo raíz. Recordemos de teoría
de grafos que en un árbol, por definición, dos nodos cualquiera están conectados
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a través de un único camino, ya que un árbol no posee ciclos. Por ello, durante la
“caminata” hacia el nodo raíz visitamos halos de diferentes masas. En el caso de
visitar un nodo con masa mayor o igual a la masa umbral elegida Mth, extraemos
dicha rama del árbol y continuamos la “caminata” hacia el nodo raíz, particular-
mente esta primera rama extraída partirá del segundo halo más masivo pasando
por todos los halos intermedios de menor masa hasta terminar en un halo de masa
mayor o igual a Mth. Este proceso de extración de ramas continúa hasta que el
nodo raíz es alcanzado. Durante este primer paso todos los halos visitados son
“marcados”, lo cual significa que son removidos de la lista de halos ordenados. El
siguiente paso es movernos hacia el siguiente halo más masivo no visitado y repe-
tir el proceso de “caminata” hacia el halo más masivo (nodo raíz), con la salvedad
que si alcanzamos un nodo “marcado”, es decir que ya fue visitado anteriormente,
detenemos la “caminata” y extraemos dicha rama. Este procedimiento se repite
hasta que todos los halos de la lista ordenada han sido visitados.

Debido a su construcción, la red de filamentos identificada no tiene halos inter-
medios con una masa mayor o igual a Mth, los cuales se encuentran exclusivamen-
te en los extremos. Por ello, finalmente podemos separar la muestra de filamentos
en tres tipos: Los filamentos que conectan dos nodos con una masa mayor o igual
que Mth que denominaremos tipo−2, luego aquellos filamentos que conectan un
nodo de masa mayor o igual que Mth a otro nodo con una masa menor (a estos
los llamaremos tipo−1), y por último, los filamentos que conectan dos nodos de
masa menor a Mth que denominaremos tipo−0.

2.3.5 Suavizado

En este punto, hemos obtenido un catálogo de filamentos individualizados y
definidos. Sin embargo, debido a que estos filamentos atraviesan todos los nodos
que los componen, su forma tiende a ser bastante irregular, lo que dificulta el
análisis posterior de sus propiedades. Para abordar esta problemática, utilizamos
una rutina de suavizado B − spline de orden 3 proporcionada por el paquete
FITPACK (Dierckx, 1993). Esta rutina nos permite definir una columna vertebral
suave para cada filamento, manteniendo sus extremos anclados al centro de los
halos correspondientes.

La fig. 10 muestra un filamento antes y después de aplicar el suavizado. La
curva negra representa una ‘rama” original del MST, obtenida según el proceso
descrito anteriormente. Esta rama presenta una distribución espacial muy irregular.
Por otro lado, la curva magenta muestra la misma rama suavizada mediante el
algoritmo B− spline. Es evidente que la curva suavizada presenta una forma más
adecuada para el posterior análisis de propiedades relacionadas con las estructuras
filamentosas, como la longitud, la curvatura, masa, entre otras.

El suavizado de los filamentos facilita significativamente su análisis posterior,
permitiendo una descripción más clara y precisa de sus características geométricas
y topológicas. Esta etapa es crucial para entender mejor la estructura y la evolución
de la red cósmica en el universo observable.

El resultado final del proceso de identificación se muestra en la fig. 11, la cual
ilustra uno de los filamentos tipo−2 representado con un tubo de 1h−1Mpc de
radio siguiendo el eje suavizado del filamento. Finalmente debe tenerse en cuenta
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Figura 10.: Ejemplo de filamento suavizado, en color negro se muestra el filamento origi-
nal, la “rama” extraída del MST. Mientras que en magenta se gráfica el filamen-
to final luego del proceso de suavizado.

que por convención siempre vamos a orientar el filamento desde el halo extremo
menos masivo hasta el halo más masivo.

2.4 resumen

Se introdujo un algoritmo para la identificación de filamentos que puede ser
aplicado a grandes volúmenes de datos. Este algoritmo se apoya en la idea según
la cual los filamentos son puentes de materia que conectan picos de alta densidad
(puentes cúmulo-cúmulo). Su versatilidad radica en la utilización de técnicas sim-
ples y bien conocidas como las teselaciones de Voronoi, el "minimal spanning tree",
y el algoritmo "Friends-of-Friends". A esto se suman los procesos de "podado", in-
dividualización y suavizado que tienen el objetivo de enfatizar estas estructuras
de acuerdo a la definición adoptada. La tabla 1 sintetiza los parámetros y métodos
usados, en un futuro se espera que el identificador sea presentado como una herra-
mienta pública para la comunidad astronómica. Una versión inicial se encuentra
alojada en el repositorio: http://www.github.com/lpereyra/Semita. El mismo es-
tá escrito principalmente en lenguaje C y C++, contando con algunas subrutinas
en Fortran. Además se encuentra paralelizado con OpenMP.

En el capítulo siguiente aplicaremos nuestro algoritmo a una simulación numé-
rica cosmológica y estudiaremos los alineamientos de los halos de materia oscura
en relación a los filamentos. El análisis en simulaciones numéricas resulta, general-
mente, más asequible dado que los datos con los que se cuenta no están afectados
por las limitaciones de las observaciones como errores en la determinación de la
distancia debido a movimientos propios (dedos de Dios), incompletitud por la limi-
tación en flujo luminoso de los catálogos, etc. Por otro lado nos permitirá estudiar
la orientación de la forma y el momento angular de los halos de materia oscura
que de otra manera sería muy difícil. Además, la aplicación del método a una si-
mulación servirá como campo de prueba para explorar sus potencialidades para
luego extender su aplicación a catálogos de galaxias reales sobre una base solida.
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Figura 11.: Ejemplo de un filamento tipo−2 extraído a z = 0. Las partículas de materia ma-
teria oscura se muestran en color azul. La estructura en color blanco representa
un cilindro de 1h−1Mpc radio alrededor del eje del filamento

Parámetros generales del identificador

Parámetro Valor

Longitud de percolación halos FoF l1 = 0,17n−1/3

Longitud de percolación región intermedia l2 = 0,79n−1/3

Peso del MST w12 = −M1∗M2

r212

Nivel de “podado” (k-branchs) k = 4

Rutina de suavizado B− spline

Tabla 1.: Tabla resumen con los parámetros y métodos usados por el identificador.
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Figura 12.: En el panel superior izquierdo se muestra un slice de la simulación solamente se
grafican 1% de las partículas de la región de densidad intermedia. En el panel
superior derecho se muestra el MST sin “podar”, mientras que en el panel
inferior derecho se observa el árbol una vez sometido a este proceso. En en
panel inferior izquierdo se observa el resultado final del método, en amarillo,
verde y rojo se presentan los filamentos tipo−0, −1 y −2, respectivamente
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F I L A M E N T O S : S I M U L A C I Ó N

3.1 introducción

A lo largo de este capítulo aplicaremos el algoritmo desarrollado previamen-
te a una simulación cosmológica para estudiar las propiedades de los filamentos
obtenidos. En particular estudiaremos las distribuciones obtenidas de las propie-
dades generales como longitud, curvatura, masa, etc. Posteriormente, apuntando
al comportamiento de la materia que compone a los filamentos, analizaremos el
campo de densidad utilizando una técnica de apilado para finalmente enfocarnos
en el análisis dinámico a través del campo de velocidades interno y algunas de
sus características como el punto de ensilladura a partir del cual las velocidades
divergen hacia los extremos de los filamentos o la dispersión de velocidad trans-
versal que da cuenta del cruce de capas (shell-crossing) o el inicio de un proceso de
”virialización” en el que se podrían encontrar estos objetos.

3.2 la simulación numérica

Las simulaciones numéricas de N−cuerpos, nos ayudan a obtener una realiza-
ción del universo a partir de condiciones iniciales ajustadas a un modelo cosmo-
lógico y leyes de la físicas preestablecidas. El tamaño de los objetos en los cuales
estamos interesados (decenas de Megapársecs), requieren simulaciones de gran-
des volúmenes cosmológicos capaces de contener un número importante de los
mismos. Para esta parte del trabajo haremos uso de una simulación de materia
oscura ejecutada íntegramente en el Centro de Cómputo de Alto Desempeño de
la Universidad Nacional de Córdoba (CCAD-UNC). Esta simulación cuenta 16003

partículas de materia oscura en una caja periódica de 400h−1Mpc de lado evo-
lucionada a partir de parámetros cosmológicos tomados de los resultados de la
colaboración Planck (Planck Collaboration et al., 2018). La masa de la partícula es
de 7,274× 109 h−1M⊙, la resolución de la fuerza es 7,68h−1Kpc y el parámetro
de normalización es σ8 = 0,811. La simulación se desarrolló utilizando la versión
pública de GADGET-2 (Springel, 2005).

Identificamos aproximadamente 6,8 × 106 halos de materia oscura con al me-
nos 20 partículas, utilizando un algoritmo FoF con una longitud de percolación
asociado a una sobredensidad de δ = 200 (véase para más detalle 2.3.1). La dis-
tribución de halos resultante se caracteriza por una masa mínima de Mmin =

2,36 × 1011 h−1M⊙, una mediana de Mmed = 4,85 × 1011 h−1M⊙ y una masa
máxima de Mmax = 1,57 × 1016 h−1M⊙. Tenemos un total de 22574 halos con
M > 1014 h−1M⊙. El número de regiones de densidad intermedia, aquellas iden-
tificadas con la longitud de percolación asociado a una sobredensidad de δ = 1,
que contienen dos o más halos es de 270958. La masa contenida dentro de estas
prominentes estructuras representa aproximadamente el 70% de la masa total de
la simulación.

40
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3.3 propiedades generales de los filamentos

En esta sección, presentamos un análisis de las propiedades globales de nuestros
filamentos, separados de acuerdos a los tres tipos (tipo−0, −1 y −2 ) establecidos
en el capítulo anterior. Para caracterizar nuestros filamentos, definimos cuatro pro-
piedades básicas para cada uno: masa, longitud, curvatura y un parámetro q que
representa la relación entre las masas de los halos extremos. Este último es im-
portante ya que, como se muestra a continuación, es un parámetro esencial para
determinar la posición del punto de silla, el cual juega un papel clave en varios
aspectos de la formación de estructuras, como, por ejemplo, la adquisición de mo-
mento angular de los halos (Codis et al., 2012; Codis, Pichon y Pogosyan, 2015)

Tal vez la propiedad más básicas que podemos asociar a un filamentos es su
longitud, la cual definimos como la suma de todos los segmentos suavizados que
lo conforman. El panel superior izquierdo de la fig. 13 muestra las distribuciones
de longitud para los filamentos tipo−0, −1 y −2 en colores azul, verde y rojo,
respectivamente. Debemos notar que las distribuciones de longitud independien-
temente del tipo de filamento exhibe un comportamiento exponencial encontrado
por otros autores como Bond, Strauss y Cen, 2010 o Tempel et al., 2014b para
datos observacionales del relevamiento SDSS y González y Padilla, 2010 para si-
mulaciones de materia oscura. Este comportamiento también puede ser atribuido
al comportamiento jerárquico de la formación de estructuras en el universo donde
los objetos más pequeños resultan ser los más abundantes, por lo cual se espera
que los filamentos de tipo−0 dominen en número como se observa en la figura.

La siguiente propiedad que definiremos es la curvatura o el grado de torsión
(curliness) de un filamento como el cociente entre la distancia entre los extremos
del mismo y su longitud total. Por construcción, este parámetro es adimensional y
sus valores varían entre 0 y 1. Los filamentos rectos tienen un valor de curvatura
aproximado a 1, mientras que aquellos que son curvos al punto de cerrarse sobre
si mismos tienen valores cercanos a 0. El panel superior derecho de la fig. 13

muestra que los filamentos de tipo−0 son más rectos que los otros tipos. Como
se menciono anteriormente esto se relaciona con el hecho de que los mismos son
preferiblemente más cortos y en consecuencia tienen menos oportunidad de ser
curvos ya que muchas veces están compuestos por unos pocos halos.

Otra cantidad que nos interesa analizar como mencionamos anteriormente es el
cociente q = M1/M2 entre las masas de los halos en los extremos del filamento,
siendo M2 > M1. Como veremos más adelante, esta propiedad está relacionada
con el punto de ensilladura de los filamentos, lo cual nos ayudará a caracterizarlos.
La distribución del parámetro q se muestra en el panel inferior izquierdo de la fig.
13. Como es previsible, el número de filamentos con un q bajo es mayor para el
tipo-0 mientras que por construcción los filamentos tipo-2 tienden a tomar valores
más cercanos a 1.

Finalmente, el panel inferior derecho de la fig. 13 muestra la distribución de
masa de los filamentos, la misma se estimó contando las partículas de materia
oscura dentro de un tubo con un radio fijo de 2h−1Mpc a lo largo del eje del
filamento. Dado que los filamentos por construcción tienen halos masivos en sus
extremos, decidimos excluir las partículas dentro de dos radios viriales de los
mismos. Como se puede ver, los filamentos de tipo−2 son más masivos que los de
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tipo−1. Esto es de esperarse ya que los filamentos tipo−2 tienen dos halos masivos
(masas mayores o iguales a Mth) en sus extremos. Los cuales generan un pozo
de potencial más profundo, proveyendo así el escenario ideal para la acreción de
materia. Estos objetos constituyen los puentes de materia más fuertes de la red
cósmica (cluster-cluster filaments).

De acuerdo a la información extraída de la fig. 13, encontramos que los fila-
mentos de tipo−0 son más cortos y menos masivos que los otros tipos. Esto es
esperable ya que dichos filamentos pueden tener halos cuya masa corresponde al
límite inferior de Mmin = 2,36× 1010 h−1M⊙ en sus extremos y por lo tanto, pro-
bablemente no se ajustan a nuestra definición de filamento considerada para este
trabajo. Es por ello que los excluiremos en análisis posteriores.

Una característica importante que podemos usar para evaluar si los objetos iden-
tificados son estructuras bien definidas es la sobredensidad promedio encerrada
en un tubo de radio 2h−1Mpc. Como se puede ver en el panel izquierdo de la
fig. 14, las sobredensidades se encuentran típicamente alrededor del valor 10 pa-
ra filamentos tipo−2 (puntos rojos), valor que no parece depender sensiblemente
de la longitud del filamento, mientras que los tipo−1 (puntos verdes) presentan
valores inferiores. Estos resultados son comparables con los obtenidos por Cautun
et al. (2014) quienes encuentran δ ≈ 11 para sus filamentos. Por completitud y
comparación, calculamos la relación entre masa y longitud (panel derecho de la
fig. 14) la cual como se esperaba revela una dependencia lineal positiva, caracte-
rizada por una pendiente de aproximadamente 1,46. Aunque este valor para la
pendiente no coincide con la hallada por Cautun et al. (2014) (M ∝ L2,2), debe
tenerse en cuenta que estos autores estiman las masas sumando las contribuciones
de los "voxels"que forman parte de sus filamentos según el criterio de su iden-
tificador, mientras que nosotros lo hacemos sumando la masa contenida dentro
de una distancia fija (2h−1Mpc) al eje del filamento. Para nuestro análisis poste-
rior, sólo consideraremos aquellos filamentos que poseen una longitud mayor que
10h−1Mpc y menor que 100h−1Mpc, el corte inferior es debido a que estamos in-
teresados en contrarrestar cualquier influencia de los nodos en las propiedades de
los filamentos, mientras que el corte superior es para asegurarnos eliminar objetos
atípicos o posibles filamentos espurios.

3.4 propiedades dinámicas y estructurales de los filamentos

Otra enfoque para estudiar las características de los filamentos obtenidos, con-
siste en analizar el comportamiento de las partículas de materia oscura que lo
componen. Para eso estudiamos los campos de densidad y velocidad promedio
de los filamentos mediante una técnica de apilamiento (stacking). Como se men-
cionó anteriormente, los filamentos de tipo−2 son los “puentes” más significativos
de la estructura a gran escala. Por lo tanto, en aras de la claridad, en lo sucesivo
concentraremos nuestra atención sólo en este tipo de filamentos, aun así, debemos
mencionar que los resultados para los filamentos de tipo−1 resultan similares.

Formalmente el método de stacking se construye de la siguiente manera: cada
filamento está formado por un conjunto de segmentos, los cuales se caracterizan
por dos vértices, que se indican como v1 y v2. Sea û = (v2 − v1)/||v2 − v1||, el vector
unitario a lo largo del eje del filamento. La dirección en que es orientado el filamen-
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to es desde el halo extremo menos masivo hasta el extremo más masivo. Entonces,
dada la posición de la partícula p, definimos como q a la proyección ortogonal de
la partícula sobre el eje del filamento, por ello, la distancia mínima entre p y el
filamento es r = ||p−q||. Por otro lado definimos la distancia z sobre la espina dor-
sal del filamento entre el extremo menos masivo del filamento y la posición del q.
Para poder realizar finalmente el apilado de filamentos con diferentes longitudes,
simplemente normalizamos la coordenada z a la longitud del filamento l y prome-
diamos todas las propiedades físicas en intervalos de las nuevas coordenadas z/l y
r para el conjunto de filamentos seleccionado. Es decir que las coordenadas de una
partícula trazadora arbitraria en el entorno de un dado filamento estarán dadas por
dos distancias adaptadas a la geometría de la espina dorsal del filamento. Debido
a que las diversas propiedades que analizaremos podrían mostrar una dependen-
cia física con la longitud de los filamentos, hemos optado por dividir las muestras
en cuatro cuartiles dentro del rango de longitud ∈ [10, 100] h−1Mpc. Estos cuarti-
les se definen como [10,00, 19,21], (19,21, 30,88], (30,88, 50,64], (50,64, 100,0]h−1Mpc,
respectivamente. A lo largo del capítulo, alternaremos entre estos cuartiles para
demostrar la robustez tanto del método de identificación como de las propiedades
analizadas.

Dado que estamos interesados en computar cantidades ponderadas por volu-
men, se nos presenta un problema inherente a la naturaleza irregular de los fila-
mentos, esto es debido a que cada sección del filamento no tiene una forma regular
y por lo tanto la estimación de su volumen no resulta ser un cálculo analíticamen-
te trivial. Para resolver este problema empleamos una técnica Monte Carlo para
la estimación de los volúmenes que consiste en utilizar una muestra aleatoria, en
nuestro caso 100 veces más densa que la densidad media de la simulación. Lue-
go simplemente contando la cantidad de partículas que caen dentro del volumen
irregular y dividiendo por la densidad numérica de la muestra aleatoria, de esta
manera se obtiene el valor de dicho volumen.

3.4.1 Campo de densidad

El diagrama de stacking normalizado de sobredensidad (Fig. 15) muestra la for-
ma típica de un filamento (por ejemplo Kraljic et al., 2019) con picos de alta densi-
dad en los extremos, indicando la posición de los halos masivos en dicha posición,
y un puente de materia que los une, a pesar de representar dos cuartiles de longi-
tud diferentes. Los contornos coloreados representan los niveles de sobredensidad
y las líneas de flujo muestran el campo de velocidad con su espesor proporcional
a la magnitud de la velocidad. Dejaremos el análisis del campo de velocidad para
la siguiente sección, 3.4.2 ahora sólo nos concentraremos en el campo de densidad.
Cabe mencionar que, por estética, el diagrama se refleja a lo largo del eje z.

La naturaleza de nuestros filamentos junto con el método de apilado realzan la
señal de los halos en los extremos de los filamentos. Por otro lado, el puente de ma-
teria entre ellos está formado por halos menos masivos que Mth y material difuso
cuya señal se promedia en el proceso de stacking. A pesar de que los filamentos
son estructuras irregulares y no virializadas, se puede observar que el isocontorno
de sobredensidad δ+ 1 ≈ 10 encierra casi toda la estructura filamentosa, en buen
acuerdo con Cautun, van de Weygaert y Jones (2013). En la dirección perpendicu-
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lar al filamento, la sobredensidad alcanza valores tan altos como δ+ 1 = 100 cerca
del eje, decayendo a valores de aproximadamente δ+ 1 ≈ 1 a distancias superiores
a 5 h−1 Mpc, lo cual podría corresponder a la periferia de las grandes regiones va-
cías (voids). La señal que se observa a izquierda y derecha por fuera y en la misma
dirección del filamento refleja la naturaleza de la red cósmica, en el sentido que
no existen filamentos aislados, y los extremos de ellos están conectados con otras
estructuras filamentosas, que se diluyen en el proceso de apilado.

Otra medida relevante que podemos definir es la densidad lineal, representada
por µ =M/l, que describe la masa por unidad de longitud. En el panel izquierdo
de la fig. 16, se presentan las distribuciones de µ para los tres tipos de filamen-
tos. Es crucial notar que cada función presenta diferentes picos en su distribución.
Observamos aquí que los filamentos tipo −1 alcanzan densidades lineales no des-
preciables, al igual que los tipo −0; sin embargo, su distribución es bastante amplia,
a diferencia de los tipo −2, cuya distribución es más estrecha. En particular, la mis-
ma se halla más concentradas alrededor del valor de µ = 13,0M⊙Mpc−1. Lo cual
acuerda con la fig. 14 donde encontramos que la sobredensidad promedio dentro
de un tubo de 2 h−1Mpc tiene un valor aproximadamente constante en un amplio
rango de longitudes.

Además del stacking de sobredensidad normalizado, también calculamos el per-
fil de densidad radial. El mismo se estima mediante cáscaras cilíndricas concéntri-
cas alrededor del eje del filamento, abarcando toda su longitud, además excluyen-
do dos radios viriales de los halos de los extremos, para asegurarnos que la señal
observada provenga exclusivamente de la estructura filamentosa. alrededor de la
espina dorsal del filamento en el espacio de coordenadas z/l − r. El panel derecho
de la figura 16 muestra el perfil de densidad, calculado en 20 bines equidistantes
de forma logarítmica entre 0,1 y 10,0,h−1Mpc. Las diversas curvas representan el
perfil estimado para 4 submuestras de µ. Vale la pena recordar que en la estima-
ción de la masa del filamento se excluyen los halos ubicados en sus extremos. Las
barras de error se calculan utilizando la técnica jackknife. En la figura observamos
que los filamentos con valores más altos de µ exhiben mayor densidad hacia su nú-
cleo, mientras que también se vuelven más anchos. De acuerdo con investigaciones
previas (Colberg, Krughoff y Connolly (2005), Dolag et al. (2006), Aragón-Calvo,
van de Weygaert y Jones (2010), González y Padilla (2010)), en rangos intermedios
(0,5 a 2,0h−1Mpc), el perfil sigue aproximadamente una ley de potencia r−2 (línea
gris continua). Como era de esperar, en escalas más grandes, todas las curvas tien-
den hacia la densidad media del universo independientemente del parámetro µ.
Es destacable que, a pesar de las diferencias de amplitud entre los cuatro perfiles,
todas las formas son similares. Al comparar nuestro perfil de densidad con los
obtenidos por Cautun, van de Weygaert y Jones, 2013 para muestras de filamen-
tos de mayor (6 - 8 h−1Mpc) y menor diámetro (1 - 2 h−1Mpc) en líneas grises
discontinuas y punteadas respectivamente, se puede observar que nuestros fila-
mentos muestran un comportamiento similar al de la muestra de mayor diámetro.
Una característica interesante de nuestros resultados es que los perfiles resultan
más definidos hacia el centro, en comparación con el trabajo citado. Esto sugiere
que nuestra elección del eje de los filamentos podría ajustarse mejor a la verda-
dera espina dorsal de los mismos. Como se mencionó al inicio de esta sección,
presentamos resultados únicamente para filamentos de tipo−2; sin embargo, es
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Panel derecho: Perfil radial de sobredensidad δ+ 1 como función de la distan-
cia r a la espina dorsal de los filamentos tipo −2 para diferentes cuartiles de
densidad lineal µ. Los perfiles de Cautun, van de Weygaert y Jones, 2013 se
muestran en curvas discontinuas y punteadas grises para las muestras de fi-
lamentos con diámetros de 6 - 8h−1Mpc y 1 - 2h−1Mpc, respectivamente. La
linea gris continua corresponde a una ley de potencias r−2.

importante destacar que obtenemos perfiles similares a los mostrados en la fig. 16

para filamentos de tipo−1, aunque con amplitudes ligeramente menores. Hay que
notar que el mencionado aplanamiento hacia el centro en los perfiles, podría no
ser una característica física de los filamentos, sino más bien producto de la técnica
de suavizado utilizada y/o estar relacionado con la dificultad de establecer un eje
bien definido en estos objetos irregulares. Es relevante señalar que al comparar
nuestros perfiles con resultados recientes de grandes simulaciones hidrodinámicas
Galárraga-Espinosa et al., 2020, encontramos similitudes cualitativas. Sin embar-
go, los perfiles de estas simulaciones alcanzan valores más altos de sobredensidad
hacia el eje del filamento, posiblemente debido a la identificación más precisa pro-
porcionada por el algoritmo DisPerSE, el cual sigue el gradiente del campo de
densidad y podría trazar de manera más fiel la espina del filamento.

