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

la riqueza, porque no lo desean. Aun asi, 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
investigacion.
— Maria Salomea Sklodowska-Curie — Cientifica polaca (1867-1934).
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RESUMEN

El paradigma actual para la formacién de estructura en gran escala del universo
establece que las mismas provienen de pequefias fluctuaciones en densidad pre-
sentes en un universo inicialmente casi homogéneo. La fuerza gravitacional tiene
el efecto de amplificar estas fluctuaciones inicialmente suaves. La teoria jerdrquica
explica como estas fluctuaciones evolucionan por inestabilidades gravitacionales
hasta formar las estructuras de materia observadas en la actualidad. El complejo
patrén formado por la distribuciéon de materia en el universo a grandes escalas es
conocido como la red césmica. Esta red es un sistema que ocupa todo el universo y
dentro de ella pueden identificarse, a grandes rasgos, cuatro componentes bdsicas:
grandes vacios, paredes, filamentos y ciimulos. Las estructuras mas prominentes
y definidas, después de los ctimulos, son los filamentos. Estos objetos son la clave
para entender como el material se transporta y se ensambla gradualmente hacia
las concentraciones de mayor densidad (halos).

El presente trabajo de tesis se centra en la identificacién, caracterizaciéon morfo-
l6gica y andlisis de las propiedades de los filamentos cosmolégicos como objetos
fisicos en si mismos. En la primera parte introducimos el algoritmo desarrollado
para la identificacion de filamentos en simulaciones numéricas. El mismo puede
ser aplicado sobre grandes volimenes de datos ya que utiliza los halos de materia
oscura como trazadores de la distribucién de masa. Este algoritmo se apoya en la
idea segtin la cual los filamentos son puentes de materia que conectan los picos de
alta densidad. Ademads 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
estdn inmersos los filamentos y los halos) con el objetivo de excluir los grandes
vacios. (ii) Utilizando los vecinos Voronoi de cada halo, se construye el MST res-
tringiéndose a las regiones definidas en el paso anterior. (iii) E1 MST es “podado”
de acuerdo a criterios fijados de modo tal de conservar las ramas dominantes y
descartar las secundarias que no contribuyen al patrén 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 simulacién cosmolégica, en la segun-
da parte del andlisis, realizamos diferentes estudios estadisticos caracterizando las
propiedades globales intrinsecas de los mismos, tales como longitud, masa, curva-
tura, etcétera. Por otra parte, utilizando técnicas de apilado (stacking) se analiz6 el
campo de densidad y velocidades de estas estructuras. Los resultados obtenidos
muestran un buen acuerdo con la visién general de la red césmica 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
observé que aquellos con mayor densidad lineal son més 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 restriccién en el campo
de velocidades, podemos medir la ubicacion 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 regién de particular interés porque estdn estrechamente
relacionados con el momento angular de los halos de materia oscura, asi como con
los procesos de formacién de galaxias.

Un aspecto muy importante que revelan las simulaciones cosmolégicas 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 asi también la ali-
neacién del momento angular y la forma de los halos con respecto a la direcciéon
de su filamento mds cercano. Para estudiar estadisticamente la orientacién utili-
zamos dos enfoques, el primero consiste en estimar la funcién de distribucién de
probabilidad del dngulo formado por el eje rotaciéon del halo (o los semiejes princi-
pales del tensor de forma) y la direccion del eje del filamento. El segundo enfoque
emplea una técnica estadisticamente mds robusta para medir la alineacién desa-
rrollada previamente por otros autores, la cual consiste en medir la funcién de
correlacion cruzada anisétropa, que discrimina entre la correlacién paralela & (r)
y perpendicular & (1) a una direcciéon dada. Brevemente, el computo consiste en
realizar conteos separados segtn si el dngulo subtendido entre el vector posicién
del par centro-trazador y una direccion privilegiada del centro dado (en nuestro
caso, la direccién del momento angular o la de los semiejes del tensor de forma)
sea mayor o menor a cierto dngulo limite. En sintesis, el exceso de probabilidad
medido a través de la funcién de correlacién cruzada cuantifica la alineacién o no
del momento angular (o tensor de forma) del centro dado con su entorno.

En el altimo capitulo identificamos filamentos cosmolégicos en el relevamiento
DR12 Sloan Digital Sky Survey (SDSS). Realizamos un estudio de las propiedades
de galaxias con respecto a su filamento anfitrion, tales como ntmero de galaxias,
colores, luminosidades, etc. Finalmente estos resultados se comparan con los obte-
nidos por otros identificadores de filamentos.



ABSTRACT

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 & (1) and perpendicular & (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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FUNDAMENTOS Y HERRAMIENTAS TEORICAS

En este capitulo, revisaremos algunos conceptos cosmolégicos fundamentales,
como asi también los aspectos bésicos de la formacién y evoluciéon de estructuras
en el universo. Estos conceptos son fundamentales para poder entender desde un
punto de vista teérico 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 césmica.

1.1 MARCO COSMOLOGICO HISTORICO

En 1912, Vesto Slipher fue el primero en observar el desplazamiento de las lineas
espectrales de una galaxia. Slipher encontré que la galaxia Andrémeda, 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 afios siguientes continu6é midien-
do cuidadosamente los espectros de otras “nebulosas” débiles y borrosas. Hacia
1914 tenia ya registradas 13 velocidades de esta clase de objetos astronémicos, y
hacia finales de 1921 otras 41. Salvo unos pocos casos, encontré 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 construia en el Monte Wilson (California, Estados Unidos) el
telescopio mds grande del mundo, para aquel entonces, con un espejo de 2,5 me-
tros de didmetro. El cual en 1923, Edwin Hubble utiliz6 para demostrar, mediante
el estudio de la relaciéon periodo-luminosidad de estrellas variables tipo Cefeidas,
que algunas estas nebulosas eran realmente otras galaxias semejantes a nuestra
Via Lactea.

No obstante, el descubrimiento que vivimos en un universo en expansién no lle-
garia sino hasta 1929 cuando el mismo Hubble publica su articulo 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 denominacién en inglés)
observado a partir de sus lineas espectrales (Hubble, 1929). El diagrama original
de Hubble (fig. 1) es uno de los descubrimientos més inesperados e importantes
de la fisica del siglo XX. Si el corrimiento hacia el rojo de las lineas espectrales es
interpretado como un desplazamiento doppler debido a la velocidad de recesién v
de las galaxias, entonces, aquella relacién puede ser escrita como v = Hp - d, donde
Hp es la denominada constante de Hubble. La explicacién més simple de esta ob-
servacion, es que el universo entero se estd expandiendo. Sin embargo, esta la idea
ya habia sido propuesta previamente por Georges Lemaitre, un fisico y sacerdote
catoélico belga, quien postulé una teoria coherente sobre la expansién césmica en la
misma década de 1920, antes de las conclusiones de Hubble. Lemaitre sugirié un
estado previo de alta densidad y temperatura que él describié como una .**plosién
primordial”, sentando asi las bases conceptuales del Big Bang y la expansién del
universo. Si bien el reconocimiento histérico a menudo se ha enfocado maés en los
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Figura 1.: Diagrama original de Hubble (Hubble, 1929).

trabajos de Hubble, la contribucién de Lemaitre es igualmente significativa, apor-
tando elementos esenciales para la comprensién contemporanea de la evolucién
del universo.

Las ecuaciones que describen dicha expansién pueden derivarse del formalismo
introducido por la teoria de la relatividad general considerando una métrica para
el espacio-tiempo en concordancia con el principio cosmolégico, éste tltimo esta-
blece que el universo que nos rodea, cuando se promedia sobre dngulos y escalas
suficientemente grandes, es homogéneo e isotrépico. La prueba mdas importante de
la validez del principio cosmolégico fue provista por la observacion de la radiacion
de fondo de microondas (CMB, por sus siglas en inglés), predicha tedricamente 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 compania Bell Telephone. La radiacién descripta en Penzias y Wilson (1965)
era isétropa 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 tiltimas mediciones fueron realizadas por
el satélite Planck (Planck Collaboration et al., 2011) que obtuvo mediciones del
fondo césmico con una resolucién 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 radiacién de fondo con diferencias del orden de AT/T ~ x 10~2 con
una temperatura media de T ~ 2,725 °K, correspondiéndose con una longitud de
onda caracteristica de 1,9 mm. El estudio detallado de tales fluctuaciones no solo
ha demostrado que la radiacién del CMB es altamente isétropa, lo cual representa
un argumento muy fuerte a favor del principio cosmolégico, 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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Figura 2.: Las anisotropias en el fondo césmico de microondas observadas por el satéli-
te Planck. Los diferentes colores representan las fluctuaciones en la temperatura,
siendo las méximas diferencias AT/T ~ 10~ 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 dia. E1 CMB representa la ima-
gen més antigua (cuando el universo tenia ~ 380 000 afios) que podemos obtener
del universo, ya que antes de esa época el universo era opaco a la radiacién. ©
ESA and the Planck Collaboration.

Hasta aqui un muy breve resumen sobre los comienzos de la cosmologia mo-
derna, junto con las ideas y mediciones que llevaron a formarnos la imagen actual
que tenemos del origen y la evolucion del universo. Introduciremos a continuacién
el modelo ACDM desde un punto més riguroso y con el formalismo matematico
correspondiente.

1.2 ECUACIONES DE CAMPO DE EINSTEIN Y EL UNIVERSO HOMOGENEO E
ISOTROPO

La cosmologia se enfoca en el estudio del origen y evolucién 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 accién
subatémico, mientras que las interacciones electromagnéticas no cumplen ningtin
rol en grandes escalas dado que la materia en promedio es eléctricamente neu-
tra. Entonces es necesario realizar una descripcién del universo en el marco de la
teoria de la relatividad general. Apoyado en el principio de equivalencia y en el
principio de covarianza general’, en 1915, Albert Einstein postula su famosa teoria
(Einstein, 1915), en la cual describe la gravitaciéon como el resultado de un espacio-
tiempo tetradimensional curvado por su propio contenido de materia y energia.
Las ecuaciones de campo de Einstein (ECE) pueden ser sintetizadas en la siguiente
ecuacion:

Guv =8nGTuy (1)

1 Este principio establece que todas las leyes de la fisica deben contar con la misma forma matematica

en todos los marcos de referencia.
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donde T, es el tensor de energia-momento que describe el contenido de la distri-
buciéon de materia y energia del universo y G, es el Tensor de Einstein el cual se
define de la siguiente manera:

1
Guv ERuv_EgpvR_/\gqu (2)

donde g, es el denominado tensor métrico, R = Rﬁ y Ry = Rﬁw son contrac-
ciones del tensor de Riemman RY _,, y se denominan escalar y tensor de curvatura
o de Ricci, respectivamente. La constante cosmolégica A fue introducida original-
mente por el mismo Einstein para crear un universo estacionario.

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

RY A = 0Tl — 0T + TR T —THL T, (3)

&K' VA oA VK

Los simbolos de Christoffel estdn construidos a partir de derivadas del tensor mé-
trico gu+ 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 g,., y por
ello, no es posible resolverlas para una métrica general. Por este motivo, se deben
realizar algunas hipétesis sobre la forma del tensor métrico g, para simplificar el
problema y asi encontrar las posibles soluciones.

Como se menciono anteriormente el modelo cosmolégico estindar mas acepta-
do en la actualidad tiene como hipétesis fundamental el denominado del principio
cosmolégico (véase seccién anterior), luego podemos expresar en coordenadas es-
féricas, un elemento de linea para la métrica Friedman-Lemaitre-Robertson-Walker
(FLRW) (Weinberg, 1972) como

dr?

2 _ 2 2

+17 (d0? + sin®0d¢?) (4)
donde se utilizaron unidades en las que la velocidad de la luz es igual a la unidad,
c = 1. Esta métrica queda esta establecida por dos cantidades: a(t), denominado
factor de escala, el cual determina la cinematica del universo, y K, la cual es una
constante que determina la curvatura espacial cuando a(t) =1.

6K
a?(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
topoldgicas de las hipersuperficies espaciales del universo.

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

™ = (p+p)utu’ +pgh” (6)

5
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donde p, p y ut son la densidad de energia, presién y la cuadrivelocidad del fluido,
respectivamente.

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

a Z_SWG _i_é_ﬁ )
a) T3 PT3T2 7
d 4nG A
a ——T(P+3P)+§ 8)

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

P ~ 8nG

p_>p+87tG

Con lo cual, las EF pueden expresarse como:

a\’> 816G K (1)
«) T3P &2
N 4
8 o) (12)
Analizando en detalle la ecuacién 11, encontramos que para K = —1, a%(t) se-

rd positiva siempre, tal que a(t) sigue creciendo indefinidamente con a(t) — t
cuando t — oo. Para K = 0, a2(t) se mantiene positiva, tal que a(t) crece indefi-
nidamente pero mas suavemente que t. Mientras que para K = +1, a%(t) se hara
cero cuando pa? alcance el valor de 3/(8nG), y dado que d es definida negativa,
a(t) comenzara a decrecer hasta eventualmente alcanzar el valor a = 0 en algin
tiempo finito en el futuro.