3.4.2 Campo de velocidades

Los procesos dinámicos involucrados en la formación de filamentos desempe-
ñan un rol clave en la génesis de las propiedades de los halos de la materia oscura
y las galaxias (ver por ejemplo Codis, Pichon y Pogosyan, 2015; Jones, van de Wey-
gaert y Aragón-Calvo, 2010; Kraljic et al., 2018, 2019; Laigle et al., 2018). Esto nos
motiva a caracterizar el campo de velocidad alrededor de los filamentos y, para
hacerlo, estudiaremos las componentes paralela v∥ y perpendiculares v⊥ de las
partículas con respecto al eje del filamento. En el caso de la componente perpen-
dicular, definiremos como positiva la dirección que apunta alejandosé del eje del
filamento, mientras que para la componente paralela lo será en la dirección que
apunta al halo más masivo, como lo vimos anteriormente. Debe tenerse en cuenta
que el análisis de las propiedades y las alineaciones de los halos en relación con los
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Figura 17.: Componente paralela media del campo de velocidades en cuartiles del paráme-
tro q para filamentos con longitud ∈ (19,21, 30,88] h−1Mpc. Los colores azul
y rojo representan la componente negativa y positiva de velocidad, respectiva-
mente. Además, se muestra la sobredensidad de δ+ 1 = 10 mediante el isocon-
torno y la posición del punto de ensilladura se destaca con un punto naranja.
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Figura 18.: Componente perpendicular media del campo de velocidades en cuartiles del
parámetro q para filamentos con longitud ∈ (19,21, 30,88] h−1Mpc. Los colores
azul y rojo representan la componente negativa y positiva de velocidad, res-
pectivamente. Además, se muestra la sobredensidad de δ+ 1 = 10 mediante
el isocontorno y la posición del punto de ensilladura se destaca con un punto
naranja.
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filamentos será nuestro principal tema de estudio en el próximo capítulo de esta
tesis. Por otra parte con el fin de descontar el movimiento total del sistema (bulk
motion), debemos llevar todas las velocidades al sistema de referencia del filamento
por lo que referimos las velocidades de las partículas con respecto a la velocidad
del centro de masa de los halos en los extremos de cada filamento, esta resulta una
buena aproximación para el caso de estos filamentos.

Como se menciono anteriormente, las lineas de flujo en la fig. 15 muestran el
campo de velocidad “apilado”. Allí se puede ver que a grandes distancias la mate-
ria cae perpendicularmente a los filamentos y a medida que se acerca, su velocidad
disminuye en magnitud y se vuelve paralela. De acuerdo con el escenario presen-
tado en trabajos anteriores (por ejemplo Aragón-Calvo, van de Weygaert y Jones,
2010; Bond, Kofman y Pogosyan, 1996; Colberg, Krughoff y Connolly, 2005; Kraljic
et al., 2018, 2019), el flujo de partículas dentro de las estructuras filamentosas se
mueve hacia los extremos y se puede distinguir perfectamente el punto de ensilla-
dura donde las líneas de flujo divergen hacia los extremos.

La fig. 17 muestra la componente paralela del campo de velocidades promedio
en cuartiles del parámetro q. Los colores azul y rojo representan los valores de
velocidad paralela negativa y positiva, respectivamente. Para mayor claridad, la
línea naranja representa el isocontorno de sobredensidad δ+ 1 = 10. Como espe-
rábamos, en la región más central del filamento la magnitud de las velocidades
aumenta a medida que el material se mueve hacia los nodos, además se puede
apreciar claramente que el punto de ensilladura se desplaza desde la izquierda
hacia el centro a medida que aumenta el valor del parámetro q, es decir, cuando
las masas de los halos extremos se asemejan entre sí.

Si los filamentos pueden asociarse con una distribución de materia donde el
colapso gravitacional ocurre a lo largo de una línea, sería razonable esperar que
generen un potencial con características geométricas similares. La asociación de
que los filamentos son regiones con dos autovalores de colapso negativos signifi-
cativos, junto con un autovalor de expansión positivo, refuerza aún la idea de que
estas estructuras están influyendo activamente en la dinámica gravitacional de su
entorno (ver por ejemplo Aragon-Calvo y Yang, 2014). Por lo tanto, en el régimen
lineal, podríamos anticipar que la componente perpendicular de la velocidad au-
mentaría hacia el eje del filamento. La Fig 18 ilustra la componente perpendicular
promediada del campo de velocidad, donde se observa que, si bien hay una caída
hacia el filamento a grandes distancias, conforme nos acercamos al eje, la veloci-
dad perpendicular promedio disminuye probablemente debido al comienzo de un
proceso de virialización. Otra característica interesante que se puede observar en la
fig. es que la caída perpendicular no parece depender fuertemente del parámetro
q, lo cual sugiere que el potencial gravitacional podría estar determinado princi-
palmente por la masa del filamento en sí misma y no tanto por los halos en sus
extremos. Además, es notable que las altas velocidades de caída observadas en las
regiones más alejadas de los filamentos son consistentes con las velocidades de ex-
pansión en los límites de las grandes regiones vacías (Ceccarelli et al., 2013), lo que
refuerza la idea, mencionada anteriormente, de que nuestros filamentos delimitan
estas regiones.
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Figura 19.: Correlación entre el parámetro q y la posición del punto de ensilladura para
cuatro cuartiles de longitud.

3.4.2.1 Punto de ensilladura

Según nuestra definición de filamento, estos constituyen puentes de materia
que conectan dos picos de alta densidad, de ello se desprende que debe existir un
punto intermedio entre los picos donde la densidad alcance un mínimo y las velo-
cidades se vuelvan divergentes. Este punto juega un papel crucial en la estructura
interna de los filamentos, ya que corresponde a la posición de equilibrio dinámico
a lo largo de su eje (Codis, Pichon y Pogosyan, 2015; Kraljic et al., 2019; Laigle
et al., 2015; Pogosyan et al., 2009). Es por eso que una variedad de algoritmos de
búsqueda utilizan esta característica para identificarlos (Novikov, Colombi y Doré,
2006; Sousbie et al., 2008

1). Nuestro método no asume directamente la existencia
de este punto de ensilladura, sin embargo, emerge naturalmente en nuestros aná-
lisis, como se puede observar en las figuras 15 y 17, que muestran los campos de
densidad junto con las streams lines del campo de velocidad y la componente de
velocidad paralela al eje del filamento, respectivamente.

Además, es de esperar que la posición de este punto esté influenciada por el
parámetro q, dado que la dinámica dentro del filamento debería ser afectada por
la presencia de halos masivos en sus extremos. La fig. 19 exhibe la relación entre el
parámetro q y la distancia desde el extremo menos masivo del filamento hasta el
punto de ensilladura, para cuatro rangos de longitud. En este caso, la posición del
punto de ensilladura se estima examinando el campo de velocidades promedio de
la componente paralela (ver la figura 17) y buscando el punto sobre el filamento
donde esta componente de la velocidad cambia de signo. Las barras de error en el
parámetro q representan la desviación estándar de este parámetro, mientras que
las correspondientes a la posición del punto de ensilladura se estiman utilizando la
técnica de jackknife. Como era de esperar, se observa una relación directa entre ellos,
donde el punto de ensilladura tiende a acercarse al centro del filamento a medida
que la masa en los extremos se iguala. Debemos notar que este comportamiento
parece mantenerse independientemente de la longitud del filamento.

1 Siguiendo a Pogosyan et al. (2009), un filamento es la línea de campo que une dos máximos del
campo de densidad a través de un punto de ensilladura.
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3.4.2.2 Dispersión de velocidades transversal

En las secciones anteriores (figs. 15, 18 y 17) observamos que el flujo de materia
oscura en los entornos filamentosos muestra una acreción ortogonal correspondien-
te a la caída de materia desde las regiones poco densas (voids) hacia los filamentos
para luego ser transportada hasta los halos en los extremos. Como se mencionó
anteriormente, los filamentos son estructuras que se encuentran en proceso de for-
mación y, por lo tanto, aún no han alcanzado el equilibrio dinámico. En el sentido
de que no están soportados por dispersión de velocidades, como ocurre con los
halos de materia oscura.

Ahora bien, en el panel superior e inferior de la fig. 20 se muestran las com-
ponentes paralela y perpendicular de la dispersión de velocidades respecto al eje
del filamento. Si pensamos a los filamentos como las “autopistas” en el universo a
través de las cuales circula la mayor parte de la materia que terminara siendo acre-
tada por los halos, es esperable que el flujo de materia a lo largo de los mismos
sea predominantemente laminar. Este fenómeno puede ser observado en el panel
superior de la fig. 20 donde se puede apreciar que la dispersión de velocidad en
la dirección paralela es casi nula en la región filamentosa central. Por otra parte
observando el comportamiento de la componente perpendicular en la figura 18

se puede apreciar que su valor promedio disminuye notablemente hacia la región
central del filamento, sin embargo, el panel inferior de la figura 20 muestra que la
dispersión de la componente perpendicular de la velocidad crece hacia el eje del
filamento respecto de las regiones circundantes. Este efecto puede explicarse consi-
derando dos procesos: (i) Los filamentos tienen un cierto grado de virialización en
la dirección perpendicular a ellos. Es decir, el colapso anisotrópico predice una evo-
lución bien definida, con regiones que primero se contraen en paredes aplanadas,
seguidas de filamentos alargados y solo luego colapsando en cada una dirección
de las tres direcciones (halos). En todos los casos, las estructuras están soportadas
únicamente por la dispersión de velocidades en direcciones ya colapsadas (Buehl-
mann y Hahn, 2019; Hahn, Angulo y Abel, 2015b). (ii) La dispersión de velocidades
se debe al encuentro entre el material que se está acumulando en el filamento y
el material que realiza su primer cruce de capas (shell crossing). En este escenario
complejo, ambos procesos podrían estar ocurriendo simultáneamente. Cabe seña-
lar que los filamentos contienen material difuso además de halos virializados que
podrían estar contribuyendo de diferente manera en este proceso. Los valores de
dispersión de velocidad (σ = 100− 500 km s−1) obtenidos están en acuerdo con
Buehlmann y Hahn, 2019, quienes estudian de forma independiente el campo de
dispersión de velocidades.

Para comprender la naturaleza y la dinámica de los filamentos, Eisenstein, Loeb
y Turner (1997) propone una relación teórica para estimar, a partir de datos ob-
servacionales, la masa por unidad de longitud (µ) de los filamentos. Esta relación
vincula analíticamente a µ con la dispersión de velocidad transversal σ⊥ de los fi-
lamentos. Para ello, los autores realizan ciertas suposiciones geométricas y físicas.
Específicamente, parten del supuesto que los filamentos son estructuras axisimétri-
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Figura 20.: Stacking normalizado de la dispersión de velocidades paralela y perpendicular
para una muestra de filamentos con longitud ∈ [10,00, 19,21] h−1Mpc en el
panel superior e inferior, respectivamente.
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cas e isotérmicas y las mismas ya se encuentran en equilibrio dinámico a lo largo
de la dirección perpendicular. Como resultado obtienen la siguiente ecuación:

µ =
σ⊥
2

G
= 3,72× 1013 M⊙ Mpc−1

( σ⊥
400 s−1 km

)2
. (56)

Esta ecuación difiere de la original propuesta por los autores (ecuación 13 de su tra-
bajo) en un factor de 2. Esto se debe a que su ecuación considera que la dispersión
de velocidades se mide a lo largo de la dirección en la línea de la visual (una di-
mensión) mientras que en nuestro caso σ⊥ proviene de las velocidades contenidas
en un plano perpendicular al eje del filamento (dos dimensiones).

La fig. 21 muestra la comparación entre la masa verdadera por unidad de lon-
gitud µtrue y la masa dinámica µest estimada usando la ecuación 56. El mejor
ajuste lineal y la relación de identidad se muestran con líneas sólidas y disconti-
nuas, respectivamente. El valor de µtrue se calcula como el cociente entre la masa
total dentro de un cilindro de radio 2h−1Mpc a lo largo del eje del filamento y su
longitud total. Los símbolos de colores diferentes representan estos valores para
cada filamento tipo−2 en cuartiles de longitud. Como se puede ver, la relación es
independiente de la longitud del filamento.

A pesar de las suposiciones realizadas por Eisenstein, Loeb y Turner (1997) pa-
ra deducir la ecuación 56, nuestros resultados muestran un buen acuerdo con las
predicciones teóricas. Esto sugeriría que los filamentos están parcialmente viriali-
zados en la dirección perpendicular al eje. Para fortalecer esta hipótesis, vale la
pena mencionar que el tiempo de cruce en la dirección perpendicular de los fila-
mentos es más corto que el tiempo de Hubble. Sin embargo, los datos tienen una
alta dispersión, lo que puede deberse al hecho de que los filamentos, en general,
no tienen una forma cilíndrica regular, como se asume para deducir la relación 56.
Además, no son estructuras relajadas, sino que se ven continuamente perturbadas
por la caída de material. Otro efecto que debe considerarse es la presencia de sub-
estructuras en el interior de los filamentos que tiende a sobrestimar la masa de los
mismos (Eisenstein, Loeb y Turner, 1997).

3.5 resumen y conclusiones

En este capítulo, presentamos los resultados obtenidos aplicando nuestro algorit-
mo para identificar filamentos sobre una simulación cosmológica de 400 h−1Mpc
lado y una masa por partícula de 1,18× 109 h−1M⊙.

Nuestros resultados concuerdan con la idea general de la red cósmica, donde los
filamentos son puentes de materia que conectan los máximos del campo de densi-
dad (puentes cúmulo-cúmulo) y delinean la periferia de las regiones poco densas
(voids). El campo de densidad apilado promedio de estas estructuras muestra una
forma característica de “hueso” rodeada por una sobredensidad típica δ ≃ 10. Por
construcción, los filamentos de tipo−0 son típicamente cortos, rectas y las estruc-
turas más numerosas de la red filamentosa, debido a están conformados por halos
de baja masa. Lo opuesto sucede con los filamentos tipo−2, los cuales pueden ser
asociados a las estructuras más dominantes de la red cósmica. Encontramos que
la sobredensidad promedio dentro de un tubo de 2 h−1Mpc a lo largo del eje de
estos filamentos tiene un valor aproximadamente constante en un amplio rango de
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Figura 21.: Densidad lineal estimada mediante la dispersión de velocidades perpendicular
vs. la densidad lineal real.

longitudes. A pesar de que la dispersión alrededor de la relación masa-longitud es
bastante grande, lo que puede deberse a que los filamentos no siguen una forma
geométrica regular, encontramos que esta puede ser bien descripta mediante una
ley de potencia M ∝ L1,46. La pendiente mayor que 1 sugiere que los filamentos
largos son estructuras bien definidas en si mismas en lugar de filamentos cortos
concatenados.

Medimos el perfil de densidad transversal de los filamentos cúmulo-cúmulo
hasta 10h−1Mpc. Encontramos que los filamentos con mayor densidad lineal son
más gruesos y densos hacia la espina dorsal del filamento. En escalas intermedias,
el perfil de densidad sigue una ley de potencia r−2. Mientras tanto, en escalas
grandes tienden asintóticamente al valor de la densidad media. A pesar de que
nuestro método no impone ninguna restricciones en el campo de velocidad, somos
capaces de determinar la localización del punto de ensilladura a lo largo del eje
de los filamentos, definido como el lugar donde el flujo de velocidad diverge hacia
los picos de potencial producidos por los halos masivos ubicados en los extremos.
La vecindad del punto de inflexión punto de ensilladura es una región de especial
interés ya que muchos autores consideran que está estrechamente relacionada con
la rotación de halos de materia oscura, como así también con los procesos de
formación de galaxias (véase, por ejemplo Codis, Pichon y Pogosyan, 2015; Kraljic
et al., 2019; Laigle et al., 2015; López, Merchán y Paz, 2019).

El patrón de líneas de corriente del campo de velocidad, nos presenta el escena-
rio ideal en el que la materia fluye desde entornos de baja densidad hacia de baja
densidad hacia los filamentos, para finalmente caer en los halos de los extremos.
No obstante, cabe destacar que nuestros resultados también indican que la mag-
nitud del campo de velocidad a lo largo de los filamentos es significativamente
menor que la del campo de velocidad en las regiones de baja densidad. En otras
palabras, la mayor parte de la materia se acumula a lo largo de los filamentos, pero
las partículas que caen en el pozo de potencial de los halos extremos alcanzan ma-
yores velocidades si provienen directamente desde las regiones de baja densidad
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(Ceccarelli et al., 2011). El análisis de la componente perpendicular del campo de
velocidades refuerza la idea de que el filamento produce un potencial de tipo ci-
líndrico, ya que los valores medios de velocidad disminuyen hacia el eje mientras
que la dispersión aumenta.

Aunque los filamentos son estructuras en un régimen de formación casi lineal,
observamos que en su centro la dispersión de velocidades transversal es mayor que
la de sus alrededores. Esto podría estar indicando que los filamentos presentan un
cierto grado de virialización. En este sentido, analizamos la relación entre la disper-
sión de la velocidad transversal y la densidad lineal. Encontramos un buen acuerdo
con la relación teórica propuesta por Eisenstein, Loeb y Turner (1997) obtenida ba-
jo suposiciones geométricas y de estabilidad dinámica. La dispersión observada en
esta relación puede atribuirse a diferentes factores, por ejemplo, los filamentos no
están aislados ni son estructuras suaves, sino que presentan irregularidades y una
gran variedad de subestructuras.
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4
F I L A M E N T O S : A L I N E A C I O N E S

4.1 introducción

En este capítulo, exploraremos la influencia de los filamentos cosmológicos sobre
los halos de materia oscura, en particular su morfología, caracterizada por el tensor
de forma y su momento angular.

Los halos de materia oscura representan los sistemas ligados más masivos, aso-
ciados a pozos de potencial en los cuales el material primordial puede aglutinarse
para formar galaxias y sistemas de éstas, como grupos y cúmulos (White y Rees,
1978). Los mismos presentan una forma preferentemente prolada, con esta ten-
dencia acentuándose a medida que su masa aumenta (Jing y Suto, 2002). Esta de-
pendencia es esperada en el paradigma de formación jerárquico según el cual, la
formación de estas estructuras se produce por la acreción difusa de materia y la fu-
sión de halos pequeños, siendo los objetos más masivos formados en tiempos más
recientes. El momento angular y la forma de los halos y en particular, su alineación
con respecto a la distribución de la materia circundante contienen las huellas de
los efectos lineales y no lineales de su formación. El ambiente en el cual se desa-
rrollan los halos tiene fuerte influencia en el proceso de acreción (Codis et al., 2012;
López, Merchán y Paz, 2019; Paz et al., 2006). El campo de velocidad inducido por
los pozos de potencial hace que el material contenido en los filamentos fluya hacia
los nodos, definiendo así direcciones de acreción preferenciales (Paz et al., 2011;
Pereyra et al., 2020). En consecuencia, el semi-eje mayor del tensor de forma de
los halos de materia oscura estaría preferentemente alineado con la dirección del
filamento más cercano (e.g. Aragon-Calvo y Yang, 2014; Ganeshaiah Veena et al.,
2018) y las estructuras circundantes (e.g. Libeskind et al., 2013).

Por otro lado, uno de los efectos más notables de la distribución y evolución
de la materia en gran escala es adquisición del momento angular, este complejo
proceso depende tanto de efectos lineales como no lineales. A continuación dis-
cutiremos acerca del origen del momento angular en un contexto cosmológico.
Primeramente debemos tener en cuenta que cualquier rotación primordial decrece
muy rápidamente debido a la expansión del universo (ver por ejemplo la revisión
de Schäfer (2009) y las referencias mencionadas allí), por lo tanto el momento an-
gular debe provenir de otra fuente. Los trabajos de Doroshkevich (1970), Hoyle
(1951), Peebles (1969) y White (1984) y Catelan y Theuns (1996) desarrollaron la
teoría de torque tidal (TTT). La teoría de torque tidal (TTT) constituye el modelo
más aceptado en la actualidad para explicar y predecir la adquisición y evolución
del momento angular de protohalos de materia oscura. Sin embargo, su validez
se limita principalmente a las primeras etapas de formación de estructuras. Una
descripción completa de la teoria está más allá de los alcances de este capítulo, por
lo cual sólo se repasan aquí sus resultados principales La TTT relaciona el origen
y la evolución del momento angular de un protohalo con las propiedades de la
distribución de materia circundante, mediante una simple y elegante ecuación:

57
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Ji(t) ∝ ϵijk Tjl Ilk (57)

donde Ilk es el tensor de inercia del protohalo y Tjl es el tensor de tidal generado
por la configuración de materia circundante (los detalles de la formulación analíti-
ca de la ecuación 57 se puede encontrar en el apéndice b). El producto tensorial de
la ecuación anterior significa que J correlaciona con la desalineación entre los ejes
de estos tensores, I y T . Es decir que la ganancia neta de momento angular de un
protohalo es una consecuencia de la desalineación entre la forma y el campo tidal.
Por lo tanto a primer orden, es consecuencia natural que el torque adquirido por
el protohalo dependa de su forma y la distribución de materia circundante (Barnes
y Efstathiou, 1987b; Efstathiou y Jones, 1979; Heavens y Peacock, 1988; Lee y Pen,
2002; Porciani, Dekel y Hoffman, 2002).

Otro enfoque para la adquisición de momento angular (Faltenbacher et al., 2005;
Hetznecker y Burkert, 2006; Maller, Dekel y Somerville, 2002; Shaw et al., 2006;
Vitvitska et al., 2002; Warnick y Knebe, 2006), se basa en el historial de fusiones de
los halos, representado por lo que se conoce como árboles de fusión (merger trees).
El modelo propone que cada halo durante su formación va acumulando momento
angular mediante la fusión con estructuras de menor jerarquía. Si bien este mode-
lo no da cuenta de múltiples fenómenos observados, como aquellos relacionados
con el alineamiento de los halos con estructuras mayores, pone de manifiesto la
necesidad de un tratamiento más realistas de los modelos lineales de adquisición
de momento angular como la TTT.

Según se desprende de las discusiones en la literatura, el tema de estudio de
este capítulo es muy importante para la comprensión de la formación de los halos
y las galaxias. Este capítulo se enfocará en las alineaciones entre los halos de mate-
ria oscura (o galaxias) y los filamentosos, que de acuerdo con discusiones actuales
en la literatura constituye un tema muy importante para la compresión de la for-
mación de los halos y las galaxias (Codis et al., 2012; Hirv et al., 2017; Jones, van
de Weygaert y Aragón-Calvo, 2010; Lee y Pen, 2000; Tempel, Stoica y Saar, 2013;
Trowland, Lewis y Bland-Hawthorn, 2013).

En particular haremos hincapié en el estudio de la alineación de la forma y el
momento angular de los halos con respecto a su filamento anfitrión. Esto se llevará
a cabo utilizando dos herramientas estadísticas independientes. El primero consis-
te en estimar la función de distribución de probabilidad del ángulo formado por el
eje rotación del halo (o los semiejes principales del tensor de forma) y la dirección
del eje del filamento. El segundo enfoque emplea una técnica estadísticamente más
robusta para medir la alineación desarrollada por Paz, Stasyszyn y Padilla (2008),
la cual radica en medir la función de correlación cruzada anisótropa, que discrimi-
na entre la correlación paralela y perpendicular a una dirección dada. Brevemente,
el cómputo consiste en realizar conteos separados según si el ángulo subtendido
entre el vector posición del par halo-partícula y una dirección privilegiada aso-
ciada con los halos (en nuestro caso, la dirección del momento angular o la de
los semiejes del tensor de forma) sea mayor o menor a cierto ángulo límite. En
síntesis, el exceso de probabilidad medido a través de la función de correlación
cruzada cuantificará la alineación o no del momento angular (o tensor de forma)
de los halos con su entorno.
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4.2 propiedades físicas de los halos

Los halos de materia oscura son las estructuras virializadas más grandes del
universo. Su dinámica no solo está ligada a la distribución interna de materia, sino
también a la distribución de su entorno en gran escala. Es decir, los mismos pro-
cesos que determinan la adquisición del momento angular de los halos también
afectan su forma, masa y otras propiedades asociadas. Nuestro objetivo para este
capítulo es analizar las orientaciones de los halos con respecto al entorno filamen-
toso en el que habitan y por lo tanto solo nos enfocaremos en algunas propiedades
de los mismos como el momento angular, la forma y el parámetro de espín, los
cuales pasaremos a definir a continuación.

Una característica de los halos muy estudiada en relación a los filamentos es la
orientación de su momento angular (o espín) el cual se define como:

J =
N∑
i=1

mi ri × (vi − v) (58)

donde mi es la masa de cada partícula, ri es la distancia de cada partícula respecto
al centro de masa del halo, vi es la velocidad de la partícula y v la velocidad media
del halo. Íntimamente relacionado con J se encuentra el parámetro adimensional
de spín λ definido por Peebles (1969) de la siguiente manera:

λ =
J
√

|E|

GM5/2
(59)

donde E y M son la energía total (cinética más potencial) y la masa del halo,
respectivamente. El parámetro de espín puede ser interpretado como una medida
de la importancia del momento angular relativo al movimiento aleatorio de la
materia. Dicho de otra manera, la estructura de cuerpos con un parámetro de
espín pequeño estarán soportados, principalmente, por el movimiento aleatorio de
la materia dentro de él y en menor medida por su movimiento de rotación. En el
caso de un objeto esférico y estable λ es el cociente entre su momento angular y el
momento angular necesario para que su dinámica este completamente soportada
por rotación (ver por ejemplo, Padmanabhan, 1993). Si se considera un halo de
materia oscura aislado, el parámetro de espín debería ser una cantidad conservada
dado que todas las cantidades involucradas en su definición se conservan.

Estudios realizados con simulaciones numéricas han demostrado que la distri-
bución del parámetro de espín de los halos de materia oscura, puede ser ajustada
por una función log-normal (véase por ejemplo Barnes y Efstathiou, 1987a; Cole
y Lacey, 1996a; Ryden, 1988; Warren et al., 1992):

p(λ)dλ =
1√
2πσ

exp
(
−
ln2(λ/λ)

2σ2

)
dλ

λ
(60)

con λ ≈ 0,035 y σ ≈ 0,5. Se ha demostrado que estos valores son prácticamente
independientes de la masa del halo, la época y el modelo cosmológico de fondo
(Barnes y Efstathiou, 1987a; Bullock et al., 2001; Lemson y Kauffmann, 1999; Macciò
et al., 2007; Warren et al., 1992). Además se ha encontrado que halos con parámetro
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de espín más grande se encuentran en regiones del espacio más densas, resultado
que también parece ser independiente de la masa del halo.