Las ECE contienen a la ecuaciéon de conservaciéon de la energia Tﬁv = 0 en
forma implicita. Por lo cual podemos hacer uso de esta ley, derivando la primera
de estas ecuaciones y combindndola con la segunda obtenemos una ecuacién para
la conservacién de la energia que toma la siguiente forma:

p+3-(p+p) =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 ecuacion de la conservacion de
la energia. Ademas para ello se debe especificar la ecuacién de estado del fluido,
esto es la relacion entre la presion y la densidad del mismo (p = p(p)). No obstante
antes de adentrarnos en la basqueda de estas soluciones, veamos algunos aspectos
desde un punto de vista cualitativo. Observemos la ecuaciéon 12, segtn esta, la
aceleracion d/a serd negativa mientras la cantidad p + 3p sea positiva. Ademads
debido que el factor de escala es creciente por definicién (a > 0) y a/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 céncava hacia abajo, y debe tocar el punto R(t;) =
0 en algtn tiempo finito t; en el pasado, se puede tomar este tiempo tal que
t; = 0. De forma que el tiempo presente t es el tiempo transcurrido desde esa
singularidad, y podria ser llamado la edad del universo. Supongamos ahora que
d(t) es nulo para 0 < t < to, entonces a(t) tendria una dependencia lineal con
el tiempo a(t) = a(tp)t/to, y de esta manera la edad del universo seria igual al
tiempo de Hubble definido como H51 = a(tg)/a(ty). Por otro lado, si d(t) es
negativa para 0 < t < tp, entonces, la edad del universo debe ser menor que el
tiempo de Hubble, ty < HO_1 . Consideremos ahora la ecuacién 13 y la reescribamos
de la siguiente manera

d
1o (pa’) = —3pa? (14)

esta ecuacién puede interpretarse de la siguiente manera, mientras la presién no
sea negativa, la densidad debe decrecer cuando a crece, al menos tan rapidamente
como a3,

En general nos interesan principalmente fluidos barotrépicos (i.e., su presion

proporcional a la densidad)
p=wp (15)

donde w es una constante independiente del tiempo que se utiliza para caracteri-
zar la ecuacién de estado. Por ejemplo, las particulas relativistas (e.g., radiacién)
tienen w = —i—%, las no relativistas denominadas “polvo”, como la materia que tiene
presion nula (estrellas y galaxias), tendrdn w = 0 y la constante cosmolégica, A,
tiene w = —1. Entonces, para este tipo de fluidos, la ecuacién de conservacién 13
implica que

P 304wd
0] a

= pox a 30+W (16)

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

3

Pm X a (17)

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

Pr X a? (18)

En este caso observamos que la densidad de energia de radiacién decae mas répi-
damente que la densidad de energia de materia, y esto es asi porque la densidad
numérica de fotones decae de la misma manera que la materia pero ademas los
fotones pierden energia proporcional a a~! a medida que su longitud de onda se
alarga.

La masa-energia total del universo estd compuesta por diferentes fluidos y cada
uno de ellos con una ecuacién de estado w; particular. Mientras que los diferentes
componentes no interactten entre si la ecuacién 15 es valida para cada componen-
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te. Si denotamos por pp; a la densidad actual de la i-ésima especie, entonces la
densidad total de energia del universo correspondiente a la época a(t), serd

N
Po,i
p= Z a(t)3(+wi) (19)

i=1

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

HZ =

a\? 816G «  po, K A
a) T3 LEmew @3 (20)
1=

donde H es el parametro de Hubble, la cual suele escribirse en funcién de h de
la siguiente manera H = 100 hkms~"Mpc~'. De la ecuacion anterior podemos
notar que en ausencia de dicha constante el universo serd plano (K = 0) cuando la
densidad total de energia Z-lN:] Po,i sea igual a la densidad critica p. dada por

pe = 3Hp =2,773 x 10""h?MMpc 3 (21)

CT8nG 7 ©

En términos de la densidad critica podemos definir el pardmetro de densidad
correspondiente a cada especie del universo

poi _ 871G
Qp; = —= = - 22
0,i P 3Hé Po,i ( )
si, ademads, definimos
A
QA =—5 2
g K
Qx = —, (24)
H
con todo ello podemos escribir la ecuacién 20 como
N
Z Qoi+0A+0x =1 (25)

i=1

En este caso, con constante cosmoldgica (O # 0), vemos que el universo serd

plano (Qk = 0) cuando
N

Z -QO,i + 05 =1 (26)

i=1
Los ultimos resultados del satélite Planck y el relevamiento Sloan Digital Sky
Survey (Planck Collaboration et al., 2013) muestran que el contenido de materia-
energia del universo estd balanceado segun los parametros Qy, = 0,0487 £ 0,0006,
Qam = 0,265 £0,006 y O = 0,692+0,010, y Qx = 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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tidumbre que se tiene al momento. Luego, podemos escribir la ecuacién para la
evolucion del factor de escala como

N
a? =H} | Y Qoila™ 3™ —1)+ Qa(a® 1) +1 (27)

i=1

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

Generalmente, escribimos la ecuacién 27 en términos del corrimiento al rojo z,
definiendo z = 0 en t = t( de forma que a = a(to)/(1+2):

H?%(z) = H3E?(2)
=H3 [Qm(1+2)° + Q) (1 +2)* + Qi (1 +2)? + QA (28)

1.3 FORMACION DE ESTRUCTURAS POR INESTABILIDAD GRAVITACIONAL: TEO-
RIA LINEAL

Después de resumir algunas propiedades sobre cémo evolucionan las ecuacio-
nes que rigen la expansién 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 6p/p << 1,
el tamafio de una sobredensidad crecia de manera proporcional al tiempo. Esto se
conoce como la teoria lineal de perturbaciones, que ofrece una descripciéon clara
y minuciosa de la evolucién temprana de estas alteraciones. Estas variaciones son
las precursoras de la formaciéon de galaxias y otras estructuras césmicas que ob-
servamos. A medida que algunas regiones alcanzan mayor densidad (5p/p ~ 1),
la aproximacioén lineal deja de ser efectiva, y se requiere un enfoque mds complejo
y no lineal para comprender su evolucién (ver modelo de colapso esférico; Gunn
y Gott, 1972).

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

ds? = Jup dx*dxP + hap dx*dxP (29)

Luego en la aproximacion lineal las perturbaciones a la métrica se asumen peque-
fias tal que heph*P << 1, ademds la escala de longitud de las perturbaciones
resulta siempre menor que la escala del Horizonte. De este modo, es vélido el
tratamiento Newtoniano de la perturbacion.

La base fundamental para la formacién 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, evolucionaran para dar
lugar a la formacién de estructuras. En adelante, nos abstendremos de indagar en
el origen de estas fluctuaciones iniciales, simplemente mencionando que las teorias
inflacionarias ofrecen ciertas explicaciones al respecto.

Las fluctuaciones en la densidad, necesarias para el comienzo del proceso de
formacién de estructuras, se generaron a partir de las fluctuaciones cuanticas en
un campo escalar denominado "inflatén", multiplicadas durante el proceso inflacio-
nario. A partir de ese momento, la evoluciéon de estas fluctuaciones iniciales esté
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determinada por la fuerza gravitatoria. La misma desempefia el papel crucial al
provocar que regiones con una mayor concentracion de materia (es decir, una fluc-
tuacién positiva de densidad) atraigan cada vez mds material de sus alrededores
mediante la acrecion gravitatoria. En consecuencia, las regiones circundantes a la
fluctuacién positiva pierden progresivamente material, generando asi una dismi-
nucién en la densidad, es decir, una fluctuacién negativa.

Si el camino libre medio de una particula es pequefio, la materia puede ser
tratada como un fluido perfecto, luego las ecuaciones Newtonianas que gobiernan
el movimiento de particulas no colisionales en un universo en expansiéon son las
ecuaciones hidrodindmicas. Entonces, escribiremos estas ecuaciones en términos
de X = ¥/a(t) (donde ¥ es la coordenada fisica y X es coordenada comévil?), v = ¥ —
H¥ = a(t)X (el campo de velocidades peculiares), ¢(%, t) (el potencial gravitacional
Newtoniano) y p(X, t) (la densidad de materia).

Dichas ecuaciones son las siguientes, la ecuacion de continuidad, que es basicamen-
te la ecuaciéon de conservacion de la masa,

0
S+ V- (p¥) =0 (30)
La ecuacién de movimiento o de Euler, que es sencillamente la segunda ley de Newton
aplicada al fluido,
ox o 1
a—i—(v-V)v-—pr—Vd) (31)

Y, finalmente, la ecuacién de Poisson para el campo gravitacional dada por la expre-
sion
V2 = 4nGp (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 pequefias perturbaciones en un fondo homogéneo, por lo tanto, pode-
mos escribir las cantidades fisicas como p — po + dp, V — Vo + &V, etc. Por el
momento solo nos interesaran fluctuaciones lineales de modo que las cantidades
b sean suficientemente pequefias y podremos despreciar términos cuadraticos en
dichas variables. Luego, realizando la expansién 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 po, Vo, etc. y otro para el sistema de
las cantidades perturbadas dp, 5V, etc. El sistema para estas tltimas pueden ser
expresados de la siguiente manera:

35

a—t"+3H5p+H>z.vsp+pov-5vzo (33)
05V o V2

3t + H6V+HX- VoV = —p—VSp —Vop (34)
0

V28 = 4nGsp (35)

2 Este sistema de coordenadas coméviles X, s6lo depende de la distribucién espacial relativa de los

objetos y no se modifica por la expansién del universo, de manera que una distancia comévil deom =
|IX]], es aquella que permanece constante si el movimiento de los objetos es tinicamente debido al flujo
de Hubble.
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donde hemos introducido la expansién del universo, Vv = XH, y ademas se utilizo
la relacién de conservacién de la entropia

op op 2
sp=(—) & =) sp=v25 6
p <6S>p S+<ap>s p=vidp (36)

El sistema de ecuaciones para las cantidades perturbadas que hemos obtenido
es lineal y, en principio, puede ser resuelto analiticamente. Por lo cual se suponen
que la soluciones son del tipo 8p = py (t)exp(ilz -X/a), 6V = (t)exp(ilz -X/a), etc.,
es decir que podemos escribir todas las cantidades como una superposicién de
ondas. Sustituyendo estas expresiones en las ecuaciones 30, 31 y 32 obtenemos el
siguiente conjunto de ecuaciones:

dpy Por
at +3Hp1—|—1ak-v1 =0 (37)
dvy L p1 (VP a?\ -
— 4+ H — | =2 —-4nG—= | k=0 8
dt+ v1—|—1a<po mG: 7 (38)
a2
$1+4nG. 701 =0 (39)

Para poder resolver este conjunto de ecuaciones es conveniente elegir el sistema de
coordenadas, de tal forma que la propagaciéon de la fluctuacion sea en la direccion
de uno de los ejes. Para hacer esto, descomponemos el vector Vi = AK + V5, donde
¥, es un vector perpendicular al vector de propagacién de onda por lo tanto k- v, =
0. En términos del vector Vi, las ecuaciones 37 y 38 se transforman en

dpy .Po, 2
— +3Hp; +i—k“A=
m 3Hp1 +1 0 (40)
dA i [v?2 a?
— 4+HA+ — | =2 —4nG— =
¢ <p0 Gk2> p1 =0 (41)

— 4+ Hv, =0 (42)

cuya solucién es v, = V/a. Esto implica que los modos perpendiculares al vector
de onda se eliminan con

la expansién del universo, cuando a crece. Si usamos el hecho que po ~ a3,y
combinamos las ecuaciones 40 y 41 obtenemos la siguiente ecuacién diferencial de
segundo orden para el contraste de densidad definido como & = p1/po.

d2s dd k2
qz Mgt (vgaz —47tGp0> §=0 (43)

Esta dltima ecuacién es lineal en § y resulta fundamental en el entendimiento de
la evolucion de las fluctuaciones primordiales. La solucién mds general puede ser
expresada en términos de dos modos:

5(X,1) = 5(X)D-4 (t) + 8(X)D_(t) (44)
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donde D, y D_ representan los modos creciente y decreciente de la perturbacién.
En general nos preocuparemos del modo creciente de la perturbacién y, por lo
tanto, en el régimen lineal la evolucién de las perturbaciones puede escribirse

D(t)

3(X,t) =6(X,t = OJM (45)

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

(46)

5 J“ da’
2

Pl =390 | am@)?

Veamos a continuacién algunos ejemplos particulares. Consideremos un univer-
so plano dominado por materia denominado comtinmente universo de Einstein-de
Sitter. La solucion de las EF es a ~ t2/3, p~ 2, vg =0y por tanto H = 2t/3. En-
tonces la ecuacion 40 se transforma en

d?s 41ds 21

a F3ra 30 47
Esta ecuacion admite dos soluciones como ley de potencia linealmente indepen-
dientes 8(X,t) = D4(t)d(X) donde D (t) o a(t) es el modo creciente, que crece
proporcionalmente a la expansién del universo, y D_ o« t~' es el modo decrecien-
te, que desaparece conforme avanza el tiempo. Si imponemos condiciones iniciales
de tal modo que la fluctuacién evolucione a partir de un estado de reposo, esto es,

pedimos que & = 87 y &7 = 0 en t = t1, la forma final de 5 es una superposicién
de los modos creciente y decreciente:
3. /t\? 2. e\
D(t)==01 | — =01 | — 8
(t) 51<t]) +51<t]> (48)

Analogamente podemos ver que sucede en un universo dominado por radiacién.
En este caso, p = 1/3p, a ~ t/2, p~t2, v% = 1/3, con lo que la ecuacién para el
contraste de densidad 47 se transforma en

25 1ds (A, 31
d9+tm+(tk‘s@>5—° (49)

donde A es una constante. Esta ecuacién 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 radiacién, se espera
que cualquier acumulacién de materia se disipe debido a la interaccién entre la
radiacién y las particulas. Este resultado nos indica que, para que las fluctuaciones
crezcan y formen las estructuras césmicas, solo pueden hacerlo durante la época
en la que la materia domina. Durante el periodo de predominio de la radiacién,
no existen oportunidades para que las fluctuaciones se configuren y se desarrollen.
Sin embargo, en un andlisis relativista del problema, se demuestra la existencia de
un tipo de perturbaciones que pueden expandirse durante la era de dominio de
la radiacion. Estas fluctuaciones son aquellas que poseen un tamarfio inicial mayor
que la regién con la cual estdn en contacto causal.
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1.4 CRECIMIENTO NO LINEAL DE LAS PERTURBACIONES DE DENSIDAD

Hemos visto en la seccién anterior la descripcién de la evolucién lineal de las
perturbaciones del campo de densidad. Ese enfoque deja de ser vélido cuando
el contraste de densidad de la perturbaciéon se hace lo suficientemente grande
(6 >> 1) e ingresa en el estadio del régimen no lineal. Veremos en esta seccién
como describir esta etapa de la evolucion.

1.4.1 La aproximacién de Zel dovich

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

Seguin este modelo podemos escribir la posicién (t) de una particula de la
siguiente manera:

7(d,t) = a(t)§ - b(t)f(q) (50)
donde a(t) es el factor de expansion del universo, ¢ es la coordenada comévil
inicial de la particula, y b(t) es una funcién que escala el campo de velocidades
f(q) inicial de la particula. Bajo la hipétesis de que el campo de velocidades es
irrotacional 3, este puede ser escrito como el gradiente de un potencial, f(q) =
—V®(q). Las coordenadas 'y q son denominadas posicion Euleriana y Lagrangiana,
respectivamente.

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

p(T, t)dr = p(t)dq (51)

Ademas esta ecuacion puede ser reescrita de la siguiente manera:

a?]_] (52)

¥,t) =p(t —
p(T,t) =p(t) ] {aq
donde ] [07/0(] es el determinante del Jacobiano del tensor de deformacién. Con-
secuentemente, la expresion para la distribucién de densidad es:

o p(t)
O [0 ) (- 208) (-] )

donde o« > B > vy son los autovalores del tensor de deformaciéon. Esta ecuaciéon
nos muestra las dos particularidades principales de la AZ. Primero, la densidad
se vuelve infinita cuando b(t)ax =1, b(t)3 = 1 0 b(t)y = 1. Segundo, en general,
todos los autovalores serdn diferentes y, por lo tanto, el colapso sera anisétropo,
por otra parte el colapso comenzard primero a lo largo del eje definido por el

autovalor més grande.

Esta es una suposicién razonable dado que cualquier rotacién en el campo de velocidad inicial
serd borroneada por la expansiéon al menos antes de que las 6rbitas de las particulas comiencen a
cruzarse.

13
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En general, dichos autovalores pueden ser positivos o negativos. Luego, si solo
uno de ellos es positivo, digamos «, mientras que los otros dos (3 y y) son nega-
tivos, el colapso serd primeramente en la direccién correspondiente al autovalor
« hasta alcanzar el punto donde se cumpla b(t)x = 1. De este modo, la evolu-
cién gravitatoria de la perturbacién acentda 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 evolucion dara lugar a una
estructura conocida con el nombre de filamento, y el cual tipicamente se forma en
la interseccion de dos de estos “panqueques”. Finalmente, si todos los autovalores
son positivos, se formaran estructuras de dimensién nula (nodo o halo), las cuales
se encontrardn principalmente localizadas en la interseccién de dos filamentos.

En terminos rigurosos, la AZ ha demostrddo ser lo suficientemente precisa para
describir la evolucion 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 particulas, momento conocido como shell-crossing.
Recordemos ademds que este enfoque deja de ser valido cuando el contraste de
densidad de la perturbacién se hace lo suficientemente grande (5 >> 1) e ingresa-
mos decididamente en el estadio del régimen no lineal de las perturbaciones.

1.5 BREVE HISTORIA DE LA RED cOSMICA

Los primeros intentos de mapear la distribucién 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 distribucién 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 vacias (llamados co-
munmente voids, Kirshner et al., 1981). Los estudios preliminares sugirieron que
el universo en grandes escalas podria describirse como un sistema celular (Joeveer,
Einasto y Tago, 1978) o una red c6smica (Bond, Kofman y Pogosyan, 1996).

De acuerdo con el modelo cosmolégico estdndar, todos estos fenémenos 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 tedricas,
la evolucién posterior (altamente no lineal) no puede ser descripta analiticamente.
No obstante, el colapso de las fluctuaciones y la formacién jerdrquica 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
simulacion de N-cuerpos (32° particulas) de un modelo Hot Dark Matter (HDM),
haciendo uso de una malla regular mediante una técnica Cloud-in-Cell (CIC). La
identificacién revelé que los halos de materia oscura estaban unidos por la red
de filamentos que abarcaba toda la simulacién de 150h*1Mpc de lado. Ademas,
Klypin y Shandarin, 1983 sugirieron que las paredes deben ser considerablemente
menos densas que los filamentos, ya que no se detectaron en la simulacién. Estos
resultados fueron confirmados rdpidamente por Centrella y Melott, 1983 y Frenk,
White y Davis, 1983. Cabe sefialar que Centrella y Melott, 1983, utilizaron una si-
mulacién con una malla similar pero con 27 veces més particulas, consiguiendo



1.5 BREVE HISTORIA DE LA RED cOSMICA

identificar paredes con una sobredensidad de 4 = p/p = 2, donde p y p son la
densidad local y la densidad media de la simulacién respectivamente.

Desde su descubrimiento y estos primeros estudios relacionados con la geo-
metria y la topologia de las estructuras a gran escala, se han realizado grandes
avances en pos de comprender la naturaleza de la red césmica. En la actualidad,
los catdlogos 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), ademds los tamafios de las simulacio-
nes cosmoldgicas modernas como Millennium Springel et al. (2005), IllustrisTNG
(Marinacci et al., 2018), y Q-Continuum Heitmann et al. (2015) se han incrementa-
do en més de un millén de veces.

Por otro lado, la cantidad de métodos para identificar estructuras también ha
crecido enormemente de la mano de los grandes voltiimenes de datos, desde prac-
ticamente un tnico método para la identificacion de estructuras 4 a varias docenas
de sofisticadas técnicas matematicas 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 univoca
es un problema dificil. Esto se debe al amplio rango de densidades que abarcan
las estructuras que conforman esta red césmica, como asi también el limite difu-
so que existe entre ellas, que incluso hacen que sus definiciones dependan si la
identificacion esta dirigida a datos simulados u observaciones.

Hoy en dia, es de gran interés en la comunidad impulsar medidas cuantitati-
vas para caracterizar la red césmica, las mismas buscan proporcionar informaciéon
sobre la dindmica de la formacién de estructuras gravitacionales, el modelo cos-
molégico, la naturaleza de la materia oscura y, la formacién y evolucién de las
galaxias. Dado que la evolucién, topologia y dindmica de la red c6smica depende
directamente de la gravedad y la naturaleza de la materia y energia oscura, cada
uno los elementos constitutivos de la misma, (halos, filamentos, paredes y voids)
guardaran huellas de la fisica subyacente.

Un ejemplo claro que la “telarafia” césmica es una importante fuente de infor-
macién del modelo cosmolégico implicito, lo ofrecen las regiones subdensas de
la estructura en gran escala, ellas constituyen uno de los mejores laboratorios cos-
molégicos (Correa et al., 2019) para medidas de energia oscura, como asi también
pruebas de gravedad modificada y nuevas teorias de relatividad general. Su estruc-
tura y forma, asf como la alineacién mutua, son el reflejo directo de la accién de
la energia 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 desafios en la cosmologia. Debido a que
la medicion de los pardmetros cosmoldgicos 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 caracteristica de la red césmica, en particular,
los filamentos aparecen como potenciales medios para explotar medidas de la es-
tructura y dindmica de la red césmica (por ejemplo, Ho et al., 2018; Naidoo et al.,
2020).

El algortimo Amigos-de-Amigos (Friends of Friends, FoF) se utilizé para los estudios topoldgicos e
identificacién de cimulos 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 COSMOLOGICOS

Los filamentos cosmoldgicos 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 mds altas). A su vez, multiples investigaciones han esta-
blecido que los filamentos cosmoldgicos son estructuras cruciales para la dindmica
y propiedades tanto del gas como las galaxias por igual (por ejemplo, Codis et al.,
2012). Por lo cual su estudio y caracterizacién resulta muy importante.

Las simulaciones cosmoldgicas revelan el papel de los filamentos sobre su en-
torno y su influencia sobre la orientacién del momento angular y la forma de los
halos de materia oscura a gran escala (Aragon-Calvo y Yang, 2014; Aragén-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 intrinsecas entre la orientacion y/o forma de las galaxias y
la direccién de los filamentos cercanos. Zhang et al. (2013) estudiaron la alineacién
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 estdn alineados preferentemente a lo largo de la
direccién 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 alineaciéon de las galaxias espirales/elipticas, encontrando
que los ejes menores de las galaxias elipticas tienden a estar preferentemente per-
pendiculares a la direccién del filamento mds préximo, 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 organizacién
espacial fundamental de las galaxias. Joeveer, Einasto y Tago (1978) encontraron
que los grupos y los ciimulos de galaxias del supercimulo de Perseus-Piscis con-
forman una cadena larga con una distancia caracteristica entre cimulos/grupos de
~ 8h~"Mpc. Este resultado fue confirmado por Tempel et al., 2014a, quienes estu-
diaron la distribucién 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 patrén regular a lo largo del eje de los filamentos con una distancia mutua
alrededor de 7h~"Mpc. Un hallazgo mads reciente, se encontré que alrededor de
nuestra galaxia y M31, las galaxias satélites tendrian una distribucién aplanada.
Indicando que tal orientacién podria 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 aproximacién 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 césmica (Hahn, An-
gulo y Abel, 2015a; Kraljic et al., 2018). Las regiones filamentosas son el escenario
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principal de fendmenos astrofisicos tinicos, diversos estudios sugieren que los fila-
mentos actiian como “canales” 6 “autopistas” de galaxias y gas hacia las regiones
en formacién (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 visién, sustentada principalmente por
simulaciones, estd 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 més satélites que aquellos que estdn fuera de
estas estructuras. Posteriormente a este trabajo, Tempel et al., 2015 exploraron la
alineacién de las galaxias satélites con respecto a los filamentos, encontrando que
las satélites tienden a alinearse con ellos. Estos autores sugieren que la sefial de
alineaciéon puede ser una consecuencia de como las galaxias satélites se acretan a
lo largo de la direccién de los filamentos. Diferentes trabajos muestran que los fila-
mentos juegan un rol similar en las propiedades de las galaxias como lo hacen los
cimulos, aunque en menor grado. Las galaxias cercanas a los filamentos son mas
rojas (Kraljic et al., 2018; Laigle et al., 2018), elipticas (Kuutma, Tamm y Tempel,
2017), con mayor metalicidad (Darvish et al., 2015), mds masivas (Malavasi et al.,
2017) y con mayor probabilidad de haber frenado su formacion estelar (Alpaslan
et al., 2016; Winkel et al., 2021) que sus contrapartes a igual masa estelar a ma-
yores distancias de los filamentos. Martinez, Muriel y Coenda (2016) encuentran
que las galaxias en los filamentos tienen una tasa de formacion estelar especifica
mas baja que las galaxias que caen hacia cimulos/grupos (infall). Salerno, Marti-
nez y Muriel (2019) estudia la fraccion de galaxias apagadas (galaxy quenching) en
funcién de la masa estelar en diferentes entornos a alto redshift, encontrando en
particular, que las galaxias en el entorno de los filamentos estin més apagadas que
aquellas en infall isotrépico hacia los grupos, estos resultados estan 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
cumulo, afectando la evolucién y propiedades de las mismas mediante diversos
mecanismos, induciendo un apagado de las galaxias antes que ingresen al entorno
del camulo (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 cimulos, para las internas
parece ser lo opuesto. Se ha encontrado que los filamentos alimentan el interior de
los ctimulos con gas frio que resiste la presiéon del medio intracimulo (Rost et al.,
2021; Vurm et al., 2023). Mientras que Kotecha et al., 2022 encontraron evidencia
de que los filamentos podrian proteger en cierta medida a las galaxias del entorno
intracimulo mas hostil al ingresar al cimulo. Este efecto protector se deberia a
flujos de gas maés frios y colimados ubicados en el niicleo de dichos filamentos.
En este escenario, en el cual el gas sigue los gradientes de la distribucién de la
materia oscura no colisional, comprimiéndose y transportdndose 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
camulos, se ha propuesto que los filamentos alberguen una significativa fraccién
de una componente particular de gas con temperaturas de entre 10° a 10K, cono-
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cida como medio intergalactico caliente-cdlido 6 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 més dificil 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 desafio
mediante mediciones en pares individuales de cimulos 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 esté en los filamentos, representando asi
un importante trazador observacional de la red césmica por lo cual una mejor
comprensioén de su distribucién espacial podria ayudar a mejorar la detecciéon de
filamentos en futuros estudios observacionales.

En este contexto, la detecciéon de filamentos tiene un rol fundamental para la
realizaciéon de estos estudios. No obstante, la misma representa un gran desafio
debido a la complejidad de las interconexiones entre las estructuras, como asi
también el amplio rango de densidades que abarcan. Sumado a esto, tampoco
se cuenta en la literatura con una definicién univoca 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 identificacién como
fue mencionado en la seccién anterior. Siguiendo una linea histérica, los primeros
métodos desarrollados para la extraccién de filamentos se basaban en técnicas de
grafos y técnicas de percolacion (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 inspeccién visual (Akamatsu et al., 2017; Colberg, Krughoff
y Connolly, 2005; Pimbblet y Drinkwater, 2004), Mientras que algunos modelan el
patrén filamentoso mediante una configuracion de cilindros interconectados con
una distribucién de probabilidad modelada (Bisous model, Stoica, Martinez y Saar,
2010; Tempel et al., 2014b). Incluso existen algoritmos que extraen filamentos me-
diante la identificacién 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 ¢. Ademas del calculo del cam-
po de densidad, DisPerSE utiliza conceptos topolédgicos de la teoria Morse para
la identificacién de estructuras. Este método ha sido implementado exitosamente
en simulaciones cosmoldgicas y catdlogos observacionales (Sousbie, Pichon y Ka-

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 relacioén bien definida entre las energias potencial V y cinética K
del mismo en el estado de equilibrio, mediante la ecuacién V = —2K.

Un punto de ensilladura es un punto en una superficie o funcién donde las derivadas en direccio-
nes ortogonales son todas nulas (un punto critico o estacionario), pero el mismo no constituye un
extremo local. Intuitivamente podriamos imaginarnos que la cima de una montafia constituye un
maximo, un paso representa un punto de ensilladura y el fondo del valle es un minimo.
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wahara, 2011). El mérito de DisPerSE no solo radica en la deteccién de filamentos
cosmolégicos sino que también puede identificar otras componentes de la red cos-
mica como paredes y voids, pero en la préctica, el algoritmo resulta mds exitoso
para la identificacién de filamentos. Si bien este algoritmo es uno de los més ro-
bustos y confiables en la literatura, no escapa a problemas en la implementacion.
Por ejemplo, el campo de densidad calculado por este método a veces produce
efectos no deseados como la generaciéon de maximos secundarios, los cuales afec-
tan la identificacion introduciendo filamentos espurios. Ademds estos maximos
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 (Gonzalez y Padilla, 2010; Martinez, Muriel y Coenda, 2016).

También existen algoritmos que intentan capturar la naturaleza multiescala de la
red césmica (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 ttiles para
estudiar propiedades relacionadas con los halos de materia oscura como su fun-
cién 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) consigui6 identificar filamentos individuales
tanto en simulaciones de N—cuerpos como en datos observacionales.