Otra de las definiciones para el parámetro de espín es la dada por Bullock et al.
(2001), en este caso la expresión para el mismo es:

λ′ =
J√

2MRV
(61)

aquí J es el momento angular dentro de una esfera de radio R y masa virial M, y V
es la velocidad circular a dicho radio (V2 = GM/R). Este parámetro no depende del
perfil de densidad de los halos de materia oscura y resulta más fácil de computar
ya que no requiere el cálculo de energía, el cual puede ser muy costoso en las
simulaciones numéricas.

Otra característica importante de los halos que utilizaremos es su forma. En
general, las predicciones teóricas están restringidas a las etapas lineales del proceso
de formación, mientras que la naturaleza altamente compleja de los procesos no
lineales hace que sea extremadamente difícil predecir sus efectos en la estructura
de los halos. Los diferentes trabajos en la literatura destacan que la forma del halo
es el resultado de tres procesos básicos:

La forma del pico primordial del cual se originó (Bardeen et al., 1986; Sheth,
Mo y Tormen, 2001; van de Weygaert y Bertschinger, 1996)

El campo tidal externo que “moldea” el halo (Bond, Kofman y Pogosyan,
1996).

Interacciones no lineales que distorsionan su forma original. Esto incluye
encuentros cercanos y grandes eventos de fusión relacionados con la caída
de material (van Haarlem y van de Weygaert, 1993)

Una manera de cuantificar la forma de los halos consiste en aproximar su dis-
tribución de masa mediante un elipsoide triaxial, cuyos semiejes principales se
evalúan mediante el análisis del tensor de forma. Para calcular el tensor de for-
ma Ii,j utilizamos una expresión similar al tensor de inercia para un sistema de
partículas

Ii,j =
1

N

N∑
i=1

xixj (62)

donde xi es la componente i-ésima del vector de posición de las partículas respecto
al centro de masa yN es el número total de partículas dentro del halo. Los semiejes
del elipsoide que mejor describe la distribución de partículas del halo pueden ser
obtenidos a partir de los tres autovalores (λi, i = 1, 2, 3) del tensor de forma usando
la siguiente relación:

a =
√
λ1, b =

√
λ2 y c =

√
λ3 (63)

donde por convención definiéremos a > b > c. Con esta definición los autovectores
(â, b̂ y ĉ) indicarán la dirección de los ejes principales de dicho elipsoide.
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Figura 22.: Dos diferentes muestras de halos se grafican en el entorno cúbico tridimensio-
nal. En color verde se representa, la muestra de halos en filamentos. Mientras
que en color rojo se esquematizan los halos pertenecientes a la muestra control.

Los semiejes definidos anteriormente pueden ser utilizados para indicar el grado
de asfericidad de un halo mediante el parámetro de triaxialidad introducido por
Paz et al. (2006).

P = ln(
ca

b2
) (64)

Con esta definición, un halo oblado le corresponde un valor del parámetro de
triaxialidad de P < 0, mientras que cuando P > 0 su forma será prolada. Si P es
exactamente igual a 0 estamos en presencia de un halo esférico.

4.3 propiedades de los halos en filamentos

Para lograr una mejor comprensión de cómo el entorno afecta el momento an-
gular de los halos, nos enfocaremos en las diferencias que surgen de comparar
muestras pertenecientes a diferentes entornos. Para esto definimos dos conjuntos
de halos, una muestra de halos en filamentos y otra muestra control, a partir de
las cuales analizaremos las diferentes propiedades físicas y en las secciones subsi-
guientes estudiaremos las orientaciones con respecto a la estructura en gran escala.

Los halos son estructuras soportadas principalmente por dispersión de veloci-
dad con una pequeña componente de rotación aportada por el torque que le pro-
duce el entorno. Debido a esto la medición del momento angular es muy sensible
a los errores, particularmente considerando que nuestros halos más pequeños tie-
nen 20 partículas. En estos casos el ruido Poisson será dominante y es por esto que
decidimos aumentar el número mínimo de partículas por halo a 130 lo cual se co-
rresponde a una masa de M = 1,0× 1012 h−1M⊙. Por otro parte, nuestro método
impone que los halos más masivos que Mth se encuentren en los extremos de los
filamentos, lo cual impone un limite superior natural para la muestra.

Resta ahora determinar la pertenencia de los halos a los filamentos. Esto se reali-
za construyendo un tubo de 1h−1Mpc de radio alrededor de la columna vertebral
del filamento y excluyendo todos aquellos halos que se encuentren a menos de 2
radios viriales de los extremos. Esta condición tiene el objetivo de evitar la influen-
cia de estos halos sobre las propiedades que se pretenden analizar. Recuérdese
que nuestros filamentos tienen sobredensidades típicas de δ ≈ 10 (véase capítu-
lo 3), mientras que los halos se caracterizan por sobredensidades muy superiores
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(δ > 200). Dado que todos los análisis que realizaremos en este capítulo son de
tipo estadístico, en esta oportunidad incluiremos también los filamentos tipo−1
para aumentar la significancia estadística de la muestra. Debido a la naturaleza
irregular de los filamentos, en el proceso de asignación es posible que un dado
halo se corresponda a dos o más filamentos, si este fuera el caso el objeto se-
rá asignado a la estructura más cercana. Teniendo en cuenta, las prescripciones
anteriores obtuvimos una muestra final de 16908 halos en filamentos, la cual re-
presenta aproximadamente el 8% de los halos en el rango de masas analizado
[1012, 1014)h−1M⊙.

Para lograr una mejor comprensión de cómo el entorno afecta el momento an-
gular de los halos, intentaremos estudiar la dependencia con la masa de los halos
dividiendo la muestra en cuatro rangos de masas:

Mh [h
−1M⊙] =



1012,0 ⩽Mh < 10
12,5

1012,5 ⩽Mh < 10
13,0

1013,0 ⩽Mh < 10
13,5

1013,5 ⩽Mh < 10
14,0

(65)

Por otro lado, como referencia se construyeron también 4 submuestras de con-
trol conformada por halos que no se hallan asociados a ningún tipo de filamento,
en los mismos rangos de masas mencionados anteriormente. Además cada una
de estas muestras de control se seleccionaron de manera tal que reproduzcan la
forma de la distribuciones de las muestras correspondientes a halos asociados a
filamentos. Debe tenerse en cuenta que cualquier imprecisión en la identificación
de filamentos puede contaminar la muestra control, como por ejemplo filamentos
espurios o filamentos no identificados. La fig. 22 exhibe una selección aleatoria
de halos asignados en ambas muestras, en color verde se observan los halos en
filamentos, mientras que la muestra control se presenta en rojo. Mediante una ins-
pección visual podemos apreciar que los halos control se encuentran distribuidos
aleatoriamente en toda la simulación, tal como se esperaba, mientras que para el
caso de los halos en filamentos podemos notar que trazan la estructura filamen-
tosa. Resumiendo, restringimos la muestra total de halos de la simulación a un
rango de masas entre 1012 h−1M⊙ y 1014 h−1M⊙, posteriormente realizamos el
proceso de asignación de los halos a los filamentos tipo−1 y tipo−2 y luego con
los halos restantes construimos la muestra control homologando las distribuciones
de masas de ambas muestras.

El panel izquierdo de la figura 23 muestra el parámetro de triaxialidad para
los halos en filamentos y la muestra de control donde se manifiesta claramente la
naturaleza triaxial de los halos. Si bien poseen una gran variedad de formas, lo cual
se refleja en el ancho de la distribución, como es bien conocido, los halos tienen
una ligera preferencia por la prolacidad sobre la oblacidad . (véase por ejemplo
Bett et al., 2007) La distribución del parámetro P que se muestra en la figura,
concuerda cualitativamente con trabajos previos como por ejemplo Cole y Lacey
(1996b), Faltenbacher et al. (2002), Frenk et al. (1988), Paz, Stasyszyn y Padilla
(2008) y Warren et al. (1992), entre otros. Podemos observar también que no se
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Figura 23.: Izquierda: Distribución del parámetro de triaxialidad P = ln(ca
b2

) definido por
Paz et al. (2006). Las curvas azul y verde representa los conjuntos de halo con-
trol y en filamentos, respectivamente. Derecha: Distribución del parámetro adi-
mensional de espín. Las áreas azul y verde muestran las distribuciones λ para
las muestras de halos control y en filamentos. Las curvas solidas presentan el
mejor ajuste de las distribuciones log-normales para cada muestra.

aprecian diferencias significativas entre los halos de la muestra control y aquellos
asociados a los entornos de filamentos. Lo cual en principio indicaría que no existe
una influencia clara de los filamentos sobre la forma de los halos.

Por otro lado el panel derecho de la figura 23 muestra la distribución del paráme-
tro adimensional de espín para la muestra de halos en filamentos y su respectiva
muestra control (colores verde y azul). La linea solida muestra el mejor ajuste
a la distribución log-normal de cada muestra, y cuyos parámetros son σcon =

0,685± 0,010, λcon = 0,0380± 0,004 y σfil = 0,699± 0,009, λfil = 0,0416± 0,005,
respectivamente. En contraste con la triaxialidad, la distribución del parámetro
adimensional de espín, presenta una pequeña diferencia entre las muestras. Re-
cordemos que este parámetro indica el grado en que un halo está soportado por
rotación, De esta manera los halos en filamentos, poseen una leve tendencia a ser
más rotadores. Este resultado adquiere significancia estadística, debido a que la
distribución del parámetro de espín resulta ser bastante independiente de diferen-
tes factores, como por ejemplo la masa (Vitvitska et al., 2002) o la fracción de radio
del halo utilizada para calcularlo (Bailin y Steinmetz, 2005).

4.4 distribuciones de orientación de halos en filamentos

En esta sección analizamos la alineación entre las direcciones que caracterizan
a los halos (ejes principales de inercia y el momento angular) y la dirección de
los filamentos en los que están embebidos. En primer lugar definimos el ángulo
de alineación como el ángulo entre la dirección de una propiedad de un halo (h),
que puede ser su momento angular o forma y la dirección del filamento (vfil) más
cercano al halo en cuestión. Vale aclarar que cuando nos referimos a la distancia
entre el halo y el filamento, estamos haciendo referencia a la minima distancia
perpendicular posible al eje del filamento. Este ángulo puede escribirse como:

µhf ≡ | cos θh,vfil | =

∣∣∣∣ h · vfil
|h||vfil|

∣∣∣∣ , (66)
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Figura 24.: La alineación del semieje mayor (columna izquierda) y menor (columna dere-
cha) con la dirección del filamento. Superior: distribución del ángulo de alinea-
ción, |cos(θâvfil)| y |cos(θĉvfil)| entre los semiejes mayor y menor y la orien-
tación del filamento para cuatro rangos de masa de halos. Central: ángulo de
alineación medio, < |cos(θâvfil)| > y < |cos(θĉvfil)| > entre los semiejes mayor
y menor y la dirección del filamento en función de la masa del halo. Inferior: án-
gulo de alineación < |cos(θâvfil)| > y < |cos(θĉvfil)| > entre los semiejes mayor
y menor y orientación del filamento dividiendo en tres muestras de acuerdo
con µ del filamento.
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Figura 25.: La alineación de J con la orienta-
ción del filamento. Superior: dis-
tribución del ángulo |cos(θJvfil)|,
para cuatro rangos de masa de ha-
los. Central: ángulo de alineación
medio, < |cos(θJvfil)| > en fun-
ción de la masa. Inferior: ídem al
panel central dividiendo en tres
muestras de acuerdo con µ por fi-
lamento.

Alineamientos perfectamente parale-
los y perpendicular corresponden a
|cos(θh,vfil)| = 1 y 0, respectivamente.
Mientras que para una distribución de
alineamientos aleatoria esperamos una
media de < |cos(θh,vfil)| >= 0,5. Hay
que tener en cuenta que la función va-
lor absoluto en esta definición no per-
mite distinguir alineamientos paralelos
y antiparalelos entre los vectores.

En las figuras 24 y 25 estudiamos los
ángulos de alineación entre una pro-
piedad del halo y la dirección del fila-
mento en el cual se hallan embebidos.
En particular en los paneles superiores
de ambas figuras se observa la distri-
bución de alineación de los halos. Lue-
go, en los paneles centrales de las figu-
ras investigamos más a fondo la depen-
dencia de la alineación media con la
masa de los halos. Finalmente que en
los paneles inferiores presentamos esta
misma relación pero discriminada de
acuerdo a la masa por unidad de lon-
gitud (µ) de los filamentos.

En la figura 24 analizamos cantida-
des relacionadas con los semiejes prin-
cipales del tensor de forma, en particu-
lar la orientación de los semiejes mayor
y menor respecto al filamento (paneles
a la izquierda y a la derecha respectiva-
mente).

El panel superior izquierdo de la fi-
gura revela la tendencia del eje mayor
del halo a alinearse paralelamente con
el eje del filamento más cercano, esto se
manifiesta en un exceso de objetos con
P(|cos(θâvfil)|) superior a 1 para los 4
rangos en masa. Por otro lado en el ca-
so del semieje menor como era de es-
perar, presenta una preferencia a alinearse perpendicularmente a la columna ver-
tebral del filamento anfitrión (panel superior derecho). Este es un resultado bien
conocido que fue observado por diversos autores Ganeshaiah Veena et al. (2018),
Hahn et al. (2007b) y Shao et al. (2016), entre otros.

En los paneles centrales de la 24 exploramos la alineación promedio de los semi-
ejes con el filamento más cercano en función de la masa de los halos, y encontramos
que existe una alineación más fuerte para los objetos de mayor masa. Lo cual no se
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podía anticipar con claridad sólo observando los paneles superiores. Las marcadas
señales de alineamiento dependientes de la masa de los halos para los semiejes
mayores y menores podrían estar relacionadas con procesos de acrecíón reciente a
lo largo del filamento (Ganeshaiah Veena et al., 2018).

Para estudiar la dependencia de estas alineaciones con las propiedades intrínse-
cas de los filamentos, en los paneles inferiores de la figura 24 se muestra nuevamen-
te la alineación promedio del halo en función de su masa, pero discriminando de
acuerdo a la masa por unidad de longitud µ de los filamentos. Es esperable que fila-
mentos con mayor µ, constituyan regiones con un fuerte campo tidal. Por lo tanto,
cabría pensar que los halos asociados a dichas estructuras posean las alineaciones
más fuertes, que para el caso de filamentos con menores µ. Sin embargo, la figura
muestra un resultado completamente opuesto, exceptuando el panel inferior dere-
cho, para halos de masas altas embebidos en filamentos con µ ∈ [1012,36, 1012,89).
Una posible explicación de este fenómeno es que si bien durante las etapas lineales
estos halos se encontraban en un entorno más propenso a producir alineaciones,
posteriormente durante la etapa no lineal sufrieron procesos tidales secundarios
como encuentros cercanos o fusiones que perturbaron la impronta inicial predicha
por la TTT, dichas perturbaciones podrían ser más direccionales en el caso de los
filamentos con menor µ manteniendo de mejor manera la señal primordial, mien-
tras que al aumentar la densidad lineal de los filamentos en la que estos halos están
embebidos, es esperable que los encuentros o fusiones procedan de múltiples di-
recciones. Volveremos sobre este efecto en la siguiente sección, cuando estudiemos
las alineaciones utilizando la función de correlación.

Como es conocido, la mayoría de los halos tienen su eje de rotación predomi-
nantemente alineado con su semieje menor y por lo tanto perpendicular al semieje
mayor. De acuerdo con esto, sería previsible que la alineación entre el momento
angular y el eje del filamento muestre un comportamiento comparable al del se-
mieje menor. En el panel superior de la fig. 25 se muestran las distribuciones de
alineamiento del momento angular con el eje del filamento anfitrión para las 4
muestras de masas tratadas anteriormente. En este caso las alineaciones presentan
una tendencia poco clara, la señal es bastante plana, no obstante se puede apreciar
una ligera tendencia, para los dos rangos de masa menores (líneas celeste y naran-
ja) a tener su eje de rotación paralelo al filamento en el cual se hallan embebidos.
Por otro lado, se muestra una muy débil tendencia opuesta para las dos muestras
de halos más masivos (líneas verde y marrón). En general este comportamiento
es bastante diferente al observado para el semieje menor, en contradicción con lo
predicho en el párrafo anterior.

Para confirmar la leve tendencia descripta anteriormente, en el panel central de
la figura, se muestra el valor medio del ángulo de alineación entre el momento
angular y la dirección del filamento, como función de la masa del halo. Puede
observarse el cambio de alineación analizado en el panel superior. Resulta espe-
cialmente revelador que el grado de alineación, aumenta con la disminución de
la masa del halo. Además se observa la presencia de una masa de transición de
M ≈ 5× 1012h−1M⊙ donde la tendencia de alineación se invierte de una preferen-
cia perpendicular para las masas altas a una alineación preferentemente paralela
para halos menos masivos.
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Esta transición se conoce como spin flip y ha sido objeto de un estudio en múl-
tiples trabajos Aragón-Calvo et al. (2007b), Codis et al. (2012), Ganeshaiah Vee-
na et al. (2018), Hahn, Teyssier y Carollo (2010), López, Merchán y Paz (2019) y
Trowland, Lewis y Bland-Hawthorn (2013). El valor exacto de la masa de transi-
ción que ha sido reportado en la literatura varía en un amplio rango entre 0,5 a
5× 1012h−1M⊙.

Finalmente, en el panel inferior de la figura 25 se presenta la alineación media
del momento angular dividiendo la muestra de filamentos según su masa por uni-
dad de longitud. Dado que la señal es pequeña, y los errores son relativamente
grandes, es difícil realizar afirmaciones sobre la dependencia de la relación obser-
vada en el panel central con respecto a µ. Sin embargo se aprecia cierta tenden-
cia a que la masa de transición disminuya con la densidad lineal del filamento.
Este hallazgo guarda similitud con los resultados obtenidos en el estudio de (Ga-
neshaiah Veena et al., 2018), donde se identifica una clara dependencia de la masa
de transición con el ancho del filamento. Esto nos lleva a pensar que los halos en
filamentos menos prominentes (menor µ) tienen su momento angular preferente-
mente perpendicular al filamento. Lo que resulta consistente con lo mencionado
anteriormente de que las fusiones en dichos filamentos menos densos podrían ser
más direccionales. En las siguientes secciones indagaremos más en detalle este
fenómeno mediante el uso de otras herramientas estadísticas.

4.5 función de correlación anisótropa

Una forma alternativa y más robusta para estudiar la alineación del momen-
to angular y la forma con los filamentos es la función de correlación anisótropa
desarrollada por Paz, Stasyszyn y Padilla (2008).

4.5.1 Conceptos fundamentales

Una de las herramientas estadísticas más importante para el estudio de la for-
mación y evolución de la estructura en gran escala del universo es, sin duda, la
función de correlación bipuntual, ξ(r).

La distribución de materia puede ser representada en términos de una distri-
bución de objetos puntuales (i. e. galaxias, grupos de galaxias, cúmulos, etc.) con
posiciones ri donde la probabilidad de que un objeto sea encontrado en el volumen
infinitesimal δV es:

δP = nδV (67)

donde la densidad numérica media de objetos n es independiente de la posición
y la probabilidad es proporcional al elemento de volumen δV . La función de co-
rrelación bipuntual ξ (Peebles, 1980) se define como la probabilidad conjunta de
encontrar un objeto en dos elementos de volumen δV1 y δV2 separados por una
distancia r12,

δP = n2δV1δV2[1+ ξ(r12)] (68)

Este estadístico ha sido escrito únicamente como una función de la separación
entre los objetos debido a que asumimos condiciones de homogeneidad e isotropía
establecidas por el principio Cosmológico. Se observa que análogamente a 67, la
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probabilidad es proporcional a δV1δV2. En una distribución Poisson (aleatoria)
la probabilidad de encontrar objetos en δV1 y δV2 son independientes, luego la
probabilidad conjunta es el producto de las probabilidades individuales 67,

δPPoisson = n2δV1δV2 (69)

caso en el cual no hay correlación (ξ ≡ 0), en cambio si las posiciones de los
objetos están correlacionadas, ξ > 0, mientras que si las posiciones están antico-
rrelacionadas, −1 < ξ < 0. Si ahora elegimos un objeto al azar de la muestra, la
probabilidad de que tenga un vecino a distancia r en el volumen δV es

δP = nδV[1+ ξ(r)] (70)

integrando la ecuación 70 obtenemos el número medio de vecinos dentro de una
distancia r

< N > =

∫
V

δP =
4

3
π r3 n + n

∫r
0

ξ(r) dV (71)

Se puede observar que si los procesos obedecen una estadística Poisson (ξ ≡ 0),
el número medio coincide con el número medio de objetos dentro de una esfera
homogénea de radio r, por lo que el último término puede ser interpretado como la
media del número de vecinos en exceso respecto a una distribución homogénea de
puntos. Es decir, la función de correlación bipuntual representa el exceso (o déficit)
de pares de objetos separados por una distancia r respecto de una distribución
aleatoria de objetos.

Cualquier estimador de ξ estará basado en algún tipo de conteos de vecinos
dentro de un intervalo de distancias. Los estimadores de ξ existentes difieren para
bajo número de elementos pero dado el gran número de objetos con el que conta-
mos en la simulación, en este trabajo nos limitaremos al estimador más simple, el
estimador de Davis y Peebles (1983).

ξ(r) =
Nr

Nd

DD(r)

DR(r)
− 1 (72)

donde DD(r) representa la cantidad de pares de la muestra de datos D y DR(r)
es el número de pares con centros en la muestra D y trazadores tomadas de una
muestra aleatoria R dentro del mismo intervalo [r, r+ dr]. Nd y Nr son el núme-
ro de objetos de la muestra de datos y aleatoria, respectivamente. En el caso de
una simulación el número de pares DR a una distancia r puede ser computado
analíticamente.

4.5.2 Definiciones

Existe una variante de la función de correlación desarrollada por Paz et al. (2011)
y Paz, Stasyszyn y Padilla (2008), que permite determinar el grado de alineamien-
tso entre la distribución de materia circundante y la orientación de los halos. En
nuestro caso particular, estimaremos las funciones de correlación cruzada, don-
de los halos de materia oscura serán nuestros centros mientras que las partículas
serán las trazadoras de la estructura circundante.
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Figura 26.: Corte axial del esquema de utilizado para la estima de la función de correla-
ción anisótropa tridimensional. Para calcular la función de correlación paralela
cierta dirección se toman en cuenta todos los pares, en un intervalo de distan-
cia dado, que yacen dentro del volumen cónico azul, con eje en la dirección de
interés. Mientras que para obtener la función perpendicular, se contabiliza el
número de vecinos contenido en el volumen verde. La semiesfera roja represen-
ta la función de correlación anisótropa total.

El computo de esta función de correlación anisotrópica consiste, resumidamen-
te, en realizar conteos por separados en diferentes rangos de distancia, según si el
ángulo subtendido entre el vector posición del par (halo-partícula) y la dirección
de interés elegida sea mayor o menor a cierto ángulo límite. En este sentido, de-
finimos las funciones de correlación paralela ξ∥(r) y perpendicular ξ⊥(r) con sus
ángulos asociados θ1 y θ2, los cuales representan el límite angular para la región
paralela y perpendicular, respectivamente. Es decir que en nuestro estudio de la
función de correlación ξ∥ solo contaremos aquellos pares que se encuentren dentro
de los volúmenes cónicos definidos por θ1 alrededor de la dirección establecida;
mientras que para el caso de la función de correlación ξ⊥ solo contaremos los pa-
res a una distancia angular menor a un cierto ángulo θ2 del plano perpendicular
a la dirección de interés. Estos ángulos son elegidos de tal manera que el volumen
encerrado dentro de ellos sea el mismo. Para tal fin, estos ángulos deben cumplir
la siguiente relación:

sin(θ2) = 1− cos(θ1) = χ (73)

donde χ es el parámetro de umbral. Un valor de χ = 0,5 es el único caso en que
los volumen son complementarios, con θ1 = 60◦ y θ2 = 30◦, por otro lado valo-
res de χ < 0,5 implican que existirán regiones del espacio que serán ignoradas
en el computo de la correlación. En este trabajo adoptamos el valor de χ = 0,297,
correspondientes a ángulos de θ1 = 45◦ y θ2 = 17,03◦, para las regiones parale-
la y perpendicular, respectivamente. Independientemente, se puede computar la
función de correlación isótropa ξiso, es decir, el estadístico calculado promedian-
do en la totalidad del volumen esférico. A modo de ilustración, la fig. 26 muestra
un corte transversal aplicado sobre los volúmenes vol∥ de θ1 = 45◦ (color azul) y
perpendiculares vol⊥ con θ2 = 17,03◦ (color verde), Mientras que la función de
correlación isótropa se representa por la esfera roja de la derecha. Para tener una
referencia con la cual comparar la función de correlación de halos en filamentos,
de aquí en adelante siempre utilizaremos la muestra de control descripta en la
sección 4.3.
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Figura 27.: Funciones de correlación isótropas halo-partícula. En lineas solidas y a trazos
negras se representan las muestras de halos control y aquellos asociados a
algún filamento, respectivamente. En las áreas sombreadas grises se presentan
las estimaciones de error mediante una técnica de resampleo jackknife.