La mayoria de los andlisis anteriores, sin embargo ignoran la informacién dina-
mica del campo de velocidad. Esto es debido a que una ventaja de los métodos
basados en coordenadas de particulas, ya sea en cuadriculas estructuradas como
en aquellas no lo son, es su aplicabilidad a los catalogos 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-
légicas proporcionan una informacién dindmica completa en un espacio de fase
de seis dimensiones. Esta informacion adicional es muy valiosa ya que brinda la
oportunidad de comprender més profundamente las componentes de la red cds-
mica y desarrollar mejores teorias sobre su evolucion. En un intento de utilizar
esta informacién y motivados por el “plegamiento” del espacio de fase (entiénda-
se por “plegamiento” al cruce de trayectorias de particulas o shell-crossing) durante
el colapso anisotrépico de estructuras, Falck, Neyrinck y Szalay (2012) propuso un
método al cual denominé ORIGAMI, este intenta asociar las particulas a estruc-
turas en funcién del ntiimero de ejes a lo largo de los cuales se ha producido un
cruce de trajectorias. De esta manera, las particulas 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 conclusién, 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 describi6 anteriormente los diferentes algoritmos de bus-
queda de filamentos se basan en distintas definiciones implicitas de estos objetos.
Aungque los diferentes enfoques intentan mejorar la identificacién de estructuras,
persisten desafios en la sensibilidad, precision y adaptabilidad, asi como la robus-
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tez frente al ruido de los datos astronémicos. Por otra parte, la creciente cantidad
de datos presenta desafio 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 méas grandes, lo cual serfa fundamental para garantizar que el
identificador sea ttil en el analisis de datos astronémicos actuales y futuros.

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

Inspeccién visual

Grafos y técnicas
de percolaciéon

Métodos
hessianos

Skeleton

Métodos
Multiscale

Métodos
estocasticos

Métodos en el es-
pacio de fase

Drinkwater
Krughoff

Pimbblet vy
(2004), Colberg,
y Connolly (2005)

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

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

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

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

Stoica, Martinez y Saar

(2010), Tempel et al. (2014b)

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

Clasificaciéon e identificacion
heuristica de filamentos

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

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

Utiliza conceptos topologi-
cos, Teoria Morse. Posee una
implementaciéon rigurosa y
motivada matematicamente.

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

Permite recuperar las caracte-
risticas geométricas y topolo-
gicas del campo de densidad
subyacente a partir nube de
puntos basados en una fun-
cién de distancia.

Recuperan la informacién di-
ndmica completa proporcio-
nando valiosas contribucio-
nes a comprensién de la es-
tructura cosmica.

1.7 SIMULACIONES Y CATALOGOS OBSERVACIONALES

En astronomia, a diferencia de la mayoria de las disciplinas, es imposible tener

un laboratorio donde se puedan realizar experimentos. Esta ciencia s6lo observa

el universo, desde nuestro lugar, la Tierra, realiza hipétesis 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 fendmeno puede observarse y subsecuentemente ser
descripto de acuerdo a las leyes de la fisica conocidas de la época. Mientras que
otras veces, se debe inferir el conocimiento a partir de observaciones indirectas
y/o simulaciones numéricas.

Para nuestra drea de la estructura en gran escala del universo, las simulaciones
numéricas constituyen una herramienta indispensable para la compresién de dife-
rentes fendmenos. Las mismas nos ayudan a obtener una realizacién del universo a
partir de ciertas condiciones iniciales y las leyes establecidas de acuerdo a nuestro
conocimiento sobre el mismo. La principal caracteristica debe ser la de reproducir
correctamente la fisica que se intentan simular. A través de dichas simulaciones
podemos validar el modelo cosmolégico y las relaciones entre los procesos de
formacién de las estructuras y la distribucién de materia observada en la estruc-
tura en gran escala del universo (Springel, 2012). Ademas, nos sirve de guia 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 tamafio es de algunas centenas de Megaparsecs. Por ello,
a lo largo de esta tesis nos centraremos en este tipo de simulaciones, denomina-
das cosmolégicas, y particularmente trabajaremos con simulaciones donde solo se
tienen en cuenta las interaccidnes gravitatorias. En el tipo de simulaciones que uti-
lizaremos, la distribucién de materia es representada por un conjunto discreto de
particulas encargadas de transportar la informacién correspondiente a la porcién
del universo que les toque representar, de manera que partiendo de una condicién
inicial, en cada paso temporal se resuelven las ecuaciones de movimiento de cada
particula, las cuales no son lineales, y dependen del potencial gravitatorio origina-
do por todas las demds. Este cdlculo resulta ser demasiado costoso para grandes
cantidades de particulas, por lo cual se utilizan diferentes métodos para resolver-
los de manera eficiente. Uno de los mads sencillos es el llamado particle-mesh (PM),
en el cual el sistema de particulas 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 namero 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 contintia iterativamen-
te, recalculando el potencial gravitatorio con cada nueva distribucién de particulas.
La ausencia de un tamafio por parte de las particulas que representan la distribu-
cién 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 angulos muy
grandes, debido a que las fuerzas que se ejercen mutuamente podrian crecer in-
definidamente a medida que se acercan. Para prevenir este tipo de colisiones es
necesario suavizar la interaccion gravitatoria a distancias cortas. Esto se consigue
simplemente reemplazando el factor 1/ 2 por 1/ (s’4+1%)enla expresion 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 pequefios.

Si bien las simulaciones numéricas brindan una gran cantidad de informacén
tanto espacial como temporal, estas carecerian de valor si no tuviésemos infor-
macién real con la cual comparar. En nuestro caso estos datos provienen de los
grandes catdlogos de galaxias. Un “catdlogo astronémico” es una base de datos de
objetos celestes que puede contener informacién de diverso tipo, como por ejem-
plo posiciones angulares, redshift, magnitudes o colores. Las galaxias representan
el principal indicador de la distribucién 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 distribucién tri-
dimensional de estos objetos es necesario utilizar espectroscopia para medir el
corrimiento al rojo de la galaxia y derivar su distancia usando la Ley de Hub-
ble. La obtencién de un espectro requiere un tiempo de observacién mayor que
el necesario para determinar las propiedades fotométricas del objeto, sin embargo
los importantes avances impulsados por los grandes relevamientos incrementaron
considerablemente el volimen de datos espectroscépicos disponibles.

En 1977, un equipo dirigido por Margaret Geller y John Huchra comenzaron
un proyecto que se convertiria en lo que hoy se conoce como el “CfA Redshift Sur-
vey”. Este fue uno de los proyectos pioneros dedicado a observaciéon de galaxias
para determinar posicion en el espacio tridimensional, registrar posiciénes y corri-
mientos al rojo. En 1982, el equipo publicé los primeros resultados del proyecto,
a ese momento habian medido las posiciones angulares y redshifts de unas 1100
galaxias en total. Algunos desplazamientos al rojo alcanzaban los 15000km/s para
las galaxias mds distantes. A pesar del bajo numero de objetos, los resultados ya
mostraban una incipiente red de filamentos rodeada por grandes regiones précti-
camente desprovistas de galaxias, a los cuales se denomino “vacios”. Un segundo
relevamiento aun mas grande se inici6 en 1985 y continué hasta 1995. El mismo
finalmente midi6 posiciones y redshift de unas 18000 galaxias, diez veces mds gran-
de que el relevamiento inicial. Vale destacar que aunque las posiciones angulares
de varios objetos podian ser extraidas simultdneamente, el redshift de cada galaxia
tuvo que obtenerse individualmente usando un espectrégrafo 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 concentraciéon de galaxias que se ex-
tiende desde una ascension 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 x 250 x 30 millones de afios luz de tamafio, por mucho la estructura césmica
mas grande conocida hasta ese momento. Al objeto se le dio el nombre de “Gran
Muralla CfA2” (Geller y Huchra, 1989), constituyendose en una evidencia mas de
que la distribucién de galaxias esta lejos de ser uniforme.

En la actualidad uno de los relevamientos més importantes es el Sloan Digital
Sky Server (SDSS), sobre este catdlogo nos enfocararemos el tltimo capitulo de
esta tesis. Brevemente, el SSDS cuenta con datos fotométricos en cinco filtros (u, g,
1, i, z) y datos espectroscopicos de galaxias con magnitudes aparentes en el rojo
Tiim < 17,77 cubriendo aproximadamente un cuarto del cielo, ello resulta en un
catdlogo con mas de un millén de objetos con redshifts medidos.
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2.1 INTRODUCCION

Uno de los principales objetivos de este trabajo es desarrollar un algoritmo capaz
de detectar filamentos utilizando técnicas simples, ademas de poseer la versatili-
dad para aplicarse tanto a simulaciones numéricas cosmolédgicas como a grandes
catdlogos de galaxias. En este capitulo, presentamos una herramienta para la de-
teccion automaética de filamentos cosmoldgicos a la que hemos llamado “Semita”.
' En la primera parte de esta seccién, profundizaremos en algunos conceptos bési-
cos en los que se fundamenta la técnica de identificacion. Luego, se abordaran los
distintos pasos del método.

2.2 RUDIMENTOS DE LA IDENTIFICACION

Para abordar el tema de la deteccidon de filamentos, es esencial introducir una
serie de herramientas tedricas y practicas. Hemos desarrollado un método de iden-
tificacion de filamentos basado en un enfoque sencillo, que utiliza técnicas de per-
colacién y teorfa de grafos, incluyendo el algoritmo “amigos de amigos” (friends
of friends, FoF), teselaciones de Voronoi y el “drbol recubridor minimo” (minimal
spanning tree, MST). Estas técnicas se describirdn detalladamente en las secciones
subsiguientes.

Es importante destacar que estas herramientas estdn disefiadas para analizar
distribuciones espaciales de puntos o “particulas”. Por lo tanto, son directamente
aplicables a simulaciones numéricas de sistemas de N-cuerpos. Sin embargo, como
exploraremos mds adelante en esta tesis (capitulo 5), estas técnicas pueden ser
adaptadas con ligeras modificaciones para analizar catdlogos de galaxias.

2.2.1 Friends-of-friends algorithm

El primer paso de nuestro método consiste en aplicar el algoritmo de percolacién
FoF (Audit, Teyssier y Alimi, 1997; Davis et al., 1985; Lacey y Cole, 1993). Esta
técnica radica en encontrar todos los pares de puntos (particulas o galaxias segiin
sea el caso) que se encuentren separadas por una distancia | menor que una dada
fraccién b de la separaciéon media, o sea 1 = b/+/n, donde n es la densidad media
de puntos. Esta distancia caracteristica es denominada longitud de percolacién o
enlace.

El método comienza en una particula 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 parti-
culas ligadas definen un grupo FoF. Este proceso se repite partiendo la siguiente

del latin: sendero o camino
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particula no visitada hasta que ya no queden puntos por recorrer. Este simple pro-
cedimiento geométrico no involucra densidades, sin embargo como resultado de
la identificacion se obtienen que todos los puntos cuya densidad numérica esta por
encima de el valor Ny in = ﬁ se hallan en un grupo.

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

Ventajas:

» Produce una catdlogo de grupos tinico para el valor de b dado.

= Los catdlogos construidos satisfacen una condicién 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 catdlogo construido con una
longitud de enlace mayor.

= El método no hace ninguna suposicion a priori sobre la forma de los halos.
Desventajas:

= Debido a que el método solo utiliza criterios espaciales para determinar los
grupos, cuando la intencién 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 particulas, las cuales
verdaderamente no se hallan ligadas gravitacionalmente a ninguna de las
estructuras.

2.2.2 Teselacion de Voronoi

La teselacién de Voronoi (Voronoi, 1908) debe su nombre al matematico 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 teselacion de Voronoi divide el espacio en celdas
alrededor de un conjunto de centros, asignando a cada centro una regiéon que
consiste en los puntos més cercanos a ese centro en comparacioén con cualquier
otro. Esta técnica no paramétrica puede emplearse para estimar la densidad local
de la distribucién de puntos.

Ahora bien formalmente la teselacién puede definirse de la siguiente manera,
asumiendo una distribucién finita de puntos generadores, una celda o regién Vo-
ronoi IT; asociada al punto generador ; € P en R¢ es definida por el siguiente
conjunto de puntos x en el espacio:

donde d(z,y) es la distancia euclidea entre x e y. En otras palabras, una celda IT;
es el conjunto de puntos que estd mas cerca del punto z; que del punto xj, con
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j # 1. Notemos que cada celda TT; es la interseccién de semiplanos perpendiculares
a cada uno de los segmentos que unen x; con cada uno de los otros x;.

Las celdas Voronoi en tres dimensiones son poliedros convexos con un volumen
finito. Cuanto mayor sea la densidad en una regién, mds pequefas seran las celdas
Voronoi individuales. Por lo tanto, es intuitivo definir la densidad local de un
punto como el reciproco del volumen (o 4rea en dos dimensiones) de la celda
Voronoi asociada a dicho punto. A continuacién se enumeran algunas propiedades
de la teselacién de Voronoi, recordemos antes que TI; representa regién Voronoi
asociada a un punto generador x; en R4 perteneciente al conjunto generador P
(xi € P)

= Propiedad 1: La teselacién de Voronoi de un determinado conjunto de puntos
P es tnica.

» Propiedad 2: Dada una celda de Voronoi TT, el punto més cercano de P
a un punto x; se encuentra entre los vecinos Voronoi de ;. Es decir, que el
punto més cercano a x; es uno de los puntos vecinos cuyas celdas de Voronoi
comparten un lado.

= Propiedad 3: Dada una teselacion de Voronoi de un conjunto de puntos P y
un punto de prueba g; ¢ P. Si el punto x; asociado a una celda de Voronoi
I, es el punto més cercano de P a gi. Entonces g; € TT;.

» Propiedad 4: Cuando el nimero de puntos generadores en R¢ es lo suficien-
temente grande, el nimero promedio de lados por celda Voronoi tiende a un
valor constante que depende sélo de la dimensién d.

Esta dltima propiedad es muy importante ya que nos dice que el ntimero pro-
medio de vecinos Voronoi, es un ntimero finito. Para muchas aplicaciones (entre
ellas este trabajo) lo que resulta interesante de la teselaciéon de Voronoi no es su
forma geométrica exacta sino su estructura topoldgica, es decir que regiones son
adyacentes entre si (vecinos Voronoi). En el drea de la astronomia, 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
periddicas, como en aquellos que no las tienen. En particular, todas las simulacio-
nes cosmoldgicas que utilizamos en esta tesis presentan tipicamente condiciones
periddicas. En la fig. 3 se muestra un ejemplo de una teselacién de Voronoi aplica-
da sobre una seccién de una simulacién de 100 h~'Mpc de lado. Cada uno de los
puntos representa una proyeccion de un halo de materia oscura en una seccién de
30 h~'Mpc de profundidad.

Por otro lado resultan de interés, las distribuciones que presentan condiciones de
borde no periddicas, por ejemplo los grandes relevamientos de galaxias, en estos
casos debe tenerse una consideracion extra cuando se desea reconstruir el campo
local de densidad mediante la teselacién de Voronoi, ya que aquellos puntos ubi-
cados en los bordes del catdlogo podrian tener volimenes artificialmente grandes.
Para solucionar este inconveniente se generan regiones de alta densidad numéri-
ca de particulas “fantasmas” (buffer particles) distribuidas aleatoriamente justo por
fuera de los limites del relevamiento. El propésito de dichas particulas “fantasmas”
es garantizar que el proceso de teselacion funcione incluso para galaxias cercanas
a los limites del catdlogo (para mas detalle véase por ejemplo Mao et al., 2017).
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100,

Figura 3.: Proyeccién bidimensional de una distribucién de puntos, halos de materia oscu-
ra para una simulacién de 100 h~"Mpc de lado (panel izquierdo) y su correspon-
diente teselacién de Voronoi (panel derecho) asumiendo condiciones de borde
periddicas.

Por ultimo no podemos dejar de mencionar que la teselaciéon de Voronoi esta
intimamente relacionada con la triangulacién de Delaunay (Delaunay, 1934). Bre-
vemente, la triangulacién de Delaunay es una red de tridngulos, que cumple con
cierta condiciéon denominada condicién de Delaunay, la cual indica que la circun-
ferencia circunscrita de cada triangulo del conjunto Delaunay no debe contener
ningtn vértice de otro tridngulo del mismo conjunto. La triangulacién de Delau-
nay y la teselacion Voronoi constituyen espacios duales, es decir nos referimos a
que estas estructuras contienen la misma informacién pero la representan de for-
mas diferentes. En otras palabras, hay una correspondencia uno a uno entre los
nodos en la triangulacién y las celdas Voronoi, existe ademds una relacién similar
entre los lados de la triangulacién y los limites compartidos de cada regién y, final-
mente, también existe una correspondencia uno a uno entre los circuncentros de
la triangulacién y los vértices de region Voronoi. Esta correspondencia particular
significa que se puede obtener una triangulacién de Delaunay a partir de una tese-
lacién de Voronoi y viceversa. (tedricamente de hecho, una podria ser obtenido de
la otra en un ntimero de operaciones proporcional al nimero de puntos O(n)).

2.2.3 Minimal Spanning Tree

El arbol de expansiéon minimo (Minimal Spanning Tree, MST) es una técnica to-
mada de la teorfa de grafos, relacionada con el conocido problema del viajante
(travelling salesman problem). La primera descripcién de un algoritmo para encon-
trar un &rbol de expansién minimo fue dada por Bortivka (1926), otros algoritmos
también han sido desarrollados independientemente por Kruskal (1956), Lober-
man y Weinberger (1957) y Prim (1957). Detalles sobre la evolucién histérica de los
algoritmos MST se pueden encontrar en (Graham y Hell, 1985).

El MST se ha utilizado en diferentes problemas de astronomia, por ejemplo la
identificacion de cimulos estelares (Bastian et al., 2007; Bastian et al., 2009; Beerer
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Figura 4.: Representaciéon de un grafo pesado con seis nodos (circulos azules) y nueve
aristas (lineas que unen los nodos). Cada lado estd etiquetado con su peso y los

nodos con su grado.
O—
/3

Figura 5.: El 4rbol de expansién minimo 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 mas importantes se han realizado
principalmente caracterizando la distribucién 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
ademds 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 gréfo G es una colecciéon de nodos, lados (lineas rectas que unen nodos) y
pesos. El primer concepto a introducir de teoria de grafos es el grado de un nodo,
el cual se define como el nimero de lados incidentes en dicho nodo. En la fig. 4 se
muestra un grafo ejemplo, los nodos son representados con circulos de color azul
y etiquetados con letras (desde a hasta f), el grado de cada nodo se manifiesta con
nuimero entero dentro del circulo. Los lados se representan mediante lineas rectas y
los pesos se indican a través de los valores que acompafian a las conexiones. Para
simplificar la representacién dichos valores se eligieron como ntimeros 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
arbol de expansién 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 estan conecta-
dos por exactamente un tinico camino. Debemos notar que dado un grafo G existen
multiples drboles de expansioén, en particular existe un tnico drbol (si no hay dos
pesos iguales, lo cual constituye una buena suposicién para nuestro problema) que
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Figura 6.: El arbol de expansiéon minimo 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 minima. Este drbol se denomina arbol de
expansion minimo o arbol recubridor minimo (MST). La fig. 5 ilustra el MST del
grafo ejemplo presentado en el parrafo anterior.

Por otra lado, en el marco del MST es 1util 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 interseccién 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 drbol. 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 elimindramos 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 METODO

En las secciones anteriores se introdujeron los conceptos mds importantes pa-
ra el desarrollo de una herramienta de identificacién de estructuras filamentosas.
Inicialmente nos enfocaremos en las simulaciones numéricas cosmolégicas, no obs-
tante en el capitulo final exploraremos la identificacién en datos observacionales.
Como ya fue mencionado este trabajo la definicién usada de filamentos fue utiliza-
da previamente por varios autores (Colberg, Krughoff y Connolly, 2005; Gonzélez
y Padilla, 2010; Martinez, Muriel y Coenda, 2016; Pimbblet, 2005) segtin la cual
los filamentos constituyen los puentes de materia prominentes que conectan los
picos de densidad mds importantes de la distribuciéon de materia (puentes cimulo-
cuamulo).

Dado que un halo puede ser entendido como una regién cuya densidad era
lo suficientemente grande como para provocar el colapso gravitacional de dicha
region, los mismos serdn utilizados como trazadores de la distribucién de masa.
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Método de identificacidon

Halos
Simulacién
“~~. Regiénde | -~
densidad
intermedia
Catalogo
Podado Individualizacién Suavizado de

Filamentos

Figura 7.: Diagrama de flujo basico del algoritmo de identificacién

Ademds, es importante remarcar que debido a la simplicidad del método que pre-
sentaremos, el mismo puede aplicarse eficientemente sobre grandes volimenes de
datos, tanto en simulaciones numéricas como asi también en grandes catdlogos
observacionales.

A continuacién se procede a describir en detalle cada uno de los pasos de la
identificacion, los cuales se plasman en la fig. 7. En el diagrama presentado en la
figura se observa que el proceso de busqueda de estructuras filamentosas puede
desglosarse de cinco etapas: FoF, Construccion del grafo (MST), Podado, Indivi-
dualizacién 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 identificacion de halos de materia oscura
utilizando el método FoF para una sobredensidad & = 200 (con 4 = p/p — 1 donde
p es la densidad local y p es la densidad media del universo), la misma tiene aso-
ciada una longitud de percolacién 11 = 0,1 7n~1/3, donde n es la densidad media
numérica de las particulas en la simulacién. En el panel superior izquierdo (fig. 8a)
se observa la proyeccién en tres dimensiones de los halos identificados en un corte
de 10h~"Mpc para una simulacién de 100 h~"Mpc de lado. La sobredensidad de
& = 200, es elegida por ser préxima al valor p/p = 187 ~ 178 predicho por el mo-
delo de colapso esférico para un objeto en equilibrio virial (para mds 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 particulas tienden a incorporar grupos espurios,
es decir grupos cuyas particulas no se encuentran realmente ligadas gravitacional-
mente, en consecuencia para este trabajo solo se conservan aquellos halos con mas
de 20 particulas, lo cual no es una limitacién importante siempre que la simulacién
posea la resolucién suficiente.

Debido a que estamos interesados en identificar los “puentes” mas fuertes de
la red, los cuales se encuentran excluidos de las regiones de baja densidad (voids),
limitaremos la busqueda 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 més grande, 1, = 0,79n~1/3,
correspondiente con una sobredensidad de 6 = 1. En el panel superior derecho
(fig. 8b) se tiene la proyeccién en tres dimensiones de la region 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 .?migos de amigos", segtin 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 mas de 20 particulas identificados y la region
de densidad intermedia (longitud de enlace 1,). 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 particulas
que no fueron incluidas en ninguna regién de densidad intermedia. Tal como era
de esperarse las mismas se distribuyen aleatoriamente, ademds de no presentar
sefal de agrupamiento (clustering). La elecciéon de la longitud de percolacién (1)
antes mencionada estd motivada por los resultados de Cautun, van de Weygaert
y Jones (2013), quienes encuentran una sobredensidad asociada a las paredes de
5 ~ 0,4, mientras que en el trabajo de Libeskind et al. (2018), donde se comparan
diferentes métodos de identificacion, los autores hallan que las sobredensidades
medias de estructuras laminares toman valores alrededor de 4 = 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 mds
halos de materia oscura. Por lo cual, el siguiente paso consistird 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
estd fundado en el cédigo MENDIETA (ver Sgrd, Ruiz y Merchén, 2010).

2.3.2  Construccion del grafo (MST)

El siguiente paso en la identificacién implica construccién del arbol recubridor
minimo (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 construccion del MST.

La solucién 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 ntimero total de lados del grafo serd exactamente n(nz_]) con lo cual el
ntmero de operaciones necesarias al momento de la construcciéon del MST resulta
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(a) En color rojo se presentan las (b) En color negro se muestra las
particulas asociadas a algtin Ha- particulas asociadas a la region
lo FoF de densidad intermedia

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

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

Figura 8.: Proyeccién tridimensional de una caja cubica de 10 h~'Mpc de lado, extraida de
simulacién de 100 h~'Mpc de lado.

de orden O(n?), implicando un alto costo computacional cuando el ntimero de
nodos aumenta.

Por ello que se decidi6 usar un enfoque diferente en pos de acelerar la construc-
cién del MST, si bien las estructuras en el universo son el resultado de un proceso
jerarquico de acrecién dominado por la gravedad, la accién 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 distribucién aleatoria
de puntos. Sabiendo esto, una manera de mejorar la eficiencia en términos compu-
tacionales, es la siguiente propuesta para un dado nodo sélo consideremos las
conexiones con los vecinos definidos por la teselacién de Voronoi, es decir que los
lados en el grafo G vendran 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 teselacion de Voronoi sobre los lados del grafo se calcula utilizando la libreria
publica VORO++ (Rycroft, 2009) 2. Es importante destacar que un MST describe
principalmente la distribucién de vecinos cercanos, por lo cual cuando tenemos un
nimero demasiado grande de nodos, podriamos construir un MST difuso, el cual
no caracterizarfa adecuadamente la estructura a gran escala (Stoica et al., 2005). La
manera que buscamos evitar estos inconvenientes, resulta ser la construccién de un
MST limitando (circunscrito) a la regién de densidad intermedia identificada en la

2 http://math.lbl.gov/voro++/.
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seccion anterior. Esto se consigue eliminando del grafo inicial aquellas conexiones
que no se encuentren completamente embebidas en alguna regiones asociadas con
la longitud de percolacién 1, es decir que todos los halos y sus lados incidentes
con los cuales se trazaran la estructura filamentosa pertenece a la misma region
FoF de densidad intermedia.

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

Wi =—"—3 - (55)

El criterio detras de esta eleccion es enfatizar la importancia relativa de los nodos
mas masivos y mds cercanos. Vale la pena mencionar que, estrictamente hablando,
tenemos un MST para cada regién de densidad intermedia, pero por simplicidad,
continuaremos nuestra descripcién 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 si.

Usamos el algoritmo de Kruskal (Kruskal, 1956) para construir el arbol recubri-
dor minimo (para una descripcién mds extensa véase la seccién a). Brevemente
el algoritmo, comienza ordenando los lados Voronoi por peso en orden crecien-
te. Luego se selecciona secuencialmente los lados mas pequefios que no producen
bucles cerrados en el arbol. Bajo la hipétesis, que no hay dos pesos iguales, lo
cual constituye una buena suposicién en nuestro caso debido a la naturaleza de
la estructura en gran escala, los lados seleccionados representan el tinico MST del
grafo inicial. Un ejemplo de un arbol recubridor minimo se muestran en el panel
superior derecho de la fig. 12 para una seccién transversal de una simulacién y en
el panel central de fig. 9 para un grafo ejemplo.

2.3.3 Podado

A continuacién 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 pequena escala del MST se minimizan y el “podado” tiende a resaltar los rasgos
filamentosos mds 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 serd usada para destacar los filamentos més prominentes. En el esce-
nario actual de formacién jerdrquica, diversos autores afirman que los halos mas
masivos, (~ 10" h~"Mg,), pueden considerarse como los nodos de la red césmica,
los cuales estan conectados por los filamentos mds dominantes (Aragén-Calvo, van
de Weygaert y Jones, 2010; Colberg, Krughoff y Connolly, 2005; Gonzalez y Padilla,
2010; Libeskind et al., 2018). Por ello, teniendo en cuenta estas consideraciones, usa-
mos una masa umbral My, = 10'* h~'Mg, para definir los filamentos principales
de nuestro catalogo.

Por definicién, decimos que un MST se “poda” a nivel p cuando todos los k-
branchs con k < p se han eliminado. La fig. 9 fue extraida del trabajo seminal
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Figura 9.: Ejemplo del algoritmo de podado. Izquierda: distribucién incial de puntos ejem-
plo en dos dimensiones. Centro: el MST asociado a la distribucién de puntos
ejemplo. Derecha: MST podado a nivel k = 1. Ejemplo extraido 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 distribucién inicial de
puntos, utilizando como pesos en el grafo, la distancia euclidea entre los nodos.
En el panel central se puede obtener el MST asociado a dicha distribucién, cabe
resaltar nuevamente que un MST conecta todos nodos del grafo. Finalmente, en el
panel derecho se presenta el MST “podado” a nivel 1 (6 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 eligi6é 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 M. Esta condicién, tiene una fuerte implicacion; ya
que si bien valores maés altos de p podardn mds ramas menores, las ramas princi-
pales no se veran afectadas y esto se debe al umbral de corte My, elegido. Para
clarificar este concepto, supongamos que elegimos nuestra masa umbral tan pe-
quenia como la masa minima del halo que podemos resolver en la simulacién que
estamos trabajando. Como consecuencia de nuestra restriccion, al momento de eje-
cutar el algoritmo de podado, el arbol resultante de este proceso serfa idéntico al
MST original, debido a que tenemos la condicién 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 condicién.