Como punto de partida, analizaremos la función de correlación isótropa halo-
partícula para la muestra de control y de halos en filamentos. La figura 27 re-
presenta mediante curvas solidas y a trazos la función de correlación para las
muestras de interés. Las áreas sombreadas corresponden a los errores estimados
haciendo uso de la técnica de remuestro jackknife con un total de 50 muestras. La
función de correlación correspondiente a la muestra de control exhibe el compor-
tamiento típico de una función de correlación cruzada halo-partícula para halos
en el rango de masa seleccionado, con el característico cambio de comportamiento
correspondiente a la transición entre los regímenes de un halo y dos halos descrip-
tos por el modelo de halos. En pequeñas escalas domina la correlación entre los
halos y las partículas que los conforman y por lo tanto en estas escalas la función
de correlación esta predominantemente determinada por el perfil promedio de los
halos (termino de un halo). En escalas mayores, la mayor contribución a la función
de correlación esta dada por la propias correlaciones entre los halos (termino de
dos halos). El modelo de halos es una elegante teoría basada en hipótesis simples
que describe el comportamiento de la función de correlación como la suma de los
términos esbozados en los párrafos anteriores. Más interesante resulta el compor-
tamiento de la función de correlación de halos en filamentos, examinando la fig.
27 se obtiene que para escalas pequeñas ambas curvas coinciden, esto evidencia
que dentro de los errores de la medición el término de un halo en la función de
correlación no se ve afectado por el entorno, lo cual puede interpretarse como que
los halos no advierten la presencia del filamento en el cual se encuentran. Por otro
lado a grandes escalas las funciones se separan nítidamente lo cual significan que
verdaderamente nos hallamos en un entorno sobredenso hasta escalas mayores
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que 20h−1Mpc. Lo cual corrobora de una manera indirecta la eficacia del método
de identificación.

4.6 alineación de la forma de los halos

Como ya hemos planteado, nuestro objetivo es estudiar la señal de alineamiento
hallada en la sección 4.4 mediante el uso de la función de correlación anisotrópica.
En particular analizaremos estadísticamente la anistrópia de los halos mediante
tres direcciones de interés. La primera de ellas es la dirección del filamento y
puede ser asociada con la distribución de materia circundante, mientras que las
otras dos están relacionadas con propiedades internas de los halos, como lo son
el momento angular y el semieje mayor del tensor de forma. El panel izquierdo
de figura 28 representa la función de correlación anisótropa en la dirección del
filamento (lineas rojas) y en la dirección del semieje mayor (lineas verdes) para la
muestra total de halos en filamentos. Las lineas de trazo están asociadas con la ξ∥
mientras que las lineas continuas corresponden a la ξ⊥. Como referencia las lineas
grises muestran las correspondientes ξiso(r). Estas convenciones de colores y tipos
de linea las mantendremos en todo capítulo. En el marco inferior se presentan los
cocientes de estos estadísticos respecto a esta función. Por lo cual, el apartamiento
de la linea negra horizontal puede ser interpretado como el grado de anisotropía
con respecto a su entorno. Queremos notar dos tendencias en la figura. Por un
lado en el término de un halo tenemos que, la señal de anisotropía en la dirección
del filamento tiende a desaparecer a pequeñas escalas, es decir, las curvas de color
rojo tienden a 1, mientras que para el estimador en la dirección del semieje mayor
la señal de anisotropía tiende a crecer en las regiones más internas. Por otra parte,
a grandes escalas se produce una inversión de estas señales, es decir que tanto las
curvas rojas en la dirección paralela como perpendicular, superan en anisotropía a
la función de correlación en la dirección del semieje mayor. Este comportamiento
puede ser entendido de la siguiente manera, en las regiones internas al halo tene-
mos que, por construcción, el semieje mayor del tensor de forma está orientado en
la dirección del mayor exceso de materia, y por lo tanto es natural que la anisotro-
pía se manifieste con mayor intensidad en estas regiones. Por otro lado cualquier
pequeña desalineación con dicha dirección se traduciría en una disminución de
la correlación, de lo cual se deduce en que si bien el semieje mayor se encuentra
preferentemente alineado con el filamento, (véase figura 24) esta alineación está
lejos de ser perfecta y como consecuencia, la función de correlación en la direc-
ción del filamento pierde casi toda la señal de anisotropía en escalas chicas. En las
escalas más grandes (r > 1h−1Mpc) es natural que la función de correlación en
la dirección del filamento presente la mayor señal de anisotropía, ya que estamos
forzando a que ξ∥ .apunte.en la dirección donde ya sabemos de antemano estará la
mayor cantidad de materia, es por esto que estimar la función de correlación en
la dirección del filamento no presenta mayor interés que corroborar las bondades
de nuestro identificador. Por otro lado, con un razonamiento análogo al caso de
las escalas más pequeñas, podemos suponer que la función de correlación paralela
al eje mayor de los halos pierde señal de anisotropía a grandes escalas debido a
que estos no se encuentran perfectamente alineados con sus filamentos, o sea que
no .apuntan.exactamente en la dirección donde se encuentra predominantemente la
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Figura 28.: Marco superior muestra las funciones de correlación anisotrópa en la dirección
perpendicular y paralela con el siguiente estilo de lineas ξ⊥ y ξ∥ se trazan
por lineas continuas y a trazos, respectivamente. Marco inferior presenta el
grado de anisotropía reflejado por los cocientes de cada una de las funciones,
en lineas continuas y a trazos ξ⊥/ξiso y ξ∥/ξiso, respectivamente. Funciones
de correlación anistrópa para las direcciones del semieje mayor (lineas verdes
ambos paneles), y filamento (lineas rojas panel izquierdo) para la muestra de
halos en filamentos y dirección del semieje mayor (lineas azules panel derecho)
para la muestra de halos de control. Las correspondientes funciones isotrópa
se trazan en gris para ambas muestras.
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materia. Es por esto que la función de correlación en la dirección de â resulta más
interesante ya que nos permitirá cuantificar la alineación de acuerdo a la señal de
anisotropía.

El panel derecho de la figura 28 se exhiben nuevamente las funciones de co-
rrelación en la dirección paralela y perpendicular al semieje mayor, pero esta vez
acompañada de las correspondientes a la muestra de control (lineas color azul).
Las anisotropías exhibidas por estos halos de control son análogas a las observa-
das previamente por Paz et al. (2011). En comparación con la muestra de halos
en filamentos, observamos que en escalas chicas las señales de anisotropía son
indistinguibles, lo cual refuerza la hipótesis que la estructura interna de los ha-
los no se ve muy perturbada por la presencia del filamento. Más interesante es
la comparación en escalas grandes, donde observamos que la anisotropía en las
direcciones paralela y perpendicular para la muestra de halos en filamentos, es
típicamente menor que la señal obtenida para los halos control. Este resultado
no es lo esperado, ya que, como sabemos, los semiejes mayores se encuentran tí-
picamente alineados con los filamentos y estos a su vez marcan las direcciones
donde se encuentra la mayor cantidad de materia. Este resultado refuerza la hipó-
tesis planteada cuando fue estudiada la alineación de los halos con el filamento
anfitrión (sección 4.4), donde se planteo la posibilidad de que estos halos estén
sometidos a procesos altamente no lineales más intensos que los que sufren los ha-
los en regiones menos densas. Como consecuencia, su alineación se ve perturbada
perdiendo la orientación con respecto a la estructura en gran escala circundante.
A continuación estudiaremos si este fenómeno esta asociado con la masa de los
halos, explorando las cuatro rangos de masa definidos en la sección 4.3. La figu-
ra 29 muestra los resultados correspondientes a estas cuatro muestras siguiendo el
mismo código de colores y de lineas utilizado en el panel de la derecha de la figura
22. En este caso se agregaron líneas verticales negras que representan el radio vi-
rial promedio para las muestras de masa en cuestión. Pueden observarse en todos
los paneles de la figura 29 que las curvas presentan características similares a las
funciones de correlación mostrada anteriormente (fig. 27 y 28), es decir se observa
marcadamente los términos de uno y dos halos las cuales se hallan separados por
el característico punto de inflexión. Este punto se encuentra localizado estadística-
mente en la escala típica del tamaño de los halos correspondientes a cada muestra,
es decir que correlaciona con la posición de la línea vertical negra en cada panel.
También podemos notar examinando solo la función de correlación isótropa que el
termino de dos halos de la muestra de control y la muestra de halos en filamentos
tiende a asemejarse a medida que la masa de los centros aumenta, es decir que las
funciones de correlación comienzan a solaparse en escalas grandes. Esta compor-
tamiento resulta esperable ya que en un universo jerárquico los halos más masivos
habitan típicamente entornos más densos, de manera que a medida que la masa
de los halos crece la sobredensidad de su entorno tiende a enmascarar la presencia
de los filamentos. Tal como ya fue observado por Paz et al. (2011), la anisotropía es
mayor a medida que se consideran halos más masivos, sin embargo en todos los
rangos de masa los halos en filamentos muestran una anisotropía menor que los
de la muestra de control, de lo cual se deduce que la disminución de anisotropía
de los halos en filamentos no está asociado a la masa de los mismos.
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Figura 29.: En el marco superior de cada panel se muestran las funciones de correlación
anistrópa en la dirección del semieje mayor paralela (linea a trazos) y perpendi-
cular (linea continuas), para las cuatro muestras de halos de control (lineas azu-
les) y de halos en filamentos (lineas verdes) mientras que en el marco inferior,
se presenta el grado de anisotropía en las mismas reflejado por los cocientes
ξ∥/ξiso y ξ⊥/ξiso, respectivamente.
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Figura 30.: funciones de correlación anistrópa en la dirección paralela del semieje mayor
(linea a trazos) y perpendicular (linea continuas) para las muestras de halos
de control (lineas azules) y de halos en filamentos (lineas verdes) separndo las
muestra de halos en tres rangos de parámetro mu.

Una consecuencia de la hipótesis que acabamos de enunciar es que la perdida de
anisotropía de los halos en filamentos, debería correlacionar con alguna propiedad
de los mismos, en particular analizaremos la dependencia con su masa por unidad
de longitud. Eligiendo las mismas muestras que en la sección 4.4, en la figura 30, se
presenta la función de correlación anisótropa para los tres rangos de µ propuestos
sin discriminar por la masa de los halos. La convención de colores y lineas es la
misma que en las figuras previas. Un aspecto interesante es que a medida que µ
aumenta, el termino de dos halos de la función de correlación de la muestra de
halos en filamentos tiende a ser más grande que la correspondiente a la muestra
de halos de control. Esto se debe a que el aporte del filamento al entorno está
directamente relacionado a su densidad lineal (µ). El aspecto más importante a
destacar en esta figura es que la anisotropía de los halos en filamentos disminuye
con el aumento de µ, mientras que como es esperable la anisotropía de la muestra
de control es independiente de este parámetro. Comparando ambas poblaciones
de halos, vemos que para el rango más chico de µ (panel izquierdo) las funciones
de correlación son casi idénticas y por lo tanto las anisotropías correspondientes,
mientras que para el rango más grande de µ (panel derecho) la anisotropía de los
halos en filamentos resulta mucho menor que la correspondiente a la muestra de
control. Esto refuerza el escenario propuesto en secciones anteriores según el cual
los halos en filamentos estarían sometidos a procesos no lineales más intensos que
los halos en entornos comunes. En este contexto resulta natural suponer además,
que estos procesos serán aún más intensos en filamentos más prominentes, ya
sea que se trate de fusiones, encuentros cercanos o torques tidales secundarios
posteriores a la etapa lineal.
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4.7 alineación del momento angular

La alineación del momento angular con la red cósmica ha sido examinada en la
sección 4.4 de este capítulo utilizando como herramienta la distribución del ángulo
que forma la dirección del momento angular con el filamento. Los resultados halla-
dos indican que los halos de menor masa tienden a rotar con su momento angular
alineado paralelamente a la estructura en gran escala, mientras que lo opuesto ocu-
rre con los halos de alta masa. Se encontró también que la masa donde sucede este
cambio de orientación (spin flip) es ≈ 5× 1012h−1M⊙, en completo acuerdo con
otros trabajos en la literatura (por ejemplo Aragón-Calvo et al., 2007b; Codis et al.,
2012; López, Merchán y Paz, 2019; Trowland, Lewis y Bland-Hawthorn, 2013).

Este fenómeno revela que existe una compleja dependencia entre la masa del
halo y su alineación con el filamento más cercano. Actualmente, se encuentra en
discusión cuál es el proceso físico responsable del spin flip. Codis et al. (2012) atri-
buyeron este cambio en la orientación del momento angular a una dependencia
del historial de fusiones con la masa, de manera que estadísticamente los halos de
baja masa se forman por acumulación isótropica de materia difusa, mientras que
los halos de mayor masa lo hacen mediante la fusión con otros halos, cuya caída
anisótropica esta correlacionada con la estructura filamentosa a gran escala (Knebe
et al., 2004; Libeskind et al., 2005; Libeskind et al., 2011; Zentner et al., 2005).

Por otro lado, Trowland, Lewis y Bland-Hawthorn (2013) estudiaron la evolución
de la alineación del momento angular en simulaciones numericas encontrando que
los ejes de rotación de todos los halos tienden a estar orientados perpendicularmen-
te a los filamentos en tiempos tempranos y solamente serian los halos de baja masa
los que evolucionan hacia una alineación paralela en estadios más tardios. Otros
autores también señalaron que la masa de spin flip depende en gran medida de
la naturaleza de los filamentos, lo que indicaría que el origen de esta transición
está vinculado a la interacción entre los halos y la red cósmica (véase también
Aragon-Calvo y Yang, 2014).

Asimismo, Codis, Pichon y Pogosyan (2015) proponen una nueva teoría de Tor-
que Tidal Anisotrópica (ATTT, por sus siglas en inglés) para explicar el fenómeno
de spin flip. Mediante una elegante reformulación de la teoría de Torque Tidal,
plantean que la clave para comprender este efecto es la conexión entre los protoha-
los y la vorticidad en el entorno del punto de ensilladura de los filamentos. Más
específicamente la teoría predice un campo cuadrupolar de espín en torno a este
punto en particular del filamento, en el cual los protohalos se formarían adqui-
riendo momento angular según su posición y su masa. Es decir, un protohalo en
el universo primitivo, tendría una tendencia natural a alinearse paralelamente a
su correspondiente cuadrante del campo cuadrupolar de espín del filamento, no
obstante si el protohalo fuese masivo o se hallara cerca de la espina dorsal del fila-
mento, este “parche” de materia ocuparía más de un cuadrante y en consecuencia
no poseería una preferencia a alinearse de forma paralela al mismo, surgiendo así
una tendencia a orientarse perpendicularmente.

En otros trabajos, la dicotomía observada en la alineación del momento angular
entre halos de baja y alta masa con el filamento también ha sido atribuida a pro-
cesos relacionados con el tiempo de formación del halo (por ejemplo, Ganeshaiah
Veena et al., 2018; Laigle et al., 2015; Pichon et al., 2016; Welker et al., 2014). En este
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Figura 31.: Funciones de correlación anistrópa en la dirección paralela del momento angu-
lar (linea a trazos) y perpendicular (linea continuas), para el menor y mayor
rango de masa (panel izquierdo y derecho) considerado de las muestras de
halos de control (lineas azules) y de halos en filamentos (lineas verdes)

sentido, Wang y Kang (2017, 2018) atribuyen este fenómeno a los procesos de que
dan origen a la formación de estructuras en el universo en etapas tempranas. Don-
de de acuerdo con la aproximación de Zel’dovich, el momento angular de los halos
termina paralelo a la dirección de colapso más lento, esto es paralelo a los filamen-
tos. En este escenario los halos de baja masa debido a que no acretaron materia
conservan esa dirección mientras que los halos más grandes acretaron su masa en
estadios más recientes a través de estructuras filamentosas ya formadas, lo cual
modifica su momento angular original, tornándolo perpendicular a las mismas.

En nuestro caso podemos usar la función de correlación anisótropa para estu-
diar este comportamiento. En la figura 31 se presenta la función de correlación
anisótropa en la dirección del momento angular. Los paneles izquierdo y derecho
de esta figura presentan el primer y el ultimo rango de masa de las muestras de-
finidas en la sección 4.3. Continuamos utilizando la misma convención de colores
y lineas de la sección anterior, con la salvedad que ahora la linea de trazos y la
continua corresponden a las direcciones paralela y perpendicular al momento an-
gular. Como se puede observar, el comportamiento general es el mismo que en los
casos anteriores. Cabe recordar que estadísticamente el espín esta alineado con el
semieje menor y por lo tanto en un modelo triaxial esta dirección es la que apunta
hacia las regiones más tenues. Esto se ve claramente reflejado en el termino de un
halo de ambos paneles donde ξ∥ (linea de trazos) esta sistemáticamente por debajo
de la ξiso (linea solida gris).

Sin embargo, si nos enfocamos en las diferencias entre las funciones ξ⊥ y ξ∥ pa-
ra cada muestra en escalas grandes, se puede notar que no existe una separación
tan marcada como en el caso de la forma (semieje â). El punto más interesante a
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Figura 32.: Cocientes entre las correlaciones anisotrópicas ξ⊥/ξ∥, calculadas con un solo
rango de distancia que cubre aproximadamente el término de dos halo (5 y
20h−1Mpc), en función de las masas de halo centros. Los triangulos verdes
(panel izquierdo) y azules (panel derecho) se corresponden a las muestras de
halos en filamentos y control, respectivamente. Las barras en el eje−x represen-
tan la dispersión cada rango de masa, por otro lado, las barras en el eje−y se
presenta el error en el cociente estimado mediante una técnica de resampleo
jackknife.

destacar es el cambio de la dirección de alineación dominante que se produce apro-
ximadamente en una escala de 1h−1Mpc para los halos de menor masa. Esto se
manifiesta también en el marco inferior del gráfico correspondiente a estas masas
como una inversión de las curvas correspondientes a las funciones de correlación
paralela y perpendicular para el régimen de dos halos. Este comportamiento no se
observa en el panel de la derecha correspondiente a las masas mayores. Claramen-
te, en el caso de los halos en filamentos, estamos en presencia del mismo fenómeno
observado en la sección 4.4 a partir del ángulo de alineación entre el momento an-
gular y la dirección del filamento. Sin embargo a pesar de que la muestra de control
no tiene ninguna estructura particular asociada, también presenta el mismo cam-
bio de orientación. Esto no concuerda con los escenarios propuestos en los trabajos
que versan sobre el tema ya que la gran mayoría responsabilizan a los filamentos
(u otras estructuras) por este cambio de dirección.

Debido a que estamos interesados en cuantificar el alineamiento en grandes esca-
las y en este caso la señal de anisotropia es bastante débil en relación a los errores,
se realizaron estimas globales de los cocientes de las funciones de correlación en las
direcciones paralela y perpendicular, usando todos los pares halo-partícula sepa-
rados por distancias entre 5 y 20h−1Mpc. Elegimos este rango de distancias para
excluir el termino de un halo, ya que en este régimen el fenómeno de inversión
de la alineación no se manifiesta. El limite inferior garantiza que esto se cumpla
en todos los rangos de masa. Los rangos de masa elegidos son los mismos que los
definidos en la sección 4.3.

El resultado de estos cálculos puede verse en la figura 32, donde los triángulos
indican el cociente entre las funciones de correlación paralela y perpendicular,
mientras que las barras en el eje−x representan la dispersión en dicho rango de
masa, por otro lado, en el eje−y se muestra el error en el cociente el cual se estima
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mediante la técnica de resampleo jackknife. Los paneles de la izquierda y la derecha
muestran los resultados correspondientes a la muestra de halos en filamentos y
a la muestra de halos de control, respectivamente. La línea horizontal a trazos
en ξ⊥/ξ∥ = 1 corresponde al caso isótropo. Si bien los halos de control tiene
mayores incertezas, ambas muestras exhiben la misma tendencia general, donde
los halos de baja masa tienen su momento angular predominantemente alineado
con la estructura circundante, mientras que los de alta masa están perpendiculares.
Las masas intermedias nos permiten estimar que la masa de transición entre dichas
configuraciones cercana a 1013h−1M⊙.

4.8 conclusiones

En este capítulo estudiamos la alineación de los halos con los filamentos. Las
direcciones elegidas para el análisis son la dirección del semieje mayor del tensor
de forma y el momento angular.

Inicialmente cuantificamos el alineamiento midiendo el ángulo entre la direc-
ción del momento angular o los semiejes del tensor de forma. La distribución de
los ángulos de alineación con los semiejes muestra que una fuerte señal de ali-
neación de dirección del filamento con el semieje mayor para toda la muestra de
halos. Cuando discriminamos en diferentes rangos de masas observamos que los
halos más masivos presentan la mayor tendencia de alineación. Además estudia-
mos la dependencia de estas alineaciones con la masa por unidad de longitud
(µ), encontrando que el grado de alineamiento de los halos disminuye cuando los
filamentos son más densos. Utilizando esta misma técnica estudiamos la alinea-
ción del momento angular con el filamento, reproduciendo un fenómeno spin flip,
cuyo origen esta actualmente en discusión. Encontramos una masa de transición
con valor aproximado de 5× 1012h−1M⊙, lo cual concuerda con los resultados de
otros autores. Con respecto a la dependencia de esta alineación con la masa por
unidad de longitud del filamento, no encontramos una dependencia tan clara, sin
embargo observamos una leve tendencia de la masa de transición a disminuir con
la densidad lineal del filamento, la cual ha sido informada en otros trabajos (por
ejemplo Ganeshaiah Veena et al., 2018).

En la segunda parte del capitulo, utilizamos un enfoque estadístico desarrolla-
do por (Paz, Stasyszyn y Padilla, 2008) que introduce una versión anisótropa la
función de correlación cuya robustez estadística permite amplificar las exiguas
señales de alineamiento observadas anteriormente. Dado que los halos en general
presentan anisotropías en la función de correlación (Paz et al., 2011; Paz, Stasyszyn
y Padilla, 2008), construimos una muestra de control de halos fuera de filamentos,
con la cual contrastamos las alineaciones de halos en filamentos. Las anisotropías
generales fueron estudiadas por Paz et al. (2011) quienes encuentran una tenden-
cia general de alineamiento triaxial de la estructura en gran escala preferentemente
en la dirección del semieje mayor. Ellos proponen que la señal de alineamiento se
origina por la anisotropía en el proceso de acreción de materia, conducido prin-
cipalmente a través de la dirección de los filamentos. Esta interpretación se con-
tradice con nuestros resultados, ya que las funciones de correlación de halos en
filamentos muestran una menor anisotropía que la muestra de halos de control.
No encontramos ninguna relación de este fenómeno con la masa de los halos pero
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si una fuerte dependencia con la masa por unidad de longitud de los filamentos,
de acuerdo con la cual las anisotrópias de halos son menores para los filamentos
mas prominentes.

Este es uno de los resultados más interesantes de este trabajo ya que nos permite
construir un escenario consistente según el cual los filamentos, lejos de incrementar
las alineaciones, lo que producen es una perturbación sobre los halos que tiende a
debilitar la señal de alineación general observada por (Paz et al., 2011). Esto podría
deberse a que procesos no lineales como fusiones, encuentros cercanos o torques
tidales secundarios son más intensos en el interior de los filamentos.

También usamos esta herramienta para analizar las anisotropías respecto a la
dirección del momento angular, encontrando que para halos de baja masa el mo-
mento angular tiende a estar alineado con la estructura en gran escala mientras
que lo opuesto sucede cuando se trata de halos de alta masa. Este resultado es una
manifestación del fenómeno de spin flip, lo notable de estos resultados es que esta
tendencia se produce también en la muestra control. Lo cual es difícil de encasillar
dentro de los escenarios que intentan explicar el mencionado fenómeno, ya que
casi todos necesitan la presencia del filamento para explicarlos.

Debemos notar que las conclusiones alcanzadas están sujetas a la pureza de la
muestra de control, debido a que no tenemos una métrica para cuantificar cual
es el porcentaje de filamentos que no fueron identificados o cual es el número de
filamentos espurios en nuestro análisis, es posible que halos pertenecientes a este
tipo de entorno, estén contaminando la señal de la muestra control.

Finalmente, debemos enfatizar que para intentar alcanzar una compresión deta-
llada de la dinámica de los halos de materia oscura, es necesario tener en cuenta
tanto su historia de formación en etapas lineales (y cuasi-lineales), como su histo-
rial de fusiones, sin dejar de tener en cuenta el entorno dinámico en el cual estos se
encuentran. Una interpretación acabada de los fenómenos de alineación impacta-
ría entre otras cosas en el tratamiento de los modelos semianalíticos. Actualmente,
dichos modelos no implementan los cambios en la dirección del momento angu-
lar del halo, a pesar de que como observamos en este trabajo se encuentra muy
relacionado con su entorno.
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F I L A M E N T O S : O B S E RVA C I O N E S

5.1 introducción

La investigación sobre la formación y evolución de las galaxias implica no solo
analizarlas individualmente, sino también comprender su ubicación dentro de la
estructura a gran escala del universo. Los grandes relevamientos de galaxias re-
velaron que las mismas no están distribuidas de manera homogénea y uniforme,
como lo afirmó Reynolds (1923) al señalar la existencia de una "franja.extendida de
galaxias, una característica posteriormente confirmada y conocida como el "plano
supergaláctico"(véase también Herschel (1847)).

El colapso anisotrópico de las perturbaciones primordiales del campo de den-
sidad, discutido por Zel’dovich (1970), da lugar a la formación de estructuras a
gran escala como "panqueques"planos, filamentos y nodos. Aunque la noción de
filamentos en la distribución de galaxias fue sugerida por primera vez por Joeveer,
Einasto y Tago (1978), hoy en día, los filamentos representan una de las principales
evidencias observacionales de la distribución de materia en el universo. Es impor-
tante tener en cuenta que las galaxias son trazadores sesgados de la distribución de
materia, ya que solo representan aproximadamente 25 % del contenido de materia
en el universo.