2.3.4 Individualizacion

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 definicién de filamento que hemos
adoptado y que naturalmente selecciona aquellas ramas del MST que conectan a
los halos mds 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 més masivo) es elegido como el nodo
raiz. Una vez definido el nodo raiz, nos “movemos” en la lista de halos ordenados
hacia el siguiente nodo mds masivo (en este caso el segundo en la lista) y ahora
recorremos todas las conexiones hasta llegar al nodo raiz. Recordemos de teoria
de grafos que en un arbol, por definicién, dos nodos cualquiera estdn conectados
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a través de un tinico camino, ya que un arbol no posee ciclos. Por ello, durante la
“caminata” hacia el nodo raiz visitamos halos de diferentes masas. En el caso de
visitar un nodo con masa mayor o igual a la masa umbral elegida M.y, extraemos
dicha rama del arbol y continuamos la “caminata” hacia el nodo raiz, particular-
mente esta primera rama extraida partird del segundo halo méds masivo pasando
por todos los halos intermedios de menor masa hasta terminar en un halo de masa
mayor o igual a M. Este proceso de extracion de ramas contintia hasta que el
nodo raiz 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 mds masivo no visitado y repe-
tir el proceso de “caminata” hacia el halo mds masivo (nodo raiz), 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 construccién, la red de filamentos identificada no tiene halos inter-
medios con una masa mayor o igual a My, 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 M que denominaremos tipo—2, luego aquellos filamentos que conectan un
nodo de masa mayor o igual que My, a otro nodo con una masa menor (a estos
los llamaremos tipo—1), y por tultimo, los filamentos que conectan dos nodos de
masa menor a M, que denominaremos tipo—0.

2.3.5 Suavizado

En este punto, hemos obtenido un catdlogo 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
analisis posterior de sus propiedades. Para abordar esta problematica, 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 segtin el proceso
descrito anteriormente. Esta rama presenta una distribucién 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 mds
adecuada para el posterior analisis de propiedades relacionadas con las estructuras
filamentosas, como la longitud, la curvatura, masa, entre otras.

El suavizado de los filamentos facilita significativamente su anélisis posterior,
permitiendo una descripcién mads clara y precisa de sus caracteristicas geométricas
y topoldgicas. Esta etapa es crucial para entender mejor la estructura y la evolucién
de la red césmica en el universo observable.

El resultado final del proceso de identificacion se muestra en la fig. 11, la cual
ilustra uno de los filamentos tipo—2 representado con un tubo de Th™'Mpc 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” extraida del MST. Mientras que en magenta se gréfica el filamen-
to final luego del proceso de suavizado.

que por convencién siempre vamos a orientar el filamento desde el halo extremo
menos masivo hasta el halo mas masivo.

2.4 RESUMEN

Se introdujo un algoritmo para la identificaciéon de filamentos que puede ser
aplicado a grandes volimenes de datos. Este algoritmo se apoya en la idea segtn
la cual los filamentos son puentes de materia que conectan picos de alta densidad
(puentes cimulo-camulo). Su versatilidad radica en la utilizacién 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-
dividualizacién y suavizado que tienen el objetivo de enfatizar estas estructuras
de acuerdo a la definicién adoptada. La tabla 1 sintetiza los pardmetros y métodos
usados, en un futuro se espera que el identificador sea presentado como una herra-
mienta publica para la comunidad astronémica. Una version inicial se encuentra
alojada en el repositorio: http://www.github.com/lpereyra/Semita. El mismo es-
t4 escrito principalmente en lenguaje C y C++, contando con algunas subrutinas
en Fortran. Ademads se encuentra paralelizado con OpenMP.

En el capitulo siguiente aplicaremos nuestro algoritmo a una simulacién numé-
rica cosmoldgica y estudiaremos los alineamientos de los halos de materia oscura
en relacion a los filamentos. El andlisis en simulaciones numéricas resulta, general-
mente, més asequible dado que los datos con los que se cuenta no estdn afectados
por las limitaciones de las observaciones como errores en la determinacién de la
distancia debido a movimientos propios (dedos de Dios), incompletitud por la limi-
tacion en flujo luminoso de los catédlogos, etc. Por otro lado nos permitird estudiar
la orientacion de la forma y el momento angular de los halos de materia oscura
que de otra manera seria muy dificil. Ademads, la aplicacion del método a una si-
mulacién servird como campo de prueba para explorar sus potencialidades para
luego extender su aplicacién a catdlogos de galaxias reales sobre una base solida.


http://www.github.com/lpereyra/Semita
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Figura 11.: Ejemplo de un filamento tipo—2 extraido a z = o. Las particulas de materia ma-
teria oscura se muestran en color azul. La estructura en color blanco representa
un cilindro de Th~'Mpc radio alrededor del eje del filamento

Parametros generales del identificador
Pardmetro Valor
Longitud de percolacién halos FoF 1, =0,17n"1/3
Longitud de percolacién region intermedia 1, =0,79n"1/3
Peso del MST Wiy = —%
Nivel de “podado” (k-branchs) k=4
Rutina de suavizado B — spline

Tabla 1.: Tabla resumen con los pardmetros y métodos usados por el identificador.
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Figura 12.: En el panel superior izquierdo se muestra un slice de la simulacién solamente se
grafican 1% de las particulas de la regiéon de densidad intermedia. En el panel
superior derecho se muestra el MST sin “podar”, mientras que en el panel
inferior derecho se observa el arbol 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



Parte II

IDENTIFICACION Y ANALISIS DE FILAMENTOS EN
SIMULACIONES NUMERICAS



FILAMENTOS: SIMULACION

3.1 INTRODUCCION

A lo largo de este capitulo aplicaremos el algoritmo desarrollado previamen-
te a una simulacién cosmoldgica 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 andlisis dindmico a través del campo de velocidades interno y algunas de
sus caracteristicas como el punto de ensilladura a partir del cual las velocidades
divergen hacia los extremos de los filamentos o la dispersiéon de velocidad trans-
versal que da cuenta del cruce de capas (shell-crossing) o el inicio de un proceso de
"virializacién” en el que se podrian encontrar estos objetos.

3.2 LA SIMULACION NUMERICA

Las simulaciones numéricas de N—cuerpos, nos ayudan a obtener una realiza-
cién del universo a partir de condiciones iniciales ajustadas a un modelo cosmo-
légico y leyes de la fisicas preestablecidas. El tamafio de los objetos en los cuales
estamos interesados (decenas de Megapdrsecs), requieren simulaciones de gran-
des voliimenes cosmolégicos capaces de contener un niimero importante de los
mismos. Para esta parte del trabajo haremos uso de una simulacién de materia
oscura ejecutada integramente en el Centro de Cémputo de Alto Desempefio de
la Universidad Nacional de Cérdoba (CCAD-UNC). Esta simulacién cuenta 16003
particulas de materia oscura en una caja periédica de 400 h~'Mpc de lado evo-
lucionada a partir de parametros cosmoldgicos tomados de los resultados de la
colaboracién Planck (Planck Collaboration et al., 2018). La masa de la particula es
de 7,274 x 10° h~ Mg, la resolucién de la fuerza es 7,68 h~'Kpc y el pardmetro
de normalizacién es og = 0,811. La simulacion se desarroll6 utilizando la version
publica de GADGET-2 (Springel, 2005).

Identificamos aproximadamente 6,8 x 10° halos de materia oscura con al me-
nos 20 particulas, utilizando un algoritmo FoF con una longitud de percolacién
asociado a una sobredensidad de & = 200 (véase para mds detalle 2.3.1). La dis-
tribuciéon de halos resultante se caracteriza por una masa minima de My in =
2,36 x 10'"h~ "M, una mediana de Myeq = 4,85 x 10" h~ "M y una masa
maxima de Myax = 1,57 % 1016h*1M@. Tenemos un total de 22574 halos con
M > 10'"*h~"Mg. El ntimero de regiones de densidad intermedia, aquellas iden-
tificadas con la longitud de percolacién asociado a una sobredensidad de & = 1,
que contienen dos 0 més halos es de 270958. La masa contenida dentro de estas
prominentes estructuras representa aproximadamente el 70 % de la masa total de
la simulacién.
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3.3 PROPIEDADES GENERALES DE LOS FILAMENTOS

En esta seccion, presentamos un andlisis de las propiedades globales de nuestros
filamentos, separados de acuerdos a los tres tipos (tipo—0, —1 y —2 ) establecidos
en el capitulo anterior. Para caracterizar nuestros filamentos, definimos cuatro pro-
piedades bésicas para cada uno: masa, longitud, curvatura y un parametro q que
representa la relacion entre las masas de los halos extremos. Este dltimo es im-
portante ya que, como se muestra a continuacién, es un pardmetro esencial para
determinar la posicién del punto de silla, el cual juega un papel clave en varios
aspectos de la formacién de estructuras, como, por ejemplo, la adquisicién de mo-
mento angular de los halos (Codis et al., 2012; Codis, Pichon y Pogosyan, 2015)

Tal vez la propiedad més bdasicas 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 Gonzélez y Padilla, 2010 para si-
mulaciones de materia oscura. Este comportamiento también puede ser atribuido
al comportamiento jerdrquico de la formacion de estructuras en el universo donde
los objetos mds pequefios resultan ser los mds abundantes, por lo cual se espera
que los filamentos de tipo—0 dominen en ntimero como se observa en la figura.

La siguiente propiedad que definiremos es la curvatura o el grado de torsion
(curliness) de un filamento como el cociente entre la distancia entre los extremos
del mismo y su longitud total. Por construccién, este pardmetro es adimensional y
sus valores varfan 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 més rectos que los otros tipos. Como
se menciono anteriormente esto se relaciona con el hecho de que los mismos son
preferiblemente més cortos y en consecuencia tienen menos oportunidad de ser
curvos ya que muchas veces estdn compuestos por unos pocos halos.

Otra cantidad que nos interesa analizar como mencionamos anteriormente es el
cociente ¢ = M /M, entre las masas de los halos en los extremos del filamento,
siendo M, > M. Como veremos mds adelante, esta propiedad estéd relacionada
con el punto de ensilladura de los filamentos, lo cual nos ayudara a caracterizarlos.
La distribucién del pardmetro q se muestra en el panel inferior izquierdo de la fig.
13. Como es previsible, el niimero de filamentos con un q bajo es mayor para el
tipo-0 mientras que por construccion los filamentos tipo-2 tienden a tomar valores
maés cercanos a 1.

Finalmente, el panel inferior derecho de la fig. 13 muestra la distribucién de
masa de los filamentos, la misma se estimé contando las particulas de materia
oscura dentro de un tubo con un radio fijo de 2h~"Mpc a lo largo del eje del
filamento. Dado que los filamentos por construcciéon tienen halos masivos en sus
extremos, decidimos excluir las particulas dentro de dos radios viriales de los
mismos. Como se puede ver, los filamentos de tipo—2 son mas 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 Myp) en sus extremos. Los cuales generan un pozo
de potencial mds profundo, proveyendo asi el escenario ideal para la acreciéon de
materia. Estos objetos constituyen los puentes de materia mds fuertes de la red
césmica (cluster-cluster filaments).

De acuerdo a la informacién extraida de la fig. 13, encontramos que los fila-
mentos de tipo—0 son mds cortos y menos masivos que los otros tipos. Esto es
esperable ya que dichos filamentos pueden tener halos cuya masa corresponde al
limite inferior de Mimin = 2,36 x 10'° h™ "M en sus extremos y por lo tanto, pro-
bablemente no se ajustan a nuestra definicién de filamento considerada para este
trabajo. Es por ello que los excluiremos en andlisis posteriores.

Una caracteristica 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~"Mpc. Como se puede ver en el panel izquierdo de la
fig. 14, las sobredensidades se encuentran tipicamente 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 6 ~ 11 para sus filamentos. Por completitud y
comparacion, calculamos la relacién 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 o [??), debe
tenerse en cuenta que estos autores estiman las masas sumando las contribuciones
de los "voxels'que forman parte de sus filamentos segun el criterio de su iden-
tificador, mientras que nosotros lo hacemos sumando la masa contenida dentro
de una distancia fija (2h~'Mpc) al eje del filamento. Para nuestro anlisis poste-
rior, s6lo consideraremos aquellos filamentos que poseen una longitud mayor que
10h! Mpc y menor que 100 h! Mpc, 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
atipicos o posibles filamentos espurios.

3.4 PROPIEDADES DINAMICAS Y ESTRUCTURALES DE LOS FILAMENTOS

Otra enfoque para estudiar las caracteristicas de los filamentos obtenidos, con-
siste en analizar el comportamiento de las particulas 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-
cion6 anteriormente, los filamentos de tipo—2 son los “puentes” mds significativos
de la estructura a gran escala. Por lo tanto, en aras de la claridad, en lo sucesivo
concentraremos nuestra atencién sélo en este tipo de filamentos, aun asi, 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 estd formado por un conjunto de segmentos, los cuales se caracterizan
por dos vértices, que se indican como vy y v,. Sea it = (v, — v )/|[v, — v4|l, el vector
unitario a lo largo del eje del filamento. La direccién en que es orientado el filamen-
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to es desde el halo extremo menos masivo hasta el extremo mds masivo. Entonces,
dada la posicién de la particula p, definimos como q a la proyeccion ortogonal de
la particula sobre el eje del filamento, por ello, la distancia minima 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 posicién del q.
Para poder realizar finalmente el apilado de filamentos con diferentes longitudes,
simplemente normalizamos la coordenada z a la longitud del filamento | y prome-
diamos todas las propiedades fisicas en intervalos de las nuevas coordenadas z/l 'y
1 para el conjunto de filamentos seleccionado. Es decir que las coordenadas de una
particula trazadora arbitraria en el entorno de un dado filamento estaran dadas por
dos distancias adaptadas a la geometria de la espina dorsal del filamento. Debido
a que las diversas propiedades que analizaremos podrian mostrar una dependen-
cia fisica con la longitud de los filamentos, hemos optado por dividir las muestras
en cuatro cuartiles dentro del rango de longitud € [10,100] h~"Mpc. Estos cuarti-
les se definen como [10,00,19,21], (19,21, 30,88], (30,88, 50,641, (50,64, 100,0] h ! Mpc,
respectivamente. A lo largo del capitulo, alternaremos entre estos cuartiles para
demostrar la robustez tanto del método de identificacién 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 seccién del filamento no tiene una forma regular
y por lo tanto la estimacién de su volumen no resulta ser un cdlculo analiticamen-
te trivial. Para resolver este problema empleamos una técnica Monte Carlo para
la estimacién de los voliimenes que consiste en utilizar una muestra aleatoria, en
nuestro caso 100 veces mds densa que la densidad media de la simulacién. Lue-
go simplemente contando la cantidad de particulas 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 tipica de un filamento (por ejemplo Kraljic et al., 2019) con picos de alta densi-
dad en los extremos, indicando la posicién de los halos masivos en dicha posicién,
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 lineas de flujo muestran el campo de velocidad con su espesor proporcional
a la magnitud de la velocidad. Dejaremos el andlisis del campo de velocidad para
la siguiente seccion, 3.4.2 ahora s6lo 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
sefial de los halos en los extremos de los filamentos. Por otro lado, el puente de ma-
teria entre ellos estd formado por halos menos masivos que M.y y material difuso
cuya sefial 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 & + 1 = 10 encierra casi toda la estructura filamentosa, en buen
acuerdo con Cautun, van de Weygaert y Jones (2013). En la direccién perpendicu-
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lar al filamento, la sobredensidad alcanza valores tan altos como & + 1 = 100 cerca
del eje, decayendo a valores de aproximadamente 5 + 1 ~ 1 a distancias superiores
a5 h~! Mpc, lo cual podria corresponder a la periferia de las grandes regiones va-
cfas (voids). La sefial que se observa a izquierda y derecha por fuera y en la misma
direccion del filamento refleja la naturaleza de la red césmica, en el sentido que
no existen filamentos aislados, y los extremos de ellos estdn 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 u = M/1, que describe la masa por unidad de longitud. En el panel izquierdo
de la fig. 16, se presentan las distribuciones de p para los tres tipos de filamen-
tos. Es crucial notar que cada funcién presenta diferentes picos en su distribucién.
Observamos aqui que los filamentos tipo —1 alcanzan densidades lineales no des-
preciables, al igual que los tipo —0; sin embargo, su distribucion es bastante amplia,
a diferencia de los tipo —2, cuya distribucion es més estrecha. En particular, la mis-
ma se halla més concentradas alrededor del valor de © = 13,0 M@Mpc:*]. Lo cual
acuerda con la fig. 14 donde encontramos que la sobredensidad promedio dentro
de un tubo de 2 h~'Mpc tiene un valor aproximadamente constante en un amplio
rango de longitudes.

Ademas del stacking de sobredensidad normalizado, también calculamos el per-
fil de densidad radial. El mismo se estima mediante cascaras cilindricas concéntri-
cas alrededor del eje del filamento, abarcando toda su longitud, ademds excluyen-
do dos radios viriales de los halos de los extremos, para asegurarnos que la sefial
observada provenga exclusivamente de la estructura filamentosa. alrededor de la
espina dorsal del filamento en el espacio de coordenadas z/1 — . El panel derecho
de la figura 16 muestra el perfil de densidad, calculado en 20 bines equidistantes
de forma logaritmica entre 0,1 y 10,0,h~'Mpc. Las diversas curvas representan el
perfil estimado para 4 submuestras de p. Vale la pena recordar que en la estima-
cién 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 mds altos de n exhiben mayor densidad hacia su na-
cleo, mientras que también se vuelven mas anchos. De acuerdo con investigaciones
previas (Colberg, Krughoff y Connolly (2005), Dolag et al. (2006), Aragén-Calvo,
van de Weygaert y Jones (2010), Gonzalez y Padilla (2010)), en rangos intermedios
(0,5 a 2,0h~"Mpo), el perfil sigue aproximadamente una ley de potencia 2 (linea
gris continua). Como era de esperar, en escalas més grandes, todas las curvas tien-
den hacia la densidad media del universo independientemente del parametro p.
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~"Mpc) y menor didmetro (1 - 2 h~"Mpc) en lineas grises
discontinuas y punteadas respectivamente, se puede observar que nuestros fila-
mentos muestran un comportamiento similar al de la muestra de mayor didmetro.
Una caracteristica interesante de nuestros resultados es que los perfiles resultan
mas definidos hacia el centro, en comparaciéon con el trabajo citado. Esto sugiere
que nuestra elecciéon del eje de los filamentos podria ajustarse mejor a la verda-
dera espina dorsal de los mismos. Como se mencioné al inicio de esta seccién,
presentamos resultados tinicamente para filamentos de tipo—2; sin embargo, es
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Figura 16.: Panel izquierdo: Distribuciones del logaritmo de la densidad lineal (u = M/1)
para los tres tipos de filamentos (tipo —2, —1 y —0 en lineas roja, verde y azul)
Panel derecho: Perfil radial de sobredensidad 6 4 1 como funcién de la distan-
cia 7 a la espina dorsal de los filamentos tipo —2 para diferentes cuartiles de
densidad lineal p. 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 didmetros de 6 - 8h~"Mpc y 1 - 2h~"Mpc, respectivamente. La
linea gris continua corresponde a una ley de potencias 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, podria no
ser una caracteristica fisica de los filamentos, sino mas 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 sefialar que al comparar
nuestros perfiles con resultados recientes de grandes simulaciones hidrodindmicas
Galarraga-Espinosa et al., 2020, encontramos similitudes cualitativas. Sin embar-
go, los perfiles de estas simulaciones alcanzan valores més altos de sobredensidad
hacia el eje del filamento, posiblemente debido a la identificacién més precisa pro-
porcionada por el algoritmo DisPerSE, el cual sigue el gradiente del campo de
densidad y podria trazar de manera maés fiel la espina del filamento.

3.4.2  Campo de velocidades

Los procesos dindmicos involucrados en la formacién de filamentos desempe-
fan 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 Aragoén-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
particulas con respecto al eje del filamento. En el caso de la componente perpen-
dicular, definiremos como positiva la direccién que apunta alejandosé del eje del
filamento, mientras que para la componente paralela lo serd en la direccién que
apunta al halo mas masivo, como lo vimos anteriormente. Debe tenerse en cuenta
que el andlisis de las propiedades y las alineaciones de los halos en relacién con los
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mente. Ademds, se muestra la sobredensidad de & + 1 = 10 mediante el isocon-
torno y la posicién del punto de ensilladura se destaca con un punto naranja.
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filamentos serd nuestro principal tema de estudio en el préximo capitulo 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 particulas con respecto a la velocidad
del centro de masa de los halos en los extremos de cada filamento, esta resulta una
buena aproximacién para el caso de estos filamentos.

Como se menciono anteriormente, las lineas de flujo en la fig. 15 muestran el
campo de velocidad “apilado”. Alli 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 Aragén-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 particulas dentro de las estructuras filamentosas se
mueve hacia los extremos y se puede distinguir perfectamente el punto de ensilla-
dura donde las lineas de flujo divergen hacia los extremos.

La fig. 17 muestra la componente paralela del campo de velocidades promedio
en cuartiles del parametro q. Los colores azul y rojo representan los valores de
velocidad paralela negativa y positiva, respectivamente. Para mayor claridad, la
linea naranja representa el isocontorno de sobredensidad 6 +1 = 10. Como espe-
rdbamos, en la region mas central del filamento la magnitud de las velocidades
aumenta a medida que el material se mueve hacia los nodos, ademds se puede
apreciar claramente que el punto de ensilladura se desplaza desde la izquierda
hacia el centro a medida que aumenta el valor del pardmetro q, es decir, cuando
las masas de los halos extremos se asemejan entre si.

Si los filamentos pueden asociarse con una distribucién de materia donde el
colapso gravitacional ocurre a lo largo de una linea, seria razonable esperar que
generen un potencial con caracteristicas geométricas similares. La asociacién de
que los filamentos son regiones con dos autovalores de colapso negativos signifi-
cativos, junto con un autovalor de expansion positivo, refuerza atin la idea de que
estas estructuras estdn influyendo activamente en la dindmica gravitacional de su
entorno (ver por ejemplo Aragon-Calvo y Yang, 2014). Por lo tanto, en el régimen
lineal, podriamos anticipar que la componente perpendicular de la velocidad au-
mentaria 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 caida
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 virializacion. Otra caracteristica interesante que se puede observar en la
fig. es que la caida perpendicular no parece depender fuertemente del pardmetro
q, lo cual sugiere que el potencial gravitacional podria estar determinado princi-
palmente por la masa del filamento en si misma y no tanto por los halos en sus
extremos. Ademads, es notable que las altas velocidades de caida observadas en las
regiones mds alejadas de los filamentos son consistentes con las velocidades de ex-
pansion en los limites de las grandes regiones vacias (Ceccarelli et al., 2013), lo que
refuerza la idea, mencionada anteriormente, de que nuestros filamentos delimitan
estas regiones.
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Figura 19.: Correlacién entre el pardmetro q y la posicién del punto de ensilladura para
cuatro cuartiles de longitud.

3.4.2.1 Punto de ensilladura

Seguin nuestra definicién 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 minimo 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 posicién de equilibrio dindmico
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
btisqueda utilizan esta caracteristica para identificarlos (Novikov, Colombi y Doré,
2006; Sousbie et al., 2008 ). Nuestro método no asume directamente la existencia
de este punto de ensilladura, sin embargo, emerge naturalmente en nuestros ana-
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.

Ademais, es de esperar que la posicién de este punto esté influenciada por el
pardmetro ¢, dado que la dindmica dentro del filamento deberia ser afectada por
la presencia de halos masivos en sus extremos. La fig. 19 exhibe la relacién entre el
pardmetro 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 posicién 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
pardmetro q representan la desviacion estdndar de este pardmetro, mientras que
las correspondientes a la posicién del punto de ensilladura se estiman utilizando la
técnica de jackknife. Como era de esperar, se observa una relacion 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.

Siguiendo a Pogosyan et al. (2009), un filamento es la linea de campo que une dos méximos del
campo de densidad a través de un punto de ensilladura.
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3.4.2.2 Dispersion 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 acrecién ortogonal correspondien-
te a la caida de materia desde las regiones poco densas (voids) hacia los filamentos
para luego ser transportada hasta los halos en los extremos. Como se mencioné
anteriormente, los filamentos son estructuras que se encuentran en proceso de for-
macién y, por lo tanto, atin no han alcanzado el equilibrio dindmico. En el sentido
de que no estan soportados por dispersién 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 dispersiéon 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 fenémeno puede ser observado en el panel
superior de la fig. 20 donde se puede apreciar que la dispersion de velocidad en
la direccién paralela es casi nula en la region 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 regién
central del filamento, sin embargo, el panel inferior de la figura 20 muestra que la
dispersion 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 virializacién en
la direccién perpendicular a ellos. Es decir, el colapso anisotrépico predice una evo-
lucién bien definida, con regiones que primero se contraen en paredes aplanadas,
seguidas de filamentos alargados y solo luego colapsando en cada una direccién
de las tres direcciones (halos). En todos los casos, las estructuras estan soportadas
tnicamente por la dispersion de velocidades en direcciones ya colapsadas (Buehl-
mann y Hahn, 2019; Hahn, Angulo y Abel, 2015b). (ii) La dispersion de velocidades
se debe al encuentro entre el material que se estd acumulando en el filamento y
el material que realiza su primer cruce de capas (shell crossing). En este escenario
complejo, ambos procesos podrian estar ocurriendo simultdineamente. Cabe sefia-
lar que los filamentos contienen material difuso ademds de halos virializados que
podrian estar contribuyendo de diferente manera en este proceso. Los valores de
dispersion de velocidad (o = 100 — 500 km s~ ') obtenidos estdn en acuerdo con
Buehlmann y Hahn, 2019, quienes estudian de forma independiente el campo de
dispersion de velocidades.

Para comprender la naturaleza y la dindmica de los filamentos, Eisenstein, Loeb
y Turner (1997) propone una relacién tedrica para estimar, a partir de datos ob-
servacionales, la masa por unidad de longitud (i) de los filamentos. Esta relacién
vincula analiticamente a p con la dispersién de velocidad transversal o de los fi-
lamentos. Para ello, los autores realizan ciertas suposiciones geométricas y fisicas.
Especificamente, parten del supuesto que los filamentos son estructuras axisimétri-
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cas e isotérmicas y las mismas ya se encuentran en equilibrio dindmico a lo largo
de la direccién perpendicular. Como resultado obtienen la siguiente ecuacion:

2

p= 2t =372 10" Mg Mpe

G S

400 s—* km (56)

Esta ecuacién difiere de la original propuesta por los autores (ecuacién 13 de su tra-
bajo) en un factor de 2. Esto se debe a que su ecuacion considera que la dispersion
de velocidades se mide a lo largo de la direccién en la linea de la visual (una di-
mensién) mientras que en nuestro caso o proviene de las velocidades contenidas
en un plano perpendicular al eje del filamento (dos dimensiones).

La fig. 21 muestra la comparacion entre la masa verdadera por unidad de lon-
gitud pirye y la masa dindmica pes¢ estimada usando la ecuacién 56. El mejor
ajuste lineal y la relacién de identidad se muestran con lineas sélidas y disconti-
nuas, respectivamente. El valor de iy se calcula como el cociente entre la masa
total dentro de un cilindro de radio 2h~'Mpc a lo largo del eje del filamento y su
longitud total. Los simbolos de colores diferentes representan estos valores para
cada filamento tipo—2 en cuartiles de longitud. Como se puede ver, la relacién es
independiente de la longitud del filamento.