El creciente interés en comprender el impacto de la red cósmica en las propie-
dades de las galaxias, junto con el rápido aumento en la cantidad de datos de
relevamientos de galaxias, demanda un mejor entendimiento teórico de la estruc-
tura a gran escala. Esto ha llevado al desarrollo de múltiples técnicas para detectar
filamentos en catálogos observacionales (por ejemplo, Alpaslan et al., 2014; Bond,
Strauss y Cen, 2010; Hong y Dey, 2015; Sousbie et al., 2008; Sousbie, Pichon y Ka-
wahara, 2011; Stoica, Martínez y Saar, 2010; Tempel et al., 2014c, entre otros).

En este contexto, exploramos la versatilidad de nuestro identificador de filamen-
tos al adaptarlo a datos observacionales. Comparamos nuestro algoritmo con otros
identificadores encontrados en la literatura mediante un análisis estadístico sobre
un mismo catálogo observacional, específicamente el Sloan Digital Sky Survey.

Sin embargo, la reconstrucción de la red filamentosa a partir de datos observacio-
nales presenta importantes desafíos, como la extinción debido al plano galáctico,
incompletitud y sesgos propios de los relevamientos, la dilución de la densidad de
galaxias debido al límite en brillo del catálogo y las incertezas en la determinación
de distancias debido a las velocidades peculiares de las galaxias (llamadas dis-
torsiones en el espacio de redshift), entre otros efectos. A continuación discutimos
detalladamente los problemas más importantes.

5.2 desafíos observacionales

Los grandes relevamientos de galaxias proporcionan una cantidad significativa
de datos, aunque estos están influenciados por dos efectos principales que están
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intrínsecamente relacionados con la naturaleza de los datos recopilados. El prime-
ro de estos efectos, y quizás el más evidente, se refiere al sesgo de Malmquist.
Este sesgo surge debido a que los catálogos de galaxias están limitados por la
magnitud aparente observada. Como resultado, las galaxias más débiles solo son
detectables a distancias relativamente cortas, mientras que las galaxias más brillan-
tes son visibles en todo el rango de distancias. Esto conlleva a un sesgo inherente
en la luminosidad de las galaxias, donde las galaxias más brillantes tienden a es-
tar sobrerrepresentadas en los datos. El segundo efecto relevante está relacionado
con la determinación de las distancias galácticas. Estas distancias se infieren in-
directamente a través del corrimiento al rojo observado en el espectro de la luz
proveniente de las galaxias. Sin embargo, esta inferencia de distancias está sujeta
a incertidumbres inherentes y a la precisión de las mediciones del corrimiento al
rojo. Estas incertidumbres pueden introducir sesgos adicionales en el análisis de
los datos y en la interpretación de las propiedades físicas de las galaxias.

5.2.1 Muestras limitadas en flujo

En observaciones astronómicas, el sesgo de Malmquist (Malmquist bias) es un
efecto producido por la deteccíon sistemtica de fuentes más luminosas a redshifts
altos (distancias más grandes), lo que resulta en un aumento aparente de la lumi-
nosidad promedio con la distancia. Este sesgo se origina debido a que los catálogos
de objetos astronómicos (estrellas, galaxias, quásares, etc.) están limitados por el
flujo detectado, lo que significa que a medida que aumenta la distancia, los objetos
más débiles dejan de ser detectados.

Para mitigar este efecto, es común extraer muestras limitadas en volumen y
magnitud. Esto implica calcular el redshift límite (zlim) al cual debería encontrarse
una galaxia con una luminosidad igual a la más débil que se desea considerar
(Mlim), de manera que su magnitud aparente sea igual a la magnitud límite (mlim)
del catálogo en cuestión. Esta metodología garantiza una muestra completa de
objetos más brillantes que la luminosidad elegida, proporcionando así un catálogo
de galaxias completo y uniforme.

Aunque estas muestras limitadas en volumen y magnitud ofrecen la ventaja de
una mayor completitud, también presentan la desventaja de ser catálogos más di-
luidos con una menor resolución espacial en comparación con la muestra original
de galaxias. Esto puede dificultar la resolución de patrones filamentosos a pequeña
escala.

5.2.2 Distorsiones en el espacio de redshift

El colapso gravitacional durante la formación de estructuras en el universo con-
lleva la generación de un campo de velocidades peculiares. Estas velocidades pe-
culiares, adicionales a las provocadas por la expansión general de Hubble, son
adquiridas por las galaxias o partículas de materia oscura que están gravitacional-
mente ligadas.

Este fenómeno tiene un impacto directo en el corrimiento al rojo observado en
las galaxias, y por lo tanto en la determinación de sus distancias. Esto es debido a
que cada corrimiento al rojo (z) es la suma de dos componentes: z = zcos + zpec,
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Figura 33.: En la figura, se muestra una región del cielo donde se representan las distor-
siones en el espacio de redshift, el efecto de dedos de dios se puede aprecia
fuertemente.

donde zcos está asociado al flujo de Hubble y zpec al efecto Doppler inducido por
la velocidad peculiar de cada objeto. Esto se traduce en que la distancia estimada
(s) a la que se encuentra una galaxia difiere de su distancia verdadera (r) por la
contribución de la velocidad peculiar vr = r̂ · v a lo largo de la línea de la visual
s = r + vr. Notemos que sólo la componente paralela a la linea de la visual de
las velocidades produce un corrimiento de las lineas espectrales. Dado que las dos
fuentes de redshift son indistinguibles, las distancias inferidas estarán subestima-
das o sobrestimadas, dependiendo del signo del producto de r̂ · v. Si el signo es
negativo, el objeto está acercándose, o en caso contrario (positivo), el objeto se en-
cuentra alejándose de nosotros. Esta imprecisión en la determinación de distancias
genera una distorsión aparente de la distribución espacial de las galaxias. Para ca-
racterizar esta distorsión definiremos a r como la coordenada real (espacio real) y
a s como la coordenada inferida a partir del redshift (espacio de redshift), o sea que
está afectada por las distorsiones producidas por el campo de velocidades pecu-
liares. La diferencia entre el espacio real y el espacio de redshift es conocido como
distorsiones en el espacio de redshift (redshift-space distortions, RSD, por sus siglas
en inglés).

Las RSD (Kaiser, 1987) son consecuencia principalmente de la combinación de
dos efectos, los dedos de dios (Fingers of God, FoG) y el efecto Kaiser. A modo ilustra-
tivo la figura 33 muestra una pequeña porción de un catálogo real donde pueden
apreciarse estos efectos. El esquema de la figura 34 muestra el proceso por el cual
las velocidades peculiares distorsionan el espacio de redshift. Supongamos una so-
bredensidad en el espacio real, por ejemplo un cúmulo de galaxias. En la región
externa (panel superior de la fig. 34), la velocidad de caída de las galaxias (infall)
hacia el centro de la sobredensidad causa que ésta se vea aplanada en la dirección
de la visual. Este aplanamiento se incrementa a menores escalas hasta un punto de
turnaround (ver panel central de la fig. 34), donde la velocidad de caída se cancela
exactamente con la expansión general de Hubble. En este punto, las partes más
lejanas y cercanas al observador se mapean en una sola posición en el espacio de
redshift. Finalmente, la región más interna de la sobredensidad se verá estirada a
lo largo de la línea de la visual en el espacio de redshift (panel inferior de la 34). En
estas regiones se espera que las estructuras se encuentren virializadas, esto implica
que los objetos adquieren velocidades peculiares del orden de ≈ 1000 km/s para
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Figura 34.: La columna izquierda en la figura representa el espacio real, los puntos y las
flechas representan galaxias con sus velocidades peculiares respectivamente,
cayendo hacia una sobredensidad esférica. La columna derecha representa el
espacio de redshift, a grandes escalas la región parece achatada en la dirección
de la visual. Mientras que en las zonas internas, la distribución de galaxias
parece elongada en la linea de la visual, este efecto se los conoce como distor-
siones en el espacio de redshift. Figura extraída de Hamilton (1998).

el caso de cúmulos, lo cual produce que estas estructuras aparezcan elongadas en
la dirección de la visual, este es el conocido efecto de los dedos de dios (FoG).

5.3 sloan digital sky survey

Como ya se mencionó anteriormente utilizaremos uno de los mas modernos
relevamientos de galaxias que existen en la actualidad: Sloan Digital Sky Survey
(SDSS, York et al., 2000). Este un catálogo espectroscópico y fotométrico en cinco
bandas (u, g, r, i, z). Además, a partir de sus espectros se determinaron redshifts
de galaxias y quásares. Para la adquisición de los datos, se construyo el telescopio
de 2,5 m especialmente diseñado para este propósito, que se encuentra en el Ob-
servatorio Apache Point (Nuevo México, Estados Unidos). Está equipado con un
arreglo de cámaras CCD que cubre 1,5 grados cuadrados de cielo, el cual pude
obtener imágenes en 5 bandas ópticas, además cuenta con dos espectrógrafos ca-
paces de obtener hasta 600 espectros en una sola observación. Las imágenes para
las 5 bandas fotométricas son tomadas con 24 CCDs de 2048× 2048 píxeles cada
uno con exposiciones de 54 segundos. A partir de estos datos fotométricos, se se-
leccionaron objetos a los cuales se les midieron los espectros. Cada espectrógrafo
utilizado posee un amplio rango de cobertura (3800 a 9200Å) con una resolución
de λ/∆λ = 2000.

El proyecto SDSS entró en funcionamiento en el año 2000 y continua en funcio-
namiento hasta el momento (2020), el mismo ha producido 16 versiones de su base
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de datos llamados Data Release (DR), cada uno de ellas aumentando y mejorando
la versión anterior. El objetivo principal del proyecto está relacionado fundamental-
mente con el estudio de la estructura en gran escala del universo, aunque debido
a la cantidad información que contiene el mismo también resulta de gran interés
en otras áreas de la astronomía. Durante la primera etapa (2000− 2005), el SDSS-I
cubrió más de 8000 grados cuadrados de cielo con imágenes en las cinco bandas
fotométricas (u, g, r, i, z) y 5700 grados cuadrados con espectros de galaxias y quá-
sares. En la segunda etapa (2005− 2008), el SDSS-II llevó a cabo tres relevamientos:
The Sloan Legacy Survey, SEGUE y The Sloan Supernova Survey. The Sloan Legacy
Survey completó los objetivos fotométricos y espectroscópicos iniciales del SDSS,
incluyendo 8400 grados cuadrados de imágenes y aproximadamente espectros de
930000 galaxias medidos. SEGUE (the Sloan Extension for Galactic Understanding and
Exploration) mapeó la estructura de nuestra Vía Láctea, con imágenes de 3500 gra-
dos cuadrados y espectros de 240000 estrellas. Mientras que The Sloan Supernova
Survey repitió imágenes de 300 grados cuadrados para medir supernovas y otro
tipo de objetos variables, lo que permitió descubrir aproximadamente 500 super-
novas de tipo Ia. En la tercera etapa (2008− 2014), el SDSS-III consistió en cuatro
catálogos: APOGEE, BOSS, MARVELS y SEGUE-2. APOGEE (The Apache Point Ob-
servatory Galactic Evolution Experiment) se centró en la estructura de la Vía Láctea
mediante espectroscopia infrarroja de alta resolución, BOSS (The Baryon Oscillation
Spectroscopic Survey) mapeó la estructura en gran escala del universo, MARVELS
(The Multi-Object APO Radial Velocity Exoplanet Large-area Survey) observó estrellas
cercanas para la detección de exoplanetas, mientras que SEGUE-2 continuando a
su predecesor SEGUE-I observo objetos dentro de nuestra galaxia. Actualmente,
SDSS se encuentra en su cuarta etapa, SDSS-IV, que inició en 2014 y finalizará
en el corriente año (2020). La misma consta de tres catálogos (APOGEE, eBOSS
y MaNGA). APOGEE-2 está orientado a la espectroscopía infrarroja de nuestra
galaxia, eBOSS (The Extended Baryon Oscillation Spectroscopic Survey) realizará un
estudio cosmológico de quásares y galaxias a alto redshift, y MaNGA (Mapping
Nearby Galaxies at APO) que explorará en detalle la estructura interna de aproxi-
madamente 10000 galaxias cercanas. Además ya se encuentra planeada una quinta
etapa SDSS-V (2020− 2025) que tiene como objetivo un mapeo espectroscópico de
nuestra galaxia, el estudio de quásares y fuentes de rayos X y la observación del
volumen local (la Vía Láctea y sus vecinos galácticos).

A lo largo de este capítulo se hace referencia a varios versiones del SDSS, aclaran-
do su correspondiente uso. La fig. 35 muestra la distribución angular de galaxias
en relevamiento SDSS DR12 (Alam et al., 2015), el cual ha sido ampliamente usado
para este trabajo.

5.3.1 Catálogo de galaxias

Por su extensión y profundidad, el relevamiento Sloan Digital Sky Survey (SDSS)
es el escenario ideal para la identificación y análisis las estructuras filamentosas.
Más adelante en este capítulo describiremos y utilizaremos cuatro catálogos de
filamentos extraídos de diferentes versiones del SDSS. Si bien cada uno de los
identificadores es aplicado sobre una versión distinta del SDSS, con el fin de ho-
mogeneizar las comparaciones que realizaremos, utilizaremos un único catálogo
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de galaxias de fondo. El catálogo utilizado será el compilado por Tempel et al.
(2017) el cual fue construido siguiendo los pasos que se detallan a continuación:

En primer lugar, se seleccionan todos los objetos de clase espectroscópica
GALAXY o QSO del catálogo DR12. Dicha selección fue cruzada con la base
de datos fotométrica y solo los objetos con clase fotométrica GALAXY fueron
mantenidos. La selección final de objetos QSO fue realizada manualmente al
final de este paso.

Visualmente se chequearon aproximadamente 1000 galaxias brillantes usan-
do la herramienta SDSS Image List Tool1. Mediante la inspección visual se
removieron algunos objetos espurios.

Se filtraron aquellas galaxias corregidas por extinción (basándose en el crite-
rio de Schlegel, Finkbeiner y Davis 1998) con magnitud en la banda r menor
a 17,77, debido a que el relevamiento SDSS es incompleto a magnitudes más
débiles (Strauss et al., 2002). Luego, todos los redshift son corregidos por el
movimiento respecto a fondo cósmico de microondas 2 (CMB), fijando una
distancia límite de z = 0,2.

Finalmente, se complementó el catálogo agregando datos de redshift obteni-
dos de tres relevamientos diferentes: Two-degree Field Galaxy Redshift Survey
(2dFGRS), Two Micron All Sky Survey Redshift Survey (2MRS) y el Third Refe-
rence Catalogue of Bright Galaxies (RC3). (ver Tempel et al., 2014c, para más
detalles)

El catálogo final de galaxias limitado a la región central del SDSS, conocida como
North Galactic Cap, contiene 584449 entradas.

Adicionalmente, se adoptarón las magnitudes ModelMag corregidas por extin-
ción y se aplicaron las correcciones K siguiendo el trabajo de O’Mill et al. (2011) a
z = 0,1. Con el fin de minimizar la inclusión de estrellas en primer plano (Collister
et al., 2007), se utilizaron solo objetos con color (g− r) < 3 magnitudes.

Para evitar los problemas inducidos por el sesgo de Malmquist, se consideró una
muestra completa por volumen estableciendo como límite superior de la misma
redshift de z ⩽ 0,137 y un valor deMr = −20,43 para el corte en magnitud absoluta.
Los cuales se calculan usando una cosmología correspondiente a Ωm = 0,3 y
ΩΛ = 0,7.

5.3.2 Catálogo Random

Utilizaremos además un catálogo sintético de puntos aleatorios (o random) gene-
rado a partir del catálogo de galaxias presentado en la sección anterior. El mismo
consiste de ∼ 30, 000, 000 puntos con coordenadas angulares (α, δ) y redshift, y es
aproximadamente 45 veces más denso que la muestra de galaxias real. Esta mues-
tra aleatoria fue generada con la misma geometría que el catálogo real. Para tal

1 http://skyserver.sdss3.org/dr10/en/tools/chart/listinfo.aspx
2 Para la corrección de CMB se utiliza la fórmula simplificada zCMB = zobs − vp/c, donde vp es el

movimiento a lo largo de la línea de visión relativa al CMB. La diferencia con la fórmula correcta,
ver por ejemplo Davis y Scrimgeour 2014, 1+ zCMB = (1+ zobs)/(1+ vp/c) es inferior a 1Mpc en
las distancias más lejanas.

[ 20 de febrero de 2024 at 8:46 – classicthesis version 1.0 ]



88 filamentos : observaciones

Figura 35.: Cobertura angular del catálogo espectroscopico SDSS DR12. Proyección Moll-
weide en coordenadas ecuatoriales.

fin, se aplico una máscara con una cobertura angular idéntica a la del SDSS DR12

utilizando las rutinas del paquete HEALPix3 (Górski et al., 2005). Es importante
destacar que este proceso no induce ningún tipo de correlación en el espacio de
redshift. Luego, para cada una de las posiciones aleatorias (α, δ), se procedió a asig-
narle el redshift y las magnitudes de una galaxia tomada al azar de la muestra de
galaxias limitada en volumen. De esta forma, las propiedades fotométricas y es-
pectroscópicas, son mantenidas entre los catálogos reales y aleatorios, es decir que
la relación redshift vs. magnitud es la misma para ambos catálogos.

5.4 catálogos de filamentos

En esta sección describiremos los cuatro catálogos de filamentos sobre los cuales
se realizó el estudio comparativo.

5.4.1 Catálogo de Tempel (Bisous model)

Tempel et al. (2014b) usa un modelo para identificar la estructura filamentosa
del universo denominado Bisous model4, el mismo aproxima la red mediante una
serie de múltiples cilindros conectados y alineados basándose en la posiciones de
la muestra de galaxias. Para construir su catálogo, comienza con una configura-
ción aleatoria de cilindros que paso a paso va evolucionando mediante un proceso
estocástico de cadenas de Markov. Es decir, el algoritmo avanza las posiciones y
orientaciones de los cilindros para ajustarse a la distribución de materia. Las gala-
xias se agrupan dentro de un cilindro y tales cilindros pueden ser combinados, si se
alinean y conectan, para formar un filamento. Una de las ventajas de este enfoque
es que se basa puramente en las coordenadas de las galaxias, y no se necesita un
procesamiento previo, como puede ser la creación de un campo de densidad suave.
Asimismo, este método no utiliza información sobre la luminosidad o la masa de
los trazadores del patrón filamentoso. Por otra parte, debe tenerse en cuenta que

3 http://healpix.sourceforge.net
4 https://github.com/etempel/Bisous
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Figura 36.: Proyección bidimensional de un cilindro, los puntos representan las galaxias.
Las regiones de atracción definidas se corresponden con las esferas de radio
ra. La geometría del cilindro viene dada por su longitud h y su radio r, el cual
coincide con el radio de las esferas en sus extremos (Tempel et al., 2014b).

la naturaleza del modelo no asegura que el centro o los extremos de los cilindros
conectados, coincidan con posiciones de galaxias o cúmulos de galaxias.

Para comprender el algoritmo, primeramente debemos introducir algunos con-
ceptos fundamentales. Los cilindros aleatorios que conformaran la estructura fila-
mentosa final están caracterizados por su centro y algunos parámetros de forma, ta-
les como: el radio del cilindro r = 0,5h−1Mpc (el cual se considera fijo), la longitud
h del segmento que puede variar en el intervalo [hmin,hmax] = 3,0− 5,0 h−1Mpc
y la orientación del cilindro que viene dada por un versor aleatorio ωi. Además
en cada uno de los extremos de los cilindros, se centran esferas de radio ra, las
cuales se utilizan para definir la conectividad entre cilindros (ver fig. 36).

El algoritmo define la repulsión entre dos cilindros si los centros de los mismos
están más cerca que una distancia de exclusión mínima y son perpendiculares,
es decir, si el producto escalar entre sus versores de orientación es menor que
cierto valor crítico |ω1 ·ω2| < 0,3. En cambio, define la atracción entre cilindros
cuando la distancia entre sus extremos es menor que el radio de interacción ra,
y se encuentran alineados, es decir, cuando el producto escalar entre sus versores
de orientación es mayor que |ω1 ·ω2| > 0,85. La elección del radio de atracción
igual al radio del cilindro ra = r, asegura que los puntos finales de los cilindros
conectados no estén demasiado separados.

Como ya mencionamos anteriormente, estos autores plantean un modelo proba-
bilístico, en el cual las galaxias en filamentos se encuentran organizadas en una
distribución de cilindros alineados de diversos largos y orientaciones. Luego asu-
miendo una probabilidad bayesiana para la distribución de las galaxias, implemen-
taron un algoritmo de Metropolis-Hastings, para encontrar los mejores valores de
ajuste en el espacio de parámetros de esta red de cilindros propuesta, construyendo
así una función de likelihood, L, la cual cuantifica estadísticamente las diferencias
entre la distribución de galaxias y cilindros en términos probabilísticos. Ajustar
el modelo implica maximizar L, es decir, minimizar las diferencias entre la distri-
bución observada y el modelo teórico. Por ello en cada iteración se determinan
las mejores configuraciones de los parámetros, buscando que las estructuras inter-
conectadas de cilindros se vayan ajustando mediante distintas probabilidades de
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muerte, nacimiento y cambio de los cilindros. Cada uno de estos movimientos de
los cilindros se realizan utilizando cadenas de Markov (MCMC, por sus siglas en
inglés).

Finalmente este catálogo 5 (T14, de aquí en adelante) consta de 15421 filamen-
tos, el mismo fue realizado utilizando la distribución de galaxias del relevamiento
espectroscópico SDSS DR8 (Aihara et al., 2011). El catálogo es presentado como
un conjunto de tres tablas diferentes. La primera de ellas contiene las característi-
cas generales de los filamentos extraídos (por ejemplo: la longitud del filamento)
La segunda tabla contiene un conjunto de puntos espaciados 0,5h−1Mpc aproxi-
madamente, los cuales definen el eje de cada uno de los filamentos de la tabla
anterior, Finalmente, en la tercera tabla se encuentran las galaxias con sus respec-
tivas propiedades asignadas a cada filamento. Para consultar una descripción más
detallada del método véase (Tempel et al., 2014b).

5.4.2 Catálogo de Martínez

Martínez, Muriel y Coenda (2016) desarrollaron un algoritmo para detectar fila-
mentos entre grupos de galaxias, basándose en el supuesto de que entre un par
de grupos cercanos puede existir un “puente” recto de materia sobredenso que los
une (véase fig. 37). Con esta definición, las estructuras curvas no son consideradas
ya que, por construcción, los filamentos son segmentos rectos que unen dos nodos.

Para la construcción del catálogo, los autores utilizaron como nodos la muestra
de grupos de Zandivarez y Martínez (2011) identificados en el SDSS DR7 (Abaza-
jian et al., 2009) con masas viriales mayores a Mvir > 13,5h−1M⊙ con redshift entre
0,05 y 0,15. El proceso de identificación comienza tomando todos los pares de gru-
pos que cumplen con las siguientes condiciones: a) la diferencia de velocidades
radiales desde el baricentro del par sea menor a 1000 s−1km; b) la distancia pro-
yectada sea menor que la suma de sus radios viriales y menor que un cierto valor
critico elegido, en este caso de 10h−1Mpc. Esta eleccion es considerada debido a
que los grupos en el rango de masas seleccionado tienen una longitud de correla-
ción en el espacio de redshift de s0 ∼ 11h−1Mpc (Zandivarez, Merchán y Padilla,
2003), por lo que no se buscan filamentos intergrupales con distancias mayores a
este valor en el espacio de redshift.

Luego, para determinar las sobredensidades centrales y conseguir discernir si el
par corresponde o no a un filamento, primero se eliminan las galaxias asociadas
a los grupos en los extremos y posteriormente, se establece un sistema de coorde-
nadas cartesiano solidario a la línea recta que conecta el par de grupos donde la
coordenada x corresponde a la dirección entre los grupos y la coordenada z en la
dirección de la visual, de manera que el plano x-y se encuentra en el plano del cielo.
Una vez establecido el sistema de coordenadas, se pasa a computar la sobredensi-
dad, para lo cual se crea una muestra de galaxias aleatorias en el plano del cielo
con el fin de normalizar las densidades de las galaxias reales. Ahora bien, solo se
consideran filamentos aquellos pares de grupos que tienen una densidad mayor
que la densidad media, es decir δnnr = (n− nr)/nr > 1, donde nr es el número
de galaxias aleatorias y n es el número de galaxias reales. Finalmente los autores
encuentran 2366 pares de grupos que poseen un filamento que los une. Para cada

5 El catálogo se encuentra accesible en http://www.aai.ee/ elmo/sdss-filaments/
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Figura 37.: Proyección en el plano del cielo de dos grupos de galaxias (círculos grises). Las
lineas de puntos verdes representa las regiones de caída hacia los grupos res-
pectivamente, mientras que el rectángulo naranja corresponde la región trazada
como filamento (Martínez, Muriel y Coenda, 2016).

uno de estos pares los autores miden sus propiedades físicas, como la separación
(longitud del filamento), la dispersión de velocidades, radio y masa viriales. En lo
posterior de este trabajo nos referiremos a este conjunto de filamentos como M16.

5.4.3 Catálogos con Semita

En esta sección describiremos las modificaciones implementadas a nuestro mé-
todo de búsqueda de filamentos cosmológicos (Semita).