A pesar de las suposiciones realizadas por Eisenstein, Loeb y Turner (1997) pa-
ra deducir la ecuacién 56, nuestros resultados muestran un buen acuerdo con las
predicciones tedricas. Esto sugeriria que los filamentos estdn parcialmente viriali-
zados en la direccién perpendicular al eje. Para fortalecer esta hipotesis, vale la
pena mencionar que el tiempo de cruce en la direccién perpendicular de los fila-
mentos es mds corto que el tiempo de Hubble. Sin embargo, los datos tienen una
alta dispersion, lo que puede deberse al hecho de que los filamentos, en general,
no tienen una forma cilindrica regular, como se asume para deducir la relacién 56.
Ademas, no son estructuras relajadas, sino que se ven continuamente perturbadas
por la caida 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 capitulo, presentamos los resultados obtenidos aplicando nuestro algorit-
mo para identificar filamentos sobre una simulacién cosmolégica de 400 h™'Mpc
lado y una masa por particula de 1,18 x 107 h~ M.

Nuestros resultados concuerdan con la idea general de la red c6smica, donde los
filamentos son puentes de materia que conectan los maximos del campo de densi-
dad (puentes cimulo-cimulo) y delinean la periferia de las regiones poco densas
(voids). El campo de densidad apilado promedio de estas estructuras muestra una
forma caracteristica de “hueso” rodeada por una sobredensidad tipica 6 ~ 10. Por
construccion, los filamentos de tipo—0 son tipicamente cortos, rectas y las estruc-
turas mds numerosas de la red filamentosa, debido a estan conformados por halos
de baja masa. Lo opuesto sucede con los filamentos tipo—2, los cuales pueden ser
asociados a las estructuras mds dominantes de la red césmica. Encontramos que
la sobredensidad promedio dentro de un tubo de 2 h™'Mpc 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 dispersion de velocidades perpendicular
vs. la densidad lineal real.

longitudes. A pesar de que la dispersion alrededor de la relaciéon masa-longitud es
bastante grande, lo que puede deberse a que los filamentos no siguen una forma
geomeétrica regular, encontramos que esta puede ser bien descripta mediante una
ley de potencia M o L'#°. 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 ciimulo-camulo
hasta 10h~'Mpc. Encontramos que los filamentos con mayor densidad lineal son
mas gruesos y densos hacia la espina dorsal del filamento. En escalas intermedias,
el perfil de densidad sigue una ley de potencia 2. Mientras tanto, en escalas
grandes tienden asintéticamente 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 localizacién 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 inflexién punto de ensilladura es una regién de especial
interés ya que muchos autores consideran que esté estrechamente relacionada con
la rotacién de halos de materia oscura, como asi también con los procesos de
formacién de galaxias (véase, por ejemplo Codis, Pichon y Pogosyan, 2015; Kraljic
et al., 2019; Laigle et al., 2015; Lopez, Merchan y Paz, 2019).

El patrén de lineas 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 particulas 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 andlisis de la componente perpendicular del campo de
velocidades refuerza la idea de que el filamento produce un potencial de tipo ci-
lindrico, ya que los valores medios de velocidad disminuyen hacia el eje mientras
que la dispersién aumenta.

Aunque los filamentos son estructuras en un régimen de formacién casi lineal,
observamos que en su centro la dispersién de velocidades transversal es mayor que
la de sus alrededores. Esto podria estar indicando que los filamentos presentan un
cierto grado de virializacion. En este sentido, analizamos la relacion entre la disper-
sion de la velocidad transversal y la densidad lineal. Encontramos un buen acuerdo
con la relacién tedrica propuesta por Eisenstein, Loeb y Turner (1997) obtenida ba-
jo suposiciones geométricas y de estabilidad dindmica. La dispersiéon observada en
esta relacion puede atribuirse a diferentes factores, por ejemplo, los filamentos no
estan aislados ni son estructuras suaves, sino que presentan irregularidades y una
gran variedad de subestructuras.
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4.1 INTRODUCCION

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

Los halos de materia oscura representan los sistemas ligados mdas 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 camulos (White y Rees,
1978). Los mismos presentan una forma preferentemente prolada, con esta ten-
dencia acentudndose a medida que su masa aumenta (Jing y Suto, 2002). Esta de-
pendencia es esperada en el paradigma de formacién jerdrquico segtn el cual, la
formacioén de estas estructuras se produce por la acreciéon difusa de materia y la fu-
sion de halos pequefios, siendo los objetos mds masivos formados en tiempos mds
recientes. El momento angular y la forma de los halos y en particular, su alineacién
con respecto a la distribucion de la materia circundante contienen las huellas de
los efectos lineales y no lineales de su formacién. El ambiente en el cual se desa-
rrollan los halos tiene fuerte influencia en el proceso de acrecién (Codis et al., 2012;
Lopez, Merchan 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 asi direcciones de acrecién 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 estarfa preferentemente alineado con la direccién del
filamento maés 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 mds notables de la distribucién y evolucién
de la materia en gran escala es adquisicion del momento angular, este complejo
proceso depende tanto de efectos lineales como no lineales. A continuacién dis-
cutiremos acerca del origen del momento angular en un contexto cosmoldgico.
Primeramente debemos tener en cuenta que cualquier rotacién primordial decrece
muy rdpidamente debido a la expansién del universo (ver por ejemplo la revisién
de Schifer (2009) y las referencias mencionadas alli), 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
teoria de torque tidal (TTT). La teoria de torque tidal (TTT) constituye el modelo
mas aceptado en la actualidad para explicar y predecir la adquisicién y evolucién
del momento angular de protohalos de materia oscura. Sin embargo, su validez
se limita principalmente a las primeras etapas de formacion de estructuras. Una
descripciéon completa de la teoria estd mas alld de los alcances de este capitulo, por
lo cual sélo se repasan aqui sus resultados principales La TTT relaciona el origen
y la evolucién del momento angular de un protohalo con las propiedades de la
distribucién de materia circundante, mediante una simple y elegante ecuacién:
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Ji(t) o< eqji Tju Tk (57)

donde Iy es el tensor de inercia del protohalo y Tj; es el tensor de tidal generado
por la configuracion de materia circundante (los detalles de la formulacién analiti-
ca de la ecuacion 57 se puede encontrar en el apéndice b). El producto tensorial de
la ecuacién anterior significa que ] correlaciona con la desalineacion 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 desalineacién 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 distribucién 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 adquisiciéon 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 arboles de fusién (merger trees).
El modelo propone que cada halo durante su formacién va acumulando momento
angular mediante la fusién con estructuras de menor jerarquia. Si bien este mode-
lo no da cuenta de multiples fenémenos observados, como aquellos relacionados
con el alineamiento de los halos con estructuras mayores, pone de manifiesto la
necesidad de un tratamiento mas realistas de los modelos lineales de adquisicion
de momento angular como la TTT.

Seguin se desprende de las discusiones en la literatura, el tema de estudio de
este capitulo es muy importante para la comprensién de la formacién de los halos
y las galaxias. Este capitulo se enfocard 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 compresién de la for-
macién de los halos y las galaxias (Codis et al., 2012; Hirv et al., 2017; Jones, van
de Weygaert y Aragén-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 alineacién de la forma y el
momento angular de los halos con respecto a su filamento anfitrién. Esto se llevara
a cabo utilizando dos herramientas estadisticas independientes. El primero consis-
te en estimar la funcién de distribuciéon de probabilidad del &ngulo formado por el
eje rotacién del halo (o los semiejes principales del tensor de forma) y la direccién
del eje del filamento. El segundo enfoque emplea una técnica estadisticamente mas
robusta para medir la alineacién desarrollada por Paz, Stasyszyn y Padilla (2008),
la cual radica en medir la funcién de correlaciéon cruzada anisétropa, que discrimi-
na entre la correlacién paralela y perpendicular a una direccién dada. Brevemente,
el computo consiste en realizar conteos separados segtn si el dngulo subtendido
entre el vector posicién del par halo-particula y una direccién privilegiada aso-
ciada con los halos (en nuestro caso, la direcciéon del momento angular o la de
los semiejes del tensor de forma) sea mayor o menor a cierto dngulo limite. En
sintesis, el exceso de probabilidad medido a través de la funcién de correlacién
cruzada cuantificard la alineacién o no del momento angular (o tensor de forma)
de los halos con su entorno.
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4.2 PROPIEDADES FISICAS DE LOS HALOS

Los halos de materia oscura son las estructuras virializadas més grandes del
universo. Su dindmica no solo estd ligada a la distribucién interna de materia, sino
también a la distribucién de su entorno en gran escala. Es decir, los mismos pro-
cesos que determinan la adquisiciéon del momento angular de los halos también
afectan su forma, masa y otras propiedades asociadas. Nuestro objetivo para este
capitulo 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 pardmetro de espin, los
cuales pasaremos a definir a continuacién.

Una caracteristica de los halos muy estudiada en relacién a los filamentos es la
orientacién de su momento angular (o espin) el cual se define como:

N
J=) mir x(vi—V) (58)
i

donde m; es la masa de cada particula, r; es la distancia de cada particula respecto
al centro de masa del halo, v; es la velocidad de la particula y v la velocidad media
del halo. Intimamente relacionado con J se encuentra el pardmetro adimensional
de spin A definido por Peebles (1969) de la siguiente manera:

\_ JVE

donde E y M son la energia total (cinética mdas potencial) y la masa del halo,
respectivamente. El parametro de espin 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 pardmetro de
espin pequefio estardn soportados, principalmente, por el movimiento aleatorio de
la materia dentro de él y en menor medida por su movimiento de rotacién. En el
caso de un objeto esférico y estable A es el cociente entre su momento angular y el
momento angular necesario para que su dindmica este completamente soportada
por rotacién (ver por ejemplo, Padmanabhan, 1993). Si se considera un halo de
materia oscura aislado, el pardmetro de espin deberia ser una cantidad conservada
dado que todas las cantidades involucradas en su definicién se conservan.

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

1 Cm2(A/A) dA
Voo P 202 ) A

con A ~ 0,035y o0 ~ 0,5. Se ha demostrado que estos valores son précticamente
independientes de la masa del halo, la época y el modelo cosmolégico de fondo
(Barnes y Efstathiou, 1987a; Bullock et al., 2001; Lemson y Kauffmann, 1999; Maccio
et al., 2007; Warren et al., 1992). Ademads se ha encontrado que halos con parametro

p(A)dA = (60)
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de espin mds grande se encuentran en regiones del espacio mds densas, resultado
que también parece ser independiente de la masa del halo.

Otra de las definiciones para el pardmetro de espin es la dada por Bullock et al.
(2001), en este caso la expresion para el mismo es:

/ J
N = JIMRY (61)
aqui ] 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 pardmetro no depende del
perfil de densidad de los halos de materia oscura y resulta mas facil de computar
ya que no requiere el cdlculo de energia, el cual puede ser muy costoso en las
simulaciones numéricas.

Otra caracteristica importante de los halos que utilizaremos es su forma. En
general, las predicciones tedricas estdn restringidas a las etapas lineales del proceso
de formacién, mientras que la naturaleza altamente compleja de los procesos no
lineales hace que sea extremadamente dificil 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 bésicos:

= La forma del pico primordial del cual se origin6 (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 fusién relacionados con la caida
de material (van Haarlem y van de Weygaert, 1993)

Una manera de cuantificar la forma de los halos consiste en aproximar su dis-
tribucion de masa mediante un elipsoide triaxial, cuyos semiejes principales se
evalian mediante el andlisis del tensor de forma. Para calcular el tensor de for-
ma I ; utilizamos una expresion similar al tensor de inercia para un sistema de
particulas

N
1
Ii,j = N Z XiX;j (62)
i=1

donde x; es la componente i-ésima del vector de posicién de las particulas respecto
al centro de masa y N es el namero total de particulas dentro del halo. Los semiejes
del elipsoide que mejor describe la distribucién de particulas del halo pueden ser
obtenidos a partir de los tres autovalores (Ai, 1 = 1,2, 3) del tensor de forma usando
la siguiente relacién:

a=vA, b=yA y c=A3 (63)

donde por convencién definiéremos a > b > c. Con esta definicién los autovectores
(@, b y ¢) indicaran la direccién de los ejes principales de dicho elipsoide.
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Figura 22.: Dos diferentes muestras de halos se grafican en el entorno ctibico 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 pardmetro de triaxialidad introducido por
Paz et al. (2006).

ca
P=1n(3) (64)
Con esta definicién, un halo oblado le corresponde un valor del pardmetro de
triaxialidad de P < 0, mientras que cuando P > 0 su forma sera 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 comprensiéon de como 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 fisicas y en las secciones subsi-
guientes estudiaremos las orientaciones con respecto a la estructura en gran escala.

Los halos son estructuras soportadas principalmente por dispersién de veloci-
dad con una pequefia componente de rotacién aportada por el torque que le pro-
duce el entorno. Debido a esto la medicién del momento angular es muy sensible
a los errores, particularmente considerando que nuestros halos mas pequefios tie-
nen 20 particulas. En estos casos el ruido Poisson serd dominante y es por esto que
decidimos aumentar el nimero minimo de particulas por halo a 130 lo cual se co-
rresponde a una masa de M = 1,0 x 10'2 h*1M@. Por otro parte, nuestro método
impone que los halos mds masivos que My, 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~'Mpc 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 condicion tiene el objetivo de evitar la influen-
cia de estos halos sobre las propiedades que se pretenden analizar. Recuérdese
que nuestros filamentos tienen sobredensidades tipicas de & ~ 10 (véase capitu-
lo 3), mientras que los halos se caracterizan por sobredensidades muy superiores

61



62

FILAMENTOS: ALINEACIONES

(0 > 200). Dado que todos los andlisis que realizaremos en este capitulo son de
tipo estadistico, en esta oportunidad incluiremos también los filamentos tipo—1
para aumentar la significancia estadistica de la muestra. Debido a la naturaleza
irregular de los filamentos, en el proceso de asignacién es posible que un dado
halo se corresponda a dos o mads filamentos, si este fuera el caso el objeto se-
rd asignado a la estructura més 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
(102,10 h~ M.

Para lograr una mejor comprension de cémo 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:

10120 < My, <1012

1 1012,5 < Mh < 1013,0
Mn [h™ Mgl = (65)

10130 < My, < 10737

1013,5 < Mh < 1014,0

Por otro lado, como referencia se construyeron también 4 submuestras de con-
trol conformada por halos que no se hallan asociados a ningtn tipo de filamento,
en los mismos rangos de masas mencionados anteriormente. Ademds 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 imprecisién en la identificacién
de filamentos puede contaminar la muestra control, como por ejemplo filamentos
espurios o filamentos no identificados. La fig. 22 exhibe una seleccién 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-
peccién visual