Recordando lo presentado en el capítulo 2, el proceso de identificación comien-
za con la construcción de las regiones de densidad intermedia descripta en aquel
capítulo asociada a una sobredensidad de δρ/ρ = 1,0, la cual en esta oportunidad
corresponde a una longitud de percolación de 3,15h−1Mpc. La identificación de
estas regiónes se realizó sobre el catálogo espectroscópico del SDSS DR12 (Alam
et al., 2015). Para nuestros propósitos, el algoritmo FoF, tal como fue implemen-
tado en capítulos pasados, resulta ser un método directo y especialmente útil si
contamos con muestras limitadas en volumen. Dada las caracteristicas de este tipo
de muestras no es necesario el uso de de funciones de ponderación. El corte en
redshift para crear la muestra limitada en volumen es de zlim = 0,13, el cual co-
rresponde a una magnitud absoluta Mrlim = −20,38 considerando una magnitud
aparente limite de mr = 17,77 . La figura 38 muestra la selección realizada.

El siguiente paso de nuestro identificador es la construcción del árbol recubridor
mínimo (MST). Exploraremos dos alternativas para dicha tarea que darán como
resultados dos catálogos de filamentos diferentes.

La primera de ellas consiste en utilizar como nodos del grafo inicial galaxias
brillantes con magnitud absoluta en la banda r (Mr < −20,5). Mientras que el
segundo de los catálogos se construirá empleando como nodos una muestra de
grupos de galaxias obtenida por otros autores. Independientemente de la muestra
de centros utilizada para trazar los filamentos, cada catálogo contiene al final del
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Figura 38.: Selección de muestra en el plano Mr-redshift para el catálogo espectroscópico
SDSS DR12. La línea vertical celeste representa el límite en redshift de la selec-
ción (zlim = 0,13). La curva magenta horizontal muestra el límite de detección
de magnitud absoluta (Mrlim = −20,38). Los puntos de color azul se represen-
ta la muestra limitada en volumen, mientras que en color rojo se exhiben las
galaxias excluidas de la misma.

procedimiento una lista de propiedades físicas tales como la longitud del filamento,
curvatura, etc., como así también información espectroscópica y fotométrica de
las galaxias (o grupos) que se utilizaron para construir la columna vertebral del
filamento.

Cada uno de estos enfoques tiene sus ventajas y desventajas. El primero de
ellos, el que emplea las galaxias luminosas, tiene la ventaja que el numero de
nodos es grande y por lo tanto aumenta la cantidad de filamentos detectados,
sin embargo es propenso a identificaciones espurias como así también podrían
delinear un patrón filamentoso menos pronunciado. Para el caso del catálogo de
filamentos basado en grupos de galaxias, sucede lo opuesto, es decir hay un menor
número de nodos y por lo tanto menos filamentos. Sin embargo los filamentos
detectados son mas confiables ya que los grupos de galaxias son trazadores más
robustos de la distribución de materia en el universo.

A continuación discutiremos detalladamente cada uno de estos enfoques.

5.4.3.1 Identificación con galaxias

Considerando el proceso de formación jerárquica de estructuras, es sabido que
las galaxias más brillantes habitan los centros de los grupos y cúmulos de galaxias
(De Lucia et al., 2004; Dolag et al., 2009; Ghigna et al., 2000). Por este motivo
adaptaremos nuestro identificador para tomar las galaxias brillantes como nodos
del grafo inicial a través de los cuales se trazará la red filamentosa. La muestra
de galaxias elegidas para este fin serán aquellas con magnitud absoluta Mr <

−20,5, tomadas del catálogo SDSS DR12 (Alam et al., 2015). Otra restricción que se
establece para estas galaxias, es que las mismas se encuentren incluidas en alguna
de las regiones de densidad intermedia construidas anteriormente. Es decir, que
estas galaxias se hallan dentro de una región con δρ/ρ = 1,0.

Luego de la creación de esta muestra de galaxias luminosas se procedió a la
construcción del MST, mediante el mismo método discutido en capítulos anterio-
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res, no obstante ahora a diferencia de la identificación realizada en la simulación
cosmológica, no contamos con las masas de nuestros nodos trazadores, por lo cual
se realizó una modificación en los pesos del grafo. En este caso usamos la misma
forma newtoniana, intercambiando las masas de los halos de materia oscura por
las luminosidades de las galaxias trazadoras, es decir que cada lado del grafo es
pesado por las luminosidades de las galaxias en sus extremos.

w12 = −
L1 ∗ L2
r212

. (74)

Donde L1 y L2 son las luminosidades de los objetos y r12 la distancia que los
separa. Esto viene de suponer que en general estas galaxias poseen una relación
aproximadamente constante entre la masa y la luminosidad. Una vez construido
el MST, realizamos el proceso de extracción e individualización. Aquí la magnitud
elegida para los extremos (el equivalente a la masa Mth del capítulo 2) es de
Mr = −21,0. Es decir, que un filamento tipo−2 con este criterio corresponde a
aquellas ramas del árbol que tienen galaxias más brillantes que Mr < −21,0 en
sus extremos. En esta caso descartaremos todos los filamento tipo−0 y tipo−1. De
esta manera, como resultado del proceso se logra un conjunto de 47249 filamentos.
Por simplicidad en el tratamiento de las próximas secciones designaremos a este
catálogo como GL-P19.

5.4.3.2 Identificación con grupos de galaxias

El segundo de estos enfoques consiste en usar los grupos de galaxias como
trazadores de la red filamentosa. Los grupos permiten llevar a cabo una gran di-
versidad de estudios que contribuyen a una mejor comprensión de la estructura
en gran escala del universo, vinculando las propiedades de las galaxias con las de
los halos que habitan. Para esta finalidad se utilizo el catálogo de grupos de Rodri-
guez y Merchán (2020), estos autores desarrollaron un algoritmo que combina las
dos técnicas más populares para identificar sistemas de galaxias, el algoritmo FoF
adaptado a catálogo de galaxias (Huchra y Geller, 1982; Merchán y Zandivarez,
2005) y la técnica basada en los halos (Yang et al., 2007), que se pueden aplicar
fácilmente a cualquier catálogo de galaxias espectroscópico. Particularmente, un
catálogo construido con este algoritmo exhibe una ventaja con respecto a otros pre-
sentados anteriormente en la literatura (por ejemplo Merchán y Zandivarez, 2005;
Zandivarez y Martínez, 2011). Ya que permite la identificación de grupos de hasta
un miembro luminoso, consiguiendo así una importante mejora en la estadística
para la identificación de filamentos. Al igual que en la sección anterior (5.4.3.1),
los grupos fueron identificados usando datos espectroscópicos tomados del DR12

(Alam et al., 2015).
En el primer paso de su algoritmo, los autores inician con una identificación de

grupos mediante un algoritmo FoF (Huchra y Geller (1982)), tal como se describe
en el trabajo de Merchán y Zandivarez (2005). Este algoritmo permite encontrar
contornos de isodensidad en una muestra de galaxias con una magnitud aparente
límite, mlim. Partiendo de una galaxia que no haya sido asignada previamente a
un grupo, se buscan alrededor la misma cualquier otra compañera que satisfagan
una condición de proximidad:
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D12 = 2 sin(
θ12
2

)
D

H0
⩽ DL(V1,V2,m1,m2) = D0R. (75)

donde D = D1+D2
2 y una condición sobre las velocidades radiales, tal que

V12 = |V1 − V2| ⩽ VL(V1,V2,m1,m2) = V0R. (76)

donde V1 y V2 hacen referencia a las velocidades radiales de la galaxia y su com-
pañera vecina, respectivamente; m1 y m2 a sus magnitudes aparentes, θij a su
separación angular y H0 es la constante de Hubble. Si una galaxia no cumple con
ninguna de estas condiciones, entonces se la define como galaxia aislada; de lo
contrario, la galaxia y sus vecinas son miembros del mismo grupo. Tal como se
realizo anteriormente en el caso de la simulación, el procedimiento se aplica itera-
tivamente sobre todas las galaxias vecinas que cumplieron con las condiciones 75

y 76 hasta no encontrar más galaxias que satisfagan las condiciones. Si se asume
que la función de luminosidad es independiente de la distancia y la posición. En-
tonces el factor de escalado R, que es el que permite tener en cuenta la variación
de densidad numérica debido al límite de magnitud aparente del relevamiento, se
determina de la siguiente manera:

R =

[ ∫M12

−∞ ϕ(M)dM∫Mlim

−∞ ϕ(M)dM

]−1/3

(77)

donde Mlim y M12 son la magnitud absoluta de la galaxia visible más brillante a
una distancia fiducial dada (Df = 50Mpc) y a la distancia media D:

Mlim = mlim − 25− 5log(
Df
H0

) (78)

y

M12 = mlim − 25− 5log(
D12
H0

) (79)

A partir de estas definiciones obtenemos que el contorno de sobredensidad en
el cual está encerrado cada grupo viene dado por:

δρ

ρ
=

3

4πD30

[∫Mlim

−∞ ϕ(M)dM

]−1

− 1 (80)

En este trabajo se usa una sobredensidad estándar de δρ/ρ = ∆200 = 200,0
para la construcción de este primer catálogo de grupos potenciales. Posterior a
la implementación de este algoritmo, se tiene una muestra de grupos de galaxias
con dos o mas miembros. Pero como es bien conocido los grupos poco numerosos
identificados con esta técnica tienden a estar muy contaminados. Para mejorar
la confiabilidad de estos grupos se restringe la luminosidad de sus miembros de
manera que haya al menos una galaxia luminosa (Mr < Mgrlim = −19,5). Además
se agregan como potenciales centros todas las galaxias brillantes que no fueron
asociadas a ningún grupo.

La segunda parte del método consiste en mejorar la confiabilidad de los sistemas
previamente identificados. Para ello utilizan el buscador de grupos basado en halos
propuesto por Yang et al. (2005, 2007). Como ya se mencionó anteriormente, el
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mismo es capaz de identificar grupos con un solo miembro brillante, lo que hace
posible muestrear un rango dinámico más amplio de masas. A continuación, se
detallan brevemente los pasos de este método:

Primero se determinan las luminosidades características de los grupos (Lgr)
como la suma de las luminosidades de todos los miembros del grupo con una
magnitud más brillante o igual que Mgrlim. Debido a que existen sistemas
más alejados en los que no se pueden ver todas sus galaxias, es necesario
corregir dicha luminosidad característica (Moore, Frenk y White, 1993). Por
lo tanto, Lgr viene dada por Lgr = Lobs + Lcor, donde Lobs es definida
como la suma de las luminosidades de las galaxias observadas y Lcor es la
luminosidad esperada debida a los miembros no visibles del grupo.

Lcor = Nobs

∫Llim
Mgrlim

Lϕ(L)dL∫−∞
Llim

ϕ(L)dL
(81)

donde Llim es la luminosidad de la galaxia más débil que se puede observar
al redshift del grupo, yNobs el número de galaxias observadas. Hay que tener
en cuenta que para estimar Lgr solo consideramos las galaxias más brillantes
que Mgrlim el cual es un limite bastante alto y por lo tanto Lcor es muy
pequeña o nula dependiendo del redshift del grupo.

Posteriormente, utilizando el valor de Lgr asignado a cada grupo, se calcula
la masa del halo correspondiente que se utilizará en los siguientes pasos para
determinar los miembros del grupo. Para obtener la masa de halo de materia
oscura (Mh) a partir de la luminosidad, los autores realizan una técnica de
abundance matching en Lgr, un procedimiento ampliamente utilizado y estu-
diado por varios autores (por ejemplo Behroozi, Conroy y Wechsler, 2010;
Conroy, Wechsler y Kravtsov, 2006; Cristofari y Ostriker, 2019; Vale y Ostri-
ker, 2004). Usando la masa obtenida y el valor de sobredensidad adoptado
se puede calcular el radio del halo y su dispersión de velocidad:

r200 = (
2MhG

∆200H(z)2
)
−1/3

(82)

σ =

√
MhG

2r200
(83)

donde H(zgr) es la constante de Hubble al redshift del centro del grupo.

Asumiendo que la distribución de galaxias en el espacio de fases es igual a
la de la materia oscura, y con las cantidades estimadas en el ítem anterior,
es posible calcular el contraste de densidad tridimensional en función de la
distancia proyectada D y en la linea de la visual δz entre una dada galaxia y
todos los grupos.

PM(D,∆z)) =
H0
c

Σ(D)

ρ̄
p(∆z) (84)
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donde c la velocidad de la luz, ρ̄ es la densidad media del universo y Σ(D)

es la densidad superficial proyectada de un perfil NFW esférico (Navarro,
Frenk y White, 1997) que viene dada por la siguiente ecuación:

Σ(D) =
2

3
rsρ̄∆200

c3200
ln(1+ c200 − c200/(1+ c200)

f(D/rs) (85)

donde

f(x) =



1
x2−1

(
1−

ln 1+
√
1−x2

x√
1−x2

)
if x < 1

1
3 if x = 1

1
x2−1

(
1− atan

√
x2−1√

x2−1

)
if x > 1

. (86)

aquí rs y cs son el radio de escala y la concentración respectivamente, mien-
tras que f(D/rs) describe la relación entre este último y el radio proyectado
D. La función p(∆z)d∆z describe la distribución de redshift de las galaxias
dentro del halo la cual se asume que tiene forma gaussiana y puede escribirse
como:

p(∆z) =
1

2π

c200
σ(1+ zgr)

exp

[
−(c200∆z)

2

2σ2(1+ zgr)

]
(87)

Así definido, PM(D,∆z) es el contraste de densidad tridimensional en el es-
pacio de redshift. Para decidir si una galaxia debe ser asignada a un grupo, se
calcula la probabilidad PM de que la galaxia pertenezca a alguno de todos
los potenciales grupos, luego si PM supera un algún valor de corte elegido,
la galaxia es asignada como miembro. El valor umbral elegido para PM si-
guiendo el trabajo de Yang et al. (2007) es igual a 10. Si la galaxia cumple
este último criterio para más de un grupo, se asigna a aquel para el cual
PM sea máximo. Finalmente, si todos los miembros de un grupo pueden ser
asignados a otro, ambos grupos se fusionan formando solo uno.

Dado que la membresía depende principalmente de la luminosidad total
del grupo, y esto, a su vez, depende de las galaxias que forman el grupo y
recordando que las membresías se reasignan en el paso anterior, es necesario
ahora un proceso iterativo. La iteración consiste en regresar al primer paso y
repetir todo el proceso comenzando desde la estimación de la luminosidad
total usando los miembros reasignados. Este ciclo de iteración se detiene
cuando no existan más cambios en la pertenencia a grupos. En general el
proceso toma unas tres o cuatro iteraciones.

Ahora ya tenemos definida la muestra de grupos, para continuar con la identi-
ficación de filamentos, el siguiente paso es realizar la asignación de cada grupo
de galaxias a la región de sobredensidad intermedia para luego se trazar el árbol
recubridor mínimo utilizando los centros de cada grupo como nodos del grafo. Si-
guiendo la misma prescripción que para el caso de la simulación, el peso adoptado
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mantiene su forma debido a que en este caso contamos con las masas de los gru-
pos trazadores. Para el proceso de individualización de los filamentos utilizamos
una masa umbral de M = 1013,5 h−1M⊙, correspondiente al mismo corte en masa
de grupos empleado en la muestra de Martínez (véase 5.4.2).

Por otro lado, es importante notar que al momento de la construcción final del
catálogo de filamentos, a pesar de utilizar el catálogo de Rodriguez y Merchán
(2020) que posee un amplio rango de masas, nos encontramos con un bajo número
de filamentos tipo−2, por lo cual en este caso En pos de mejorar la estadística,
incluiremos en nuestra muestra los filamentos tipo−1. Es decir que el catálogo
final se compone de todos aquellos filamentos que poseen al menos en uno de sus
extremos (podría ser en ambos) un grupo de masa M ⩾ 1013,5 h−1M⊙. El catálogo
final consta de de 14223 filamentos; desde aquí en adelante nos referiremos al
mismo como GrRM-P19.

5.5 criterios de selección

Podemos esperar que los filamentos identificados a través de los diferentes los
métodos no coincidan debido a las definiciones empleadas por cada uno de ellos,
así como también se pueden estar “perdiendo” estructuras filamentosas. A modo
de ilustrar la identificación realiza por cada uno de los métodos se presentan dos
figuras, la primera muestra α vs. redshift de las galaxias y los filamentos en un
rango de δ = 32,5± 7,5 para los cuatro catálogos estudiados (fig. 40). Para ver en
detalle la figura 39 representa una ampliación del plano del cielo (α vs. δ) en un
pequeño rango de redshift de z = 0,08± 0,005.

Mas allá de las diferencias en número, observando la figura 40 resulta bastante
notable la diferencia en la distribución de redshift de los filamentos. Sin embar-
go, las regiones más pobladas, como es esperable, agrupan una gran cantidad de
filamentos en todos los catálogos.

Para cuantificar las diferencias entre los identificadores, la figura 41 muestra la
distribución de redshift de los catálogos, donde podemos observar que los filamen-
tos de Tempel se encuentran típicamente más cerca que el resto de los métodos,
los picos para las distintas distribuciones se ubican a z = 0,08 para T14, aproxi-
madamente en z = 0,13 para los otros, esto podría deberse a que el catálogo de
T14 fue construido utilizando las galaxias SDSS DR8 fijando un límite superior en
z = 0,155. Por otra lado, debemos notar que la distribución de T14 acuerda con la
distribución de estructuras encontrada por Smith et al. (2012). La posible relación
entre propiedades como la longitud del filamento en función del redshift (como un
sesgo de algoritmo) se ha explorado para los distintos métodos y no hemos podido
encontrar una dependencia apreciable.

A partir de aquí haremos énfasis en las propiedades proyectadas de los filamen-
tos, por ello seleccionaremos filamentos perpendiculares a la linea de la visual.
Este subconjunto manifiesta condiciones más adecuadas para realizar un apilado
de filamentos, para de esta manera poder analizarlos estadísticamente (el método
se explica en la sección 5.7.1). Para construir esta muestra de filamentos perpen-
diculares, usamos el vector paralelo a la dirección que une los dos extremos del
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Figura 39.: En un rango z = 0,08± 0,005, se muestran los catálogos de T14, M16, GL-P19 y
GrRM-P19 en azul, verde, rojo y naranja, respectivamente.

Figura 40.: En el rango δ = 32,5± 7,5, se muestran los catálogos de T14, M16, GL-P19 y
GrRM-P19 en azul, verde, rojo y naranja, respectivamente.
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Figura 41.: Distribución de redshift. Se observa que los filamentos T14 tienden a estar más
cerca, el pico de su distribución se halla en z = 0,08, mientras que en el caso de
M16, GrRM-P19 y GL-P19 su pico se encuentra aproximadamente en z = 0,13.

filamento v12 = r2− r1, donde r1 y r2 son los vectores de posición de los extremos
respectivamente. Luego calculamos el coseno del ángulo entre v12 y r1,

cos(θ) =
v12 · r1
|v12| |r1|

(88)

Si 90◦ − ∆θ1 < θ < 90◦ + ∆θ1, decimos que el filamento pertenece al conjunto 1
(perpendicular a la línea de la visual), y si θ < ∆θ2 o 180◦ − ∆θ2 los filamentos
se hallan en el conjunto 2 (paralelos a la línea de la visual), donde ∆θ1 y ∆θ2 son
ángulos de tolerancia que pueden ajustarse para aumentar o disminuir el número
de filamentos seleccionados.

De acuerdo con el principio cosmológico, todas las direcciones para los filamen-
tos son igualmente probables. Pero dado que existen efectos observacionales no
deseados, al tratar la coordenada radial como una coordenada espacial más, se
observan principalmente alargamientos espurios en la línea visual, el efecto deno-
minado dedos de dios, el cual se describió al comienzo de este capítulo, producido
por el movimiento virializado de las galaxias gravitacionalmente ligadas en los
pozos de potencial profundos. Es por ello que el número de filamentos detectados
a lo largo del eje visual suele ser menor de lo esperado. Tenemos que notar que el
catálogo M16 por definición excluye esta configuración de forma explícita, es decir
que el método no contempla filamentos a lo largo de la linea de la visual.

Otro criterio utilizado para mejorar la señal de apilado, es que los filamentos
tengan una forma aproximadamente recta. Para ello se define la curvatura, de la
misma manera que en capítulo 3), como el cociente entre la longitud de la línea
recta que une los extremos y la longitud total del filamento. Recordemos que este
parámetro adimensional varia entre 0 y 1, teniendo valores cercanos a 0 para fila-
mentos completamente irregulares y valores cercanos a 1 para filamentos rectos. El
catálogo de Martínez por construcción consta exclusivamente de filamentos rectos,
por lo tanto, una medida de la curvatura no se aplica a este caso. La curvatura
mínima para el caso de los otros tres catálogos se estableció en 0,8. La distribución
de curvatura de los filamentos T14 es bastante diferente a los filamentos extraídos
mediante la técnica de MST, GL-P19 y GrRM-P19. Mientras el primero tiene una
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distribución de curvatura con un pico cercano a 1, es decir que límite inferior de
0,8 casi no cambia el conjunto de filamentos. Por otro lado, dicha distribución para
los otros dos catálogos extraídos con nuestra técnica es más ancha, con valores que
van de 0,5 a 1, por lo cual el límite mínimo de 0,8 nos restringe a aproximadamente
86% de los filamentos para el caso de la muestra GL-P19 y un 65% para la muestra
GrRM-P19. Además se filtran todos los filamentos con un tamaño angular superior
a 4o grados para evitar la contaminación de filamentos cercanos. Como utilizamos
una muestra de galaxias que está limitada a una distancia máxima de 350h−1Mpc,
también recortamos los filamentos quedándonos sólo con aquellos que se hallan
dentro del volumen de interés.

En resumen, todos los análisis que se realizarán a continuación están restringi-
dos a filamentos perpendiculares a la línea de la visual y aproximadamente rectos
en la región central del SDSS.

5.6 propiedades globales de los filamentos

Estudiamos las propiedades globales de los filamentos seleccionando las gala-
xias dentro de una región alrededor de su eje. Si un filamento se compone de N
segmentos y como cada uno de los segmentos tiene dos extremos, se tiene entonces
que dicho filamento posee N+ 1 vértices, y N− 1 vértices internos, es decir, exclu-
yendo dos extremos de los segmentos en las puntas. Por ejemplo si un filamento
fuera solamente un par, tenemos entonces 2 nodos (los extremos), un segmento (la
linea que une los nodos) y ningún vértice interno. Por otra parte, si un filamento
tiene 4 segmentos, tendríamos entonces 5 vértices, de los cuales dos de ellos son
los extremos del filamento y los restantes (3) son considerados vértices internos.

Ahora podríamos pensar que la región filamentosa cercana a la espina del mis-
mo se puede aproximar como una combinación de N cilindros (un cilindro por
segmento) de diferentes longitudes pero de un mismo radio r, unidos mediante
N − 1 esferas de radio r centradas en los nodos de la ruta interna, téngase en
cuenta que la influencia de los grupos en los extremos de los filamentos debe ser
minimizada (solamente estamos interesados en el comportamiento de las galaxias
en las regiones centrales) por ello además se excluyen los objetos dentro de dos
esferas del mismo radio r ubicadas en los extremos del mismo, evitando así la
influencia por grupos o cúmulos de galaxias en dichas ubicaciones. Asimismo de-
finimos el radio de filamento r como la mitad de su longitud para aquellos más
cortos que una longitud de 15h−1Mpc, mientras que para los filamentos más lar-
gos fijaremos este radio en 7,5h−1Mpc. El volumen de cada filamento es estimado
como v = πr2l, donde l es la longitud del filamento. Aunque esta formula no es
exacta para el cálculo del volumen se presenta como una buena y simple aproxi-
mación para los filamentos aproximadamente rectos que consideramos en nuestro
estudio. Todas las galaxias en la región definida con este criterio se utilizan para
computar las propiedades del filamento, por ejemplo su luminosidad total. Cabe
destacar que de acuerdo a la definición de membresía, es posible que una galaxia
contribuya en más de un filamento.

Como se muestra en la fig. 42, la mayor parte de los filamentos en todos los
catálogos se encuentra entre el rango de longitudes de 4− 10h−1Mpc. Sin embar-
go, los filamentos M16 tienen una longitud máxima de 12h−1Mpc, los filamentos
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Figura 42.: Histograma de la longitud. Se hallan diferencias notables entre los catálogos,
los más cortos corresponden a los filamentos de M16 y GL-P19 (en verde y rojo,
respectivamente), mientras que los más largos corresponden al catálogo de T14

y GrRM-P19 (en colores azul y naranja, respectivamente).

GL-P19 se extienden hasta un límite de 15h−1Mpc con algunas excepciones ma-
yores a 25h−1Mpc, mientras que se hallan concentrados principalmente cerca de
5h−1Mpc. Por otra parte las distribuciones de longitud de los filamentos GrRM-
P19 y T14, se extienden hasta 30h−1Mpc de manera similar. Los diferentes rangos
que se presenta en la figura solamente se explican por el hecho de que se están
utilizando técnicas completamente diferentes, como así también diferentes defini-
ciones y trazadores de filamentos (ver sección 5.4).

Otra propiedad en la que nos enfocamos, es la sobredensidad de galaxias en
los filamentos, la cual definimos como Sreal =

Nreal
Nrand1

, donde Nreal y Nrand1
son el

número de galaxias reales y aleatorias, respectivamente. Este calculo también fue
aplicado a otra muestra de aleatoria para observar el contraste entre las mismas,
Srand = Nrand2

Nrand1

Nrand1
y Nrand2

son el número de galaxias aleatorias alrededor de
estos objetos para 2 catálogos aleatorios independientes.

La figura 43 muestra la relación entre la longitud y la sobredensidad para los
cuatro catálogos de filamentos. Las regiones filamentosas que los diferentes algorit-
mos identifican se observan sobredensas, es decir, los valores para este parámetro
(isocontornos de color, δ ≈ 10) se encuentran por encima de la media aleatoria (iso-
contornos grises). Por otro lado, esta propiedad difiere entre los catálogos como
consecuencia de los algoritmos de identificación. Por ejemplo, nuestro método uti-
liza un algoritmo FoF para descartar las regiones de baja densidad, antes de tratar
de individualizar los filamentos, mientras que en el caso de M16 por construcción
define un filamento formalmente como la línea que une dos grupos a través de
una región sobredensa, con un umbral mínimo por encima de la media.

Asimismo podemos apreciar que aunque la sobredensidad tiende a disminuir
para los filamentos largos (es el caso de los catálogos T14, M16 y GrRM-P19) para
el catálogo GL-P19 esta correlación es difícil de observar debido a que el rango de
longitudes es muy acotado. Dicha tendencia podría significar que los filamentos
más largos realmente tienen menor densidad, en principio porque los filamentos
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Figura 43.: Relación entre longitud y la sobredensidad de los filamentos. De izquierda a
derecha se presentan los isocontornos para los catálogos T14, M16, GL-P19 y
GrRM-P19 en colores desde el blanco al azul, verde, rojo y naranja, respectiva-
mente para la muestra de galaxias reales y las galaxias aleatorias desde el color
blanco al negro. Podemos observar que todos los algoritmos detectan filamen-
tos en regiones de más alta densidad que la media.

más cortos se encuentran cercanos a los grupos o cúmulos de galaxias, y no se
ha podido descontar correctamente el efectos de los extremos (lo cual ha sido ob-
serado en simulaciones, ver por ejemplo Galárraga-Espinosa, Langer y Aghanim,
2022). Otra alternativa seria que el radio considerado para estos filamentos sea
demasiado grande y por ende estamos considerando regiones que no están rela-
cionadas con el filamento en si mismo, lo cual produciría una disminución en la
sobredensidad.

Exploraremos las luminosidades involucradas en estos objetos. La fig. 44 mues-
tra en colores los histogramas de luminosidad de las galaxias en filamentos para
los datos reales y en gris el correspondiente al catálogo aleatoria. En primer lugar
destacamos que todos los filamentos contienen galaxias en promedio más lumi-
nosas que la media (histogramas grises). La mayor diferencia entre las galaxias
aleatorias y reales, se observan en las muestras M16 y en los filamentos basados en
la técnica del MST (GL-P19 y GrRM-P19), con formas similares en la distribución.
Para la muestra T14, ambas distribuciones se superponen, las galaxias aleatorias
tienen una distribución más ancha y mientras que los datos reales presentan un
pico levemente más pronunciado. Las distribuciones de luminosidades para el ca-
tálogo T14 muestran sus picos aproximadamente en 1011,10L⊙ para galaxias reales
y 1010,56L⊙ para sus contrapartes aleatorias. En el caso de los filamentos construi-
dos con galaxias luminosas GL-P19, las cantidades son 1011,10L⊙ para galaxias
reales y 1010,12L⊙ para los datos aleatorios, mientras que para el conjunto GrRM-
P19 obtenemos valores de 1011,20L⊙ en el caso de las galaxias reales y 1010,42L⊙
para las aleatorias. Finalmente para la muestra M16, los valores son 1011,50L⊙ y
1010,51L⊙ para galaxias reales y aleatorias respectivamente.

Además se calculó la luminosidad promedio por filamento tomada como el pro-
medio de las luminosidades de las galaxias que los conforman (ver figura 45).
Observamos que no es posible encontrar una correlación entre la longitud y la
luminosidad promedio, ni siquiera apreciamos una diferencia notable entre las
muestras aleatorias y reales. No obstante, la diferencia es menos significativa en
los filamentos de Tempel, que en el resto de los catálogos donde luminosidad
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Figura 44.: Histograma de luminosidades. De izquierda a derecha encontramos los histo-
gramas para los catálogos T14, M16, GL-P19, GrRM-P19 en colores azul, verde,
rojo y naranja, respectivamente para la muestra de galaxias reales y en color
gris para la muestra de galaxias aleatorias.

calculada con la muestra de galaxias reales en es levemente mas alta en compara-
ción con la muestra aleatorias. Debemos notar también que se observa en general
una mayor dispersión en las luminosidades de los filamentos cortos, esto proba-
blemente puede ser un efecto estadístico por el bajo número de objetos en estas
estructuras.

Todas las características mostradas en esta sección sugieren que las propiedades
de cada catálogo dependen en gran medida de su construcción. Hay que recor-
dar que el algoritmo de Tempel se basa en supuestos geométricos y estocásticos
de la distribución de las galaxias, en tanto que el algoritmo de Martínez detecta
las sobredensidades entre pares de grupos de galaxias de una manera muy sim-
ple y directa con un alto grado de pureza pero con baja completitud. Por otro lado,
nuestro método busca filamentos como “caminos” ó “puentes” entre galaxias lumi-
nosas o grupos, reuniendo algunas características en común con el catálogo M16,
aunque posiblemente generando una mayor cantidad de filamentos espurio en el
proceso.

5.7 propiedades de galaxias en filamentos

En esta sección desarrollaremos algunas herramientas que nos ayudarán a enfo-
carnos en propiedades espaciales de las muestras usaremos una de una técnica de
apilamiento espacial y computaremos una función 4.5 que mide el agrupamiento
de galaxias a lo largo de la dirección perpendicular al filamento.

5.7.1 Apilado de filamentos

Para aumentar la señal de las diferentes poblaciones que componen nuestro
objeto de estudio, aplicamos una técnica de apilamiento que promedia la señal
de varios filamentos en una única medición. Esta técnica de apilado consiste en
lo siguiente: dado el conjunto de filamentos rectos definidos anteriormente (ver
sección 5.6), Se define un sistema de coordenada en el plano del cielo con uno
de sus eje−x en la dirección del filamento, con su origen en uno de los extremos,
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Figura 45.: Relación entre la longitud y la luminosidad media de los filamentos. De iz-
quierda a derecha se presentan los isocontornos para los catálogos T14, M16,
GL-P19, GrRM-P19 en colores desde el blanco al azul, verde, rojo y naranja,
respectivamente para la muestra de galaxias reales y las galaxias aleatorias des-
de el color blanco al negro. Existe una ligera diferencia entre la luminosidad
promedio de las galaxias reales y aleatorias para el catálogo GL-P19 GrRM-P19

y M16, mientras que para el catálogo de Tempel se vuelven indistinguibles.

mientras que el otro eje−y perpendicular a este. Ya que cada filamento tiene una
longitud diferente, normalizamos ambas coordenadas a la longitud del filamento
de tal manera que la posición de inicio y final del filamento coincidirá con las
posiciones (0, 0) y (1, 0), respectivamente. Esta mismo procedimiento también es
aplicado a los datos del catálogo aleatorio. Además para evitar apilar datos que
no están correlacionados con las estructuras filamentosas, se descartan las galaxias
a lo largo de la línea de la visual con distancias superiores a 10h−1Mpc de algún
filamento dado.

En la fig. 46 se muestra el resultado del apilado, los conteos de galaxias se ha-
llan en escala logarítmica. Claramente es posible distinguir la forma típica de un
filamento con dos picos de densidad en los extremos, la cual señala la ubicación
de grupos de galaxias o una región de alta densidad de galaxias que coincide con
esta posición. (análogamente a la fig. 15 del 3) En el caso del catálogo de M16, los
extremos se observan más prominentes que el resto de las muestras, esto es debi-
do a que sus filamentos se detectaron a partir de pares de grupos de galaxias con
masas mayores M ⩾ 1013,5 h−1M⊙ unidos por un puente de materia sobredenso.
Por otro lado, los filamentos trazados por los grupos de Rodriguez y Merchán
(2020) (GrRM-P19) también se detectaron con pares de grupos de galaxias con ma-
sas mayores M ⩾ 1013,5 h−1M⊙, sin embargo, la presencia de los extremos no es
tan marcada, lo cual podría deberse a que en esta muestra se incluyeron también
los filamentos tipo−1, para los cuales uno de los grupos en sus extremos tiene
una masa menor. Para filamentos trazados con galaxias luminosas (GL-P19), por
construcción sus extremos serán menos pronunciados ya que solo le impusimos
que conecten estrictamente dos galaxias luminosas (Mr < −21,0). Es notable que
los filamentos de Tempel no posee unos extremos tan definidos como en los otros
casos, esto podría deberse a que la muestra exhibe la presencia de filamentos ad-
yacentes más allá de los extremos. Si bien, el contraste general es mas bajo que el
resto de los catálogos, la región asociada al eje del filamento es la que más conteos
muestra.

[ 20 de febrero de 2024 at 8:46 – classicthesis version 1.0 ]



5.7 propiedades de galaxias en filamentos 105

1.0

0.5

0.0

0.5

1.0
y 

/ l
T14

1.0

0.5

0.0

0.5

1.0

y 
/ l

M16

1.0

0.5

0.0

0.5

1.0

y 
/ l

GL-P19

1 0 1 2
x/l

1.0

0.5

0.0

0.5

1.0

y 
/ l

GrRM-P19

  30   50  100  200  300

number counts

Figura 46.: Histograma bidimensional del apilamiento de filamentos, desde arriba hacia
abajo se presentan los catálogos de T14, M16, GL-P19 y GrRM-P19 el color
indica el conteo de galaxias. La forma de los filamentos difiere en todos los
catálogos, los filamentos de M16 tienen fuertes distribuciones radiales en los
extremos, mientras que los conjuntos GL-P16 y GrRM-P19 si bien presentan
formas similares, poseen sus picos menos extendidos. Los filamentos del catá-
logo de T14 exhiben una fuerte señal en el medio de la estructura filamentosa,
sin embargo sus picos de alta densidad no se encuentran exactamente ubicados
en los extremos del filamento.
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Figura 47.: Perfil radial normalizado. Las lineas solidas azules, verdes, rojas y naranja co-
rresponden a los conjuntos de T14, M16, GL-P19 y GrRM-P19, respectivamente.
Las barras de error fueron calculadas mediante una técnica de jackknife.

5.7.2 Perfil promedio de sobredensidad de galaxias en filamentos

En esta sección construimos el perfil promedio de sobredensidad de galaxias
como una función de la distancia perpendicular al eje del filamento. Para esta tarea
consideraremos la región más central del filamento 0,15 ⩽ x ⩽ 0,85,−1 ⩽ y ⩽ 1.
Con estas restricciones intentamos evitar los extremos de los filamentos donde se
hallan los grupos de galaxias cuya fuerte influencia contaminaría el perfil radial.
Para ello integraremos la señal a lo largo del eje x, lo que nos permite definir una
función I(y), de la siguiente manera:

I(y) =
R(y)

A(y)
− 1, (89)

donde R(y) es el número de galaxias reales y A(y) es el número normalizado de
galaxias aletorias a una distancia |y| perpendicular al eje del filamento. Las barras
de error fueron calculadas mediante una técnica de jackknife. Es esperable que la
señal cerca al eje del filamento, sea máxima mientras que para valores grandes |y|

la misma comience a decaer hasta alcanzar el comportamiento medio.
La figura 47 muestra el resultado de este proceso. En general, todos los perfiles

exhiben el mismo comportamiento, pero con amplitudes muy diferentes. En el caso
los catálogos M16 y GL-P19 presentan alturas comparables, de la misma manera
que los catálogo T14 y GrRM-P19 pero con valores muy por debajo. Para mejorar
nuestro análisis, se dividieron las muestras de filamentos en tres subconjuntos de
acuerdo con su longitud, a las cuales denominamos cortos con longitudes entre 3 y
5h−1Mpc, medios entre 7 y 9h−1Mpc y largos entre 11 y 13h−1Mpc.

En la fig. 48 se muestran estos perfiles para cada rango de longitud. Se puede
observar una disminución general de la sobredensidad media al aumentar la longi-
tud del filamento. Esto también se observa en la fig. 43, lo cual está en acuerdo con
la idea general que los filamentos más cortos tienden a ser los puentes más fuer-
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Figura 48.: Apilamiento de filamentos separados en tres grupos de acuerdo a su longitud,
los rangos varían ∈ (3, 5), (7, 9) y (11, 13) h−1Mpc, respectivamente, las lineas
solidas azules, verdes, rojas y naranja corresponden a los conjuntos de T14,
M16, GL-P19 y GrRM-P19. Existe una relación entre el valor que alcanza la
función de correlación y la longitud de los filamentos, los filamentos cortos
tienen una correlación mucho mayor que los más largos.

tes entre cúmulos cercanos, mientras que aquellos que unen cúmulos más lejanos,
poseen puentes más débiles (Bond, Kofman y Pogosyan, 1996). Dicha variación
se observa más claramente para el catálogo M16. Lo cual podría justificarse por
el método de construcción, ya que este catálogo elige una espina recta para sus
filamentos. Lo cual puede ser bastante acertado para cúmulos muy próximos. Sin
embargo, en el caso de filamentos más largos, esta definición puede alejarse de los
datos reales, ya que al incrementarse la distancia entre los nodos, los filamentos
tienen una mayor probabilidad a ser curvos (ver por ejemplo Colberg, Krughoff
y Connolly, 2005).

5.7.2.1 Perfil de galaxias rojas y azules

Nos concentraremos ahora en las propiedades de las galaxias, más precisamente
en sus colores. Los trabajos de Blanton et al. (2005) y Dressler (1980) sobre cúmulos
de galaxias o Kraljic et al. (2018) sobre filamentos y paredes, mostraron que las ga-
laxias rojas son más abundantes en las zonas con mayor densidad, en contraste con
las galaxias azules que tienden a habitar las periferias de dichas estructuras. Por
lo tanto, se espera que al separar las galaxias por color, podamos reproducir este
fenómeno. Para analizar la astrofísica de las galaxias en relación a estos entornos
filamentosos separaremos la población de galaxias en rojas y azules según si satis-
facen que su color g− r sea mayor o menor que 0,7, respectivamente (siguiendo los
trabajos de Fernández Lorenzo et al., 2012; O’Mill et al., 2011). Este criterio de co-
lores divide la distribución bimodal roja-azul a través de la zona conocida como el
valle verde (green valley). De esta manera las galaxias azules comprenden el 57,8%
de la muestra de galaxias. Esta proporción se mantiene prácticamente invariante
con el redshift, aunque existe una ligera tendencia general del SDSS a que las gala-
xias más cercanas tiendan a ser más rojas. Del mismo modo que en la fig. 47, en
las siguientes figuras utilizaremos unidades físicas de distancia. Los rangos men-
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Figura 49.: Perfiles de galaxias rojas y azules para conjuntos de filamentos en rangos cen-
trado alrededor de 4h−1Mpc De izquierda a derecha se presentan los catálogos
de filamentos T14, M16, GL-P19 y GrRM-P19. Las lineas solidas azul y roja re-
presentan los perfiles de galaxias azules y rojas, respectivamente

cionado anteriormente estarán centrados en las submuestras de filamentos cortos,
medios y largos.

La figura 49 muestra los resultados para filamentos cortos en los catálogos, Ex-
cepto en el caso del catálogo de T14, las galaxias rojas presentan una alta sobre-
densidad en el centro de los filamentos. Mientras que en el caso de las galaxias
azules, si bien todavía tienen una alta sobredensidad, resulta ser más baja que su
contraparte roja. Estos resultados se encuentran en completo acuerdo con los tra-
bajos de los trabajos de Blanton et al., 2005 y Dressler, 1980 en cúmulos de galaxias
y múltiples trabajos que observan un efecto de segregación en las galaxias en los
núcleos de los filamentos, las cuales tienden a ser más masivas y rojas que las que
tienden a hallarse más lejos del eje de los filamentos (Bonjean et al., 2020; Kraljic
et al., 2018; Laigle et al., 2015; Malavasi et al., 2017).

Analizando ahora la muestra de filamentos medios (fig. 50), aunque mas débil,
la diferencia entre galaxias rojas y azules se sigue manifestando para los catálogos
M16, GL-P19 y GrRM-P19. En tanto los filamentos de Tempel tienen ahora distribu-
ciones prácticamente indistinguibles. Finalmente, en los filamentos largos (ver fig.
51) los perfiles de galaxias rojas y azules ya no muestran diferencias en ninguno
de los catálogos.

En general, todos los catálogos muestran diferencias entre las galaxias rojas y
azules y, a una distancia fija, los perfiles de sobredensidad disminuyen al aumen-
tar la longitud del filamento, independientemente del catálogo. Además puede
notarse un aumento en las incertidumbres para los conjuntos más largos, lo cual
puede deberse no solo al bajo número de filamentos, sino también a la subestructu-
ra interna, que tenderá a borrar la diferencia en la abundancia relativa de galaxias
rojas y azules hacia el centro de los filamentos. Particularmente, la muestra de T14

es la que menos diferencias muestra entre las poblaciones azules y rojas, mien-
tras que las mayores diferencias se observan en el caso de M16, exceptuando la
muestra de filamentos largos. En el caso de nuestro método, la diferencia entre los
perfiles de sobredensidad se mantiene en ambos catálogos (GL-P19 y GrRM-P19),
sin embargo para la muestra de filamentos más largos, esta diferencia en tipos de
galaxias se desvanece.
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Figura 50.: Perfiles de galaxias rojas y azules para conjuntos de filamentos en rangos cen-
trado alrededor de 8h−1Mpc De izquierda a derecha se presentan los catálogos
de filamentos T14, M16, GL-P19 y GrRM-P19. Las lineas solidas azul y roja re-
presentan los perfiles de galaxias azules y rojas, respectivamente
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Figura 51.: Perfiles de galaxias rojas y azules para conjuntos de filamentos en rangos cen-
trado alrededor de 12h−1Mpc De izquierda a derecha se presentan los catálo-
gos de filamentos T14, M16, GL-P19 y GrRM-P19. Las lineas solidas azul y roja
representan los perfiles de galaxias azules y rojas, respectivamente
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Figura 52.: Fracción de las galaxias rojas en función de la distancia al eje del filamen-
to. De izquierda a derecha se presentan tres rangos de longitud centrados en
4, 8y12h−1Mpc, respectivamente. Las lineas solidas azules, verdes, rojas y na-
ranja corresponden a los conjuntos de T14, M16, GL-P19 y GrRM-P19.

5.7.2.2 Fracción de galaxias rojas

De acuerdo con el trabajo de Kraljic et al. (2018), los filamentos constituyen una
especie de ”autopista” de galaxias que impactan en su evolución. De ser así las
galaxias en filamentos más cercanas a los nodos deberían haber pasado una gran
fracción de su tiempo “fluyendo” a través del filamento. Esto causaría que cuanto
más cerca se halle una galaxia de algún extremo de un filamento (como se muestra
en Martínez, Muriel y Coenda 2016 y Salerno, Martínez y Muriel 2019) la galaxia
más roja sera.

Esto nos impulso a estudiar la fracción de galaxias rojas en función de la dis-
tancia perpendicular al filamento, la fracción es tomada como el cociente entre la
proporción de objetos con (g− r ⩾ 0,7) y el número total de galaxias de la muestra.
Podemos ver en la fig. 52, el perfil radial de la fracción de galaxias rojas. Anterior-
mente encontramos que cuando barremos el rango de longitud, pasando de fila-
mentos cortos a largos, la diferencia entre las poblaciones rojas y azules disminuye
(figs. 49, 50 y 51). También habíamos notado que las galaxias rojas están claramente
más auto-correlacionadas hacia el centro de los filamentos. No obstante este resul-
tado encontrado anteriormente no se manifiesta con la fracción de galaxias rojas.
Podemos apreciar que existe una ligera tendencia a que la fracción roja sea más
alta hacia el centro del filamento que en las regiones exteriores para la muestra
de cortos. Si bien esperábamos que esta muestra de filamentos, los cuales residen
en zonas relativamente más densas, tengan preferentemente un mayor porcentaje
de galaxias rojas, estos filamentos serían menos independientes de los nodos que
los filamentos más largos (Guo, Tempel y Libeskind, 2015). Por otra lado conside-
rando la muestra de los filamentos largos, el ruido en la fracción de galaxias rojas
crece considerablemente, consecuentemente no se puede inferir ninguna tendencia
general.

En la fig. 53, mostramos la dependencia de de la fracción de galaxias rojas con
respecto la longitud del filamento. Vemos que todos los catálogos tienden aproxi-
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Figura 53.: Fracción de galaxias rojas en función de la longitud. Las lineas solidas azules,
verdes, rojas y naranja corresponden a los conjuntos de T14, M16, GL-P19 y
GrRM-P19. Se puede apreciar en general que hay una ligera dependencia con
la longitud, filamentos más largos tienen una menor fracción de galaxias rojas.

madamente a un mismo valor al considerar filamentos más largos, mientras que
en el caso de los filamentos más cortos se observa una ligera tendencia a tener
una fracción de galaxias rojas más altas para todos los catálogos, exceptuando la
muestra T14. Esto puede interpretarse mediante la sobredensidad observada en la
fig- 43, debido a que todos los identificadores son capaces de diferenciar claramen-
te la sobredensidad de sus filamentos respecto a la muestra aleatoria, excepto la
T14 que muestra una sobredensidad típicamente similar a la muestra aleatoria y
además una dispersión mayor.

5.8 conclusiones

En este capítulo aplicamos nuestro método de identificación a un catálogo real
de galaxias, con dos alternativas de trazadores (galaxias luminosas y grupos de
galaxias). Estos catálogos se confrontaron con otros dos obtenidos por diferentes
métodos Tempel et al. (2014c), Martínez, Muriel y Coenda (2016). Los resultados
muestran que con simples modificaciones nuestro algoritmo fue capaz de extraer
catálogos de filamentos del SDSS DR12. Esto no sólo demostró su versatilidad sino
también su flexibilidad para poder adoptar sin esfuerzos considerables diferentes
trazadores (galaxias luminosas y grupos de galaxias).

Para realizar la comparación entre cada catálogo, se estudiaron tanto las propie-
dades de los filamentos en si mismos como las de las galaxias que los componen,
mediante el uso de herramientas estadísticas, como se mostró en las secciones
anteriores. Las cantidades estimadas en este trabajo, propiedades tales como las
distribuciones de longitud, curvatura, rango de redshift y las correlaciones entre
longitud y la sobredensidad o luminosidad del filamento. claramente difieren en-
tre los catálogos. Esto es producto de que las definiciones empleadas por cada uno
de los métodos difieren notablemente entre ellas. Siendo T14 el algoritmo que exhi-
be mayores diferencias con el resto, lo cual puede ser producto de que sólo utiliza
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suposiciones geométricas sobre los objetos, mientras que el resto de los algoritmos
tienen en cuenta la información física de las galaxias.

En general, los filamentos T14 son más largos y cercanos en comparación con
nuestros catálogos y M16, por otro lado, los filamentos identificados con Semita
presentan formas más irregulares. Las distribuciones de longitud también difieren
entre los catálogos, la muestra GL-P19 típicamente presenta filamentos más cortos
con respecto a su contraparte trazada a partir de grupos de galaxias (GrRM-19).
Como esperábamos, los filamentos identificados por cada uno de los métodos son
regiones sobredensas, donde independientemente todos los catálogos tienen algún
grado de correlación. Por su parte encontramos que las muestras M16 y aquellas
identificadas con nuestro método (GL-P19 y GrRM-19), resultan ser más densas
que T14. No obstante independientemente del catálogo observamos que dicha so-
bredensidad presenta una leve dependencia con la longitud del filamento, esto es
la sobredensidad de los mismos disminuye al aumentar su largo, lo cual que su-
giere que los filamentos cortos resultan ser “puentes más fuertes” que los largos
en acuerdo con Bond, Kofman y Pogosyan (1996) ó Galárraga-Espinosa, Langer
y Aghanim (2022), esta dependencia con la longitud se manifiesta principalmente
en la muestra M16.

En este capítulo también se desarrolló una herramienta estadística basada en un
método de apilamiento, el cual permitió investigar la distribución espacial de gala-
xias en los entornos filamentosos. Encontramos que los perfiles unidimensionales
de sobredensidad tienen aproximadamente la misma forma, no obstante difieren
fuertemente en amplitud de los perfiles para cada catálogo.

Por otra parte, analizando los perfiles de galaxias rojas y azules encontramos
que aquellas muestras cuyos identificadores utilizan información física de sus ob-
jetos trazadores (M16, GL-P19 y GrRM-19), presenta una mayor segregación entre
los perfiles rojo y azul, en acuerdo con otros trabajos que observan que las galaxias
en los núcleos de los filamentos tienden a ser más masivas y rojas que sus contra-
partes más lejanas al eje (Bonjean et al., 2020; Kraljic et al., 2018; Laigle et al., 2015;
Malavasi et al., 2017). Sin embargo, para el identificador que utiliza información
geométrica (Tempel et al. (2014c)), esta segregación resulta menos significativa.

Investigando la influencia de la longitud de los filamentos hallamos que el por-
centaje de galaxias rojas resulta ser más alto al comparar las muestras de filamentos
cortos y medios para todos los catálogos, además es plausible que dicha tendencia se
mantenga entre las muestras de filamentos medios y largos pero se halla disminuida
debido a efectos estadísticos por el bajo número de objetos.

También se ha explorado la dependencia de la fracción de galaxias rojas en
relación con su posición a lo largo del eje del filamento, no hallando ninguna
tendencia clara al respecto, sin embargo al analizar dicha fracción roja respecto a
la longitud del filamento, los resultados obtenidos muestran indicios que existe
una leve correlación.

Desearíamos haber realizado una comparación con un mayor número de méto-
dos, sin embargo la mayoría de los algoritmos no se pueden adaptar trivialmente
debido a los dificultades presentes en los catálogos observacionales. También cabe
mencionar que ninguno de los algoritmos empleados en este capítulo detectan pa-
redes. Esto debe tenerse en cuenta porque las paredes son objetos diferentes y hay
otros fenómenos astrofísicos que ocurren en ellas.
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6
C O N C L U S I O N E S G E N E R A L E S

El objetivo de esta tesis fue la detección, estudio y caracterización de las estruc-
turas filamentosas en el universo, incluyendo su impacto sobre las propiedades de
los objetos que las conforman (galaxias y halos de materia oscura).

La primera etapa de este trabajo (capítulo 2) se centró en la construcción de un
algoritmo de identificación de las mencionadas estructuras de interés. Las metas
que nos impulsaron al desarrollo de este algoritmo, son la simpleza y versatilidad.
Con simpleza se hace alusión a los conceptos involucrados en la definición de los
filamentos. Mientras que por versatilidad se hace referencia a la aplicabilidad del
algoritmo tanto a simulaciones numéricas como a catálogos observaciones. En este
trabajo seguimos una definición general de filamentos adoptada en otros trabajos
(Colberg, Krughoff y Connolly, 2005; González y Padilla, 2010; Martínez, Muriel
y Coenda, 2016; Pimbblet, 2005), según la cual los filamentos son estructuras pro-
minentes de materia que conectan los picos de densidad más importantes de la
distribución de materia (puentes cúmulo-cúmulo). Fundaremos nuestro método
en dos técnicas de percolación conocidas: árbol de expansión mínima (MST) y el
algoritmo amigo de los amigos (FoF).

La problemática planteada en este trabajo, requiere el uso de simulaciones nu-
méricas, las mismas constituyen un paso ineludible para la comprensión física de
diferentes aspectos de la estructura en gran escala. Además dichas herramientas
numéricas permiten validar las diversas técnicas empleadas antes de realizar su co-
rrespondiente aplicación en catálogos de galaxias reales, los cuales plantean otro
tipo de desafíos.

Introducidas las herramientas y fundamentos teóricos que utilizaremos en este
trabajo, estudiaremos ahora en una simulación numérica ΛCDM las propiedades
dinámicas y estructurales de la red de filamentos identificadas (Pereyra et al., 2020).
En el capítulo 3 analizamos las propiedades generales de las estructuras filamen-
tosas, tales como las distribuciones de longitud, masa, curvatura, etc. encontrando
que las mismas se hallan en concordancia con otros trabajos que versan sobre el
tema.

También estudiamos el flujo de la materia dentro de filamentos y su entorno
utilizando los puentes de materia más prominentes definidos por halos más masi-
vos de la red cósmica. En completo acuerdo con los escenarios presentados en la
literatura, el campo de densidad promedio de estas estructuras muestra una forma
similar a un “hueso” rodeado por una sobredensidad típica (δ ∼ 10), lo que indica
que nuestros filamentos son genuinas conexiones de sobredensidad entre los halos
de materia oscura. Medimos el perfil de densidad transversal de los filamentos, re-
sultados muestran que los filamentos con mayor masa por unidad de longitud (µ)
son más gruesos y más densos hacia el eje del filamento. Además se observo que
los perfiles de densidad siguen una ley de potencia r−2, en escalas intermedias,
mientras que en grandes escalas, como es esperable el perfil tiende asintóticamen-
te al valor de la densidad media del universo. Analizando la relación entre la masa
por unidad de longitud y la dispersión de velocidad de los filamentos, encontra-
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mos una fuerte correlación entre estas propiedades, la cual está en buen acuerdo
con la relación teórica encontrada por Esto es un resultado no menor dadas las
suposiciones dinámicas realizadas por estos autores.

Analizando la relación entre la masa por unidad de longitud y la dispersión de
velocidad de los filamentos, encontramos una correlación significativa entre estas
propiedades. Este hallazgo es notable, ya que coincide estrechamente con la rela-
ción teórica propuesta por Eisenstein, Loeb y Turner (1997). Esta correspondencia
refuerza la validez de las suposiciones dinámicas realizadas en su trabajo. Además,
esta relación nos brinda un método indirecto para estimar la densidad lineal de
los filamentos a partir de la medición de su dispersión de velocidad transversal
en catálogos observacionales, en analogía con el método utilizado para estimar la
masa de cúmulos de galaxias.

Por otro lado, el campo de velocidades promedio hallado delinea fielmente el
patrón filamentoso en acuerdo con el escenario según el cual estas estructuras cons-
tituyen las “autopistas” por las cuales el material fluye hacia los cúmulos masivos
en sus extremos. En este contexto, aunque nuestro método no impone ninguna
restricción sobre dicho campo de velocidades, pudimos recuperar la ubicación del
punto de ensilladura, el cual esta definido como el punto sobre el filamento don-
de el flujo de velocidad diverge hacia los extremos. Además encontramos que la
posición de este punto, correlaciona con el cociente de masas de los halos en los
extremos. Los puntos de ensilladura representan una región de particular interés
ya que se piensa que están estrechamente relacionados con la adquisición de mo-
mento angular de los halos de materia oscura, como así también con los procesos
de formación de las galaxias en dichos entornos. Cabe destacar que el método de
identificación y los resultados anteriores fueron publicado en el trabajo Pereyra
et al. (2020).

Los filamentos constituyen una de las claves para entender cómo el material se
transporta y se ensambla gradualmente hacia los halos de materia oscura. Dichos
objetos representan las concentraciones de mayor densidad de la red cósmica, los
cuales generan los mayores pozos de potencial donde el material primordial pue-
de agruparse para formar galaxias y otros sistemas, como grupos y cúmulos. Por
ello resulta especialmente enriquecedor, profundizar en la comprensión de la co-
nexión entre las propiedades de los halos y su entorno en gran escala, en nuestro
caso en particular los pilares del capítulo 4, lo constituyen las alineaciones entre
la dirección del filamento y el momento angular y la forma de los halos. En este
sentido se construyo una muestra de halos en filamentos, eligiendo aquellos ob-
jetos que se encuentren a 1h−1Mpc de alguna estructura filamentosa prominente.
Además para explorar dependencias de la alineación con la masa de los halos se
separo dicha muestra en cuatro rangos de masas. En este sentido para caracterizar
las orientaciones se emplearon dos enfoques independientes, el primero consiste
en medir el ángulo de alineación entre la propiedad del halo (forma ó espín) y
la dirección de su filamento anfitrión, mientras que el segundo constituye una he-
rramienta estadística más poderosa, que consiste en el computo de la función de
correlación cruzada anisótropa halo-partícula en relación a la dirección de interés.

Al estudiar el ángulo de alineación entre los semiejes y el filamento anfitrión en-
contramos que los halos tienen una preferencia a tener su semieje mayor alineado
con el filamento más cercano, mientras que el semieje menor exhibe una tendencia
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a hallarse perpendicular al mismo. Además se analizó el alineamiento medio de
estas direcciones en función de la masa del halo, encontrando que las tendencias
antes mencionadas se ven acentuadas a medida que la masa del halo se incremen-
ta. En cuanto a la dependencia de esta señal con respecto al filamento, se eligió
dividir la muestra de halos de acuerdo a la masa por unidad de longitud de su
filamentos anfitrión, en este caso se obtuvo que el grado de alineamiento paralelo
por parte del semieje mayor del halo con la dirección del filamento se disminuye
a medida que la masa por unidad de longitud del filamento aumenta, mientras
que por el lado del semieje menor se tiene a su vez que la tendencia de este eje
a orientarse de forma perpendicular al eje del filamento también disminuye con
el aumento de µ. A su vez cuando analizamos el alineamiento del momento an-
gular con la dirección del filamento obtuvimos que el grado de alineación con el
filamento anfitrión decrece con el aumento de la masa del halo, esto es la dirección
de momento angular para halos de alta masa tiene una ligera tendencia a hallarse
perpendicular en relación a su filamento más cercano, mientras que esta dirección
para los halos de baja masa muestra el resultado opuesto, siendo la misma pre-
ferentemente paralela al filamento anfitrión. Este fenómeno, denominado spin flip,
ya ha sido observado ampliamente en la literatura, no obstante todavía se encuen-
tra en discusión cuál es el proceso físico responsable del mismo. El valor obtenido
para la masa de transición entre las dos configuraciones, es de ∼ 5× 1012h−1M⊙.
En relación a la dependencia de este fenómeno con respecto a la masa por unidad
de longitud de su filamento anfitrión, no podemos realizar interpretación clara, no
obstante se observa una leve tendencia a disminuir la masa de transición con la
densidad lineal del filamento, lo cual también ha sido reportado en otros trabajos
(por ejemplo Ganeshaiah Veena et al., 2018).

El segundo de los enfoques mencionados para estudiar la alineación de los halos
con su entorno a gran escala resulta de la estimación de la función de correlación
anisótropa. Para contrastar las señales de alineamiento obtenidas entre la muestra
de halos en filamentos, fue necesario elaborar una muestra de halos de control, que
se encuentran excluidos de los entornos filamentosos. En relación al computo de
la función de correlación anisótropa, en la dirección del semieje mayor del tensor
de forma logramos recuperar las señales de anisotrópias obtenidas por Paz et al.
(2011) para la muestra de halos de control. No obstante al analizar la muestra
de halos en filamentos, obtuvimos que las señales de anisotropía disminuye a
grandes escalas (régimen de dos halos), esta anisotrópía también fue explorada
para cada una de las submuestras de halos, no hallando ninguna dependencia
significativa con la masa, es decir que la muestra de halos en filamentos sigue
presentando una disminución de la anisotropía a grandes escalas. Sin embargo, al
separar los halos en diferentes submuestras de acuerdo con la masa por unidad de
longitud de los filamentos encontramos que la señal de anisotropía para la muestra
de halos en filamentos disminuye al aumentar esta propiedad de los filamentos,
de donde se infiere que los procesos no lineales, como fusiones o torques tidales
secundarios, quienes cumplen un rol más importante en los entornos de filamentos,
son encargados de debilitar la señal de alineación general observada por Paz et al.
(2011).

En relación con la estima de la función de correlación en la dirección del mo-
mento angular, hallamos que para los halos de baja masa, en el término de un
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halo, la dirección perpendicular domina en anisotropía, mientras que el régimen
de dos halos se produce una inversión de las funciones de correlación adquirien-
do una mayor preponderancia la anisotropía en la dirección paralela. En cambio
puede apreciarse, para halos de alta masa que el término de un halo siempre pre-
senta una mayor cantidad de estructura en la dirección perpendicular al momento
angular, mientras que a grandes escalas (término de dos halos) mantiene dicho
comportamiento. Esto es, para halos de baja masa el momento angular tiende a
apuntar preferentemente en la dirección de la estructura en gran escala, mientras
que los halos más masivo tienen un comportamiento opuesto. El comportamien-
to captado por la función de correlación anisótropa constituye en el caso de la
muestra de halos en filamentos un reflejo del mencionado fenómeno de spin flip,
no obstante en la muestra de halos de control se observa una tendencia similar.
Este resultado establece un escenario difícil de interpretar para aquellas teorías
que intentan explicar el fenómeno de spin flip, mediante la presencia de entorno
filamentoso.

Es importante destacar que las conclusiones que hemos obtenido dependen de
la calidad de nuestra muestra de control, debido a que no contamos con una me-
dida para determinar cuántos filamentos no fueron identificados o cuántos son
filamentos no deseados en nuestro análisis. Es posible que halos pertenecientes a
este tipo de entorno, estén afectando la precisión de las señales obtenidas.

Finalmente, el calculo de la función de correlación en la dirección del filamento
no ofrece un aporte substancial a la compresión de los fenómenos de alineamien-
tos, en cambio su mayor bondad radica en confirmar estadísticamente la existencia
de una estructura filamentosa, corroborando de esta manera la robustez en la iden-
tificación.

Como fue mencionado anteriormente, una de las ventajas de nuestro método
es su aplicabilidad a catálogos observacionales. En el último capítulo (capítulo 5),
hacemos referencia a dicha aplicación utilizando dos variantes de trazadores (gala-
xias luminosas y grupos de galaxias) para la identificación de filamentos. Constitu-
ye un importante avance en el campo, poder realizar una comparación directa de
las estructuras identificadas a través de diferentes técnicas, por ello es que nuestros
catálogos de filamentos se confrontaron con los extraídos por los autores: Tempel
et al. (2014c) y Martínez, Muriel y Coenda (2016), quienes identificaron filamentos
con métodos diferentes al utilizado en este trabajo.

Mediante el uso de herramientas estadísticas, se estudiaron tanto las propie-
dades de los filamentos en si mismos como de las galaxias que los componen,
encontrando que las mismas resultaron claramente disímiles entre entre cada uno
de los catálogos. Estas diferencias pueden ser atribuidas a las definiciones de fi-
lamentos empleadas por cada una de las técnicas. Particularmente hallamos que
algoritmos, tales como el desarrollado en este trabajo, que tienen cuenta informa-
ción física de las galaxias recuperan con una mayor fidelidad las características de
la red filamentosa observada (Rost et al., 2020).

Los diferentes catálogos observacionales obtenidos en este trabajo abrirán el ca-
mino hacia nuevos estudios, algunos de los cuales estarán relacionados con el
alineamiento de las galaxias en vinculación con sus entornos filamentosos. Dichos
estudios buscaran obtener un escenario más acabado de este tipo de fenómenos.

[ 20 de febrero de 2024 at 8:46 – classicthesis version 1.0 ]



118 conclusiones generales

Como trabajo a futuro se plantean diversas líneas de investigación que podrían
explorarse. Por un lado, se podría estudiar las velocidades transversales en fun-
ción de la longitud del filamento, lo que permitiría comprender mejor cómo la
expansión en los vacíos afecta a los filamentos circundantes, especialmente aque-
llos que rodean a las estructuras más grandes. Esta investigación también podría
arrojar luz sobre cómo varían las velocidades de los filamentos que rodean a los
voids en contracción. Otra área de interés es la evolución del alineamiento del halo
con el filamento, tanto en términos del momento angular como de forma, y cómo
este alineamiento puede haber cambiado a lo largo del tiempo cósmico. Además,
se sugiere investigar la influencia del torque ejercido por los cúmulos de los ex-
tremos de los filamentos en el alineamiento entre los halos y el filamento en si
mismo, así como la evolución de este torque comparándolo con la contribución de
los mergers direccionales a lo largo del filamento. Se propone también explorar el
spin flip en relación con otros parámetros del filamento, así como estudiar la disper-
sión de velocidades transversal en los filamentos menos densos para determinar si
las mencionadas fusiones ocurren preferencialmente sobre el eje del filamento en
estas condiciones. Estas líneas de investigación prometen contribuir significativa-
mente al entendimiento de la estructura a gran escala del universo y los procesos
dinámicos que la gobiernan.
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A L G O R I T M O D E K R U S K A L

Dado un grafo ponderado no dirigido. Deseamos encontrar un subárbol de este
grafo que conecte todos sus N nodos (es decir, lo que se conoce como un árbol de
expansión) y tenga el menor peso (esto es que la suma de pesos de todos sus lados
sea mínima) de todos los árboles de expansión posibles. Este árbol de expansión se
llama árbol de expansión mínimo, o MST (por sus siglas en ingles, mininal spanning
tree).

La forma inmediata en que se nos puede ocurrir para encontrarlo es mediante
una búsqueda exhaustiva (o fuerza bruta), sin embargo puede ser hallado de una
manera más rápida. Este árbol mínimo puede ser calculado mediante un enfoque
ávido (greedy algorithm). La idea básica es empezar con el árbol vacío e ir añadiendo
un lado a la vez. La lado que escogemos es el de menor peso que no forme un ciclo
en nuestro árbol. Después de agregar N− 1 lados, el árbol que obtenemos es el
árbol de expansión mínimo. Con esta idea surgen dos algoritmos: Prim y Kruskal,
cuya diferencia básica es la forma de encontrar el lado de menor peso que vamos
a añadir.

Propiedades del árbol de expansión mínimo.

Un árbol de expansión mínimo de un grafo es único, si todos los lados tienen
pesos distinto. De lo contrario, puede haber múltiples árboles de expansión
mínima. (Los algoritmos greedy suelen generar uno de estos posibles árboles).

En un árbol de expansión mínima de un grafo, el peso máximo de un lado es
el mínimo posible de todos los árboles de expansión posibles de ese gráfico.
(Esto se desprende de la validez del algoritmo de Kruskal).

El árbol de expansión máxima (árbol de expansión cuya suma de los pesos
es máxima) de un grafo se puede obtener de manera similar al árbol de
expansión mínima, cambiando el signo de todos pesos de todos los lados a
su opuesto y luego aplicando cualquier algoritmo para buscar el árbol de
expansión mínima.

A continuación se describirá el algoritmo de Kruskal utilizado en este trabajo. En
esta sección se adjunta el pseudocódigo del mismo. Supongamos que tenemos un
grafo G compuesto de N nodos o vértices v, interconectados mediante E lados con
pesos w, los cuales son todos diferentes. Como se mencionó anteriormente comen-
zamos con un árbol vació (linea 2 en el pseudocódigo), al cual iremos añadiendo
lados a medida que el algoritmo avanza. La manera usada de “controlar” que
el árbol no contenga ciclos cerrados. es mediante un algoritmo Unión-Búsqueda
FIND-SET algorithm. El cual mediante dos operaciones, búsqueda y unión, mantie-
ne los elementos del grafo particionados en conjuntos disjuntos (no solapados).

Este tipo de algoritmo unión-búsqueda, comienzan con un primer paso de inicia-
lización (linea 4 en el pseudocódigo), el cual consiste en iniciar una "bandera"que
nos servirá para saber si dos elementos se hallan o no en el mismo conjunto.
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El siguiente paso consiste en ordenar todos los lados E del grafo G en orden
decreciente de acuerdo a su peso w (linea 5 en el pseudocódigo).

Finalmente se recorren todos los lados E ya ordenados en forma decreciente (li-
nea 6 en el pseudocódigo), cada vez que se desea añadir un nuevo lado al árbol, se
computa si los dos vértices v y u que componen el lado en cuestión se hallan en el
mismo conjunto, mediante el algoritmo unión-búsqueda, (linea 7 en el pseudocódi-
go), si ambos vértices v y u pertenecen al mismo subconjunto, esto es equivalente
a cerrar un ciclo en el árbol, la unión de los dos subconjuntos no se computa en
caso contrario los dos subconjuntos se unen en uno solo y el correspondiente lado
E es añadido al árbol (linea 8 en el pseudocódigo).

Algorithm 2 Pseudo código del algoritmo de Kruskal

1: Pseudocódigo MST-Kruskal(G, w)
2: A = ∅
3: for para cada nodo v ∈ G.V do
4: MAKE-SET(v)
5: Ordenamos todos los lados E en el grafo G en forma decreciente por peso
w

6: for cada par de nodos (u, v) ∈ G.E, con pesow tomado en orden decreciente
do

7: if FIND-SET(u) ̸= FIND-SET(v) then
8: A = A∪ {(u, v)}
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Consideremos un protohalo, un parche de materia que ocupa un volumen la-
grangiano γ que terminará como un halo virializado en el presente. El momento
angular es transferido hacia el protohalo colapsante mediante torques, producidos
por el acoplamiento entre el tensor de forma de esta distribución de masa y el
campo tidal a su alrededor, generado por las fluctuaciones vecinas.

Definimos la coordenada comóvil x = r/a(t) y v = a(t)dx/dt, donde r repre-
senta las coordenadas físicas. En términos de las coordenadas lagrangianas q, el
momento angular en el tiempo t de un protohalo cuya masa esta encerrada en un
volumen γ está definido como:

J(t) =
∫
γ

[r(q, t) − rcm(t)]× [v(q, t) − vcm(t)] ρ(t) a3(t) d3r (90)

En donde rcm(t) y vcm(t) son la posición y la velocidad del centro de masa
al tiempo t. Reescribiendo la ecuación 90 en coordenadas comóviles, se obtiene
entonces:

J(t) = a2(t)
∫
γ

[x(q, t) − xcm(t)]× ẋ(q, t) ρ(t) a3(t)d3q (91)

Considerando la aproximación de Zel’dovich, en un régimen lineal, la posición
comóvil de un elemento de masa puede ser descripta en el tiempo por su posi-
ción Lagrangiana inicial más un desplazamiento x(q, t) = q + S(q, t), el cual tiene
una dependencia temporal y espacial desacoplada, es decir, S(q, t) = D(t)f(q). Se
asume que la proporcionalidad entre el campo de velocidades y el potencial gravi-
tacional ψ(q, t), se mantiene en el régimen lineal para el modo de crecimiento de
fluctuaciones de densidad, esto implica que la dependencia espacial de S(q, t) es
debida solamente a la distribución de masa circundante. De esta forma podemos
escribir la coordenada comóvil del elemento de masa en la aproximación lineal
como x(q, t) = D(t)∇ψ(q), donde D(t) es una función que controla la evolución
temporal de acuerdo al modo de crecimiento de las fluctuaciones de densidad.
Podemos observar que la derivada temporal ẋ = Ḋ(t)∇ψ(q), tiene la misma di-
rección que el desplazamiento x(q, t) − q = D(t)∇ψ(q), por lo que el término
x(q, t)× ẋ(q, t) se desvanece en la ecuación 91.

Remplazando ahora ẋ(q, t) y eliminando el término obtenemos ahora:

J(t) = a2(t) Ḋ(t)

∫
γ

[q − qcm]×∇ψ(q) ρ(t) a3(t)d3q (92)

Podemos notar que la tasa explicita de crecimiento es J ∝ a2(t)Ḋ(t). Luego, si
asumimos que el potencial varía poco dentro del volumen γ, tal que pueda ser
aproximado por su expansión de Taylor de segundo orden alrededor del centro de
masa qcm
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ψ(q) = ψ(qcm) + (qi−q
cm
i )

∂ψ

∂qi

∣∣∣∣
qcm

+
1

2
(qi−q

cm
i )(qj−q

cm
j )

∂2ψ

∂qi∂qj

∣∣∣∣
qcm

+ ...

(93)
Reemplazando en 92 y truncando la expansión hasta segundo orden, se tiene en-

tonces que la i−ésima componente del momento angular puede ser escrita como:

Ji(t) = a
2(t) Ḋ(t) ϵijk

∂2ψ

∂qj∂ql

∣∣∣∣
qcm

×
∫
γ

[ql − q
cm
l ][qk − q

cm
k ]ρ(t) a3(t)d3q (94)

Analizando detenidamente la ecuación 94 podemos ver que la integral define la

componente Ilk del tensor de inercia del protohalo mientras que Tjl =
∂2ψ
∂qj∂ql

∣∣∣∣
qcm

es la matriz hessiana del potencial gravitatorio alrededor del centro de masa qcm.
Es decir, el primero término depende íntegramente de la distribución de materia
en el interior del volumen γ (protohalo) mientras que el segundo término, repre-
senta el campo tidal circundante ejercido por las fluctuaciones de densidad veci-
nas. Notemos también que, por ejemplo en el eje principal del tensor de inercia
J1 ∝ T23(I33 − I22), con similares expresiones para J2 y J3. Solo los términos fuera
de la diagonal del tensor de deformación están involucrados, esto significa que si
el campo tidal y los ejes principales del protohalo están perfectamente alineados
entonces el momento angular desaparece (y por lo tanto no puede crecer). Este
también desaparece si el protohalo es esférico. Tenemos que solamente las partes
sin traza de los dos tensores importan para el producto cruz. Con estas definiciones
puede obtenerse la expresión básica de la TTT (White, 1984):

Ji(t) = a
2(t) Ḋ(t) ϵijk Tjl Ilk (95)

De esta manera, la ecuación anterior expresa que el momento angular trasferido
al protohalo surge como consecuencia de la desalineación entre los ejes de estos
tensores, I y T . Por lo tanto a primer orden, el torque neto depende de la forma del
protohalo, del campo tidal externo y de la desviación entre ambos. Debe tenerse
en cuenta que los efectos tidales del campo de densidad circundante no sólo afec-
tan al protohalo sino que además deforman el parche de materia, por lo cual un
tratamiento puramente analítico del problema resulta ser más complicado.

A pesar de los efectos no lineales inherentes al problema, la teoría de TTT nos
permite hacer predicciones acerca de la evolución del momento angular. Conside-
rando una cosmología plana, en un régimen dominado por materia como la del
universo primitivo donde comenzaron a crecer las perturbaciones, entonces la evo-
lución temporal de las fluctuaciones de densidad viene dada por el modelo de
Einstein-de Sitter por lo cual D(t) ∝ a(t), mientras que a(t) ∝ t2/3, también tene-
mos que Ḋ(t) ∝ t−1/3. Es decir que la TTT predice un crecimiento del momento
angular J ∝ a3/2.

Esta ganancia neta de momento angular solamente ocurre durante a fase de cre-
cimiento lineal o cuasi-lineal de las perturbaciones (valida de la aproximación de
Zel’dovich), en esta etapa el torque se produce al mismo tiempo que el protohalo
se expande junto con el universo y crece como J ∝ a3/2. Sin embargo, cuando el

[ 20 de febrero de 2024 at 8:46 – classicthesis version 1.0 ]



124 la teoría de torque tidal

halo se desacopla de la expansión general de Hubble, conocido como punto de
turnaround, la influencia del campo tidal circundante deja de ser significativa y el
mecanismo de torque tidal pierde eficacia. Es decir que en un escenario ideal, en
donde el origen de la rotación de un halo se deba exclusivamente a la TTT, luego
del punto de turnaround el momento angular debería dejar de crecer y mantenerse
constante
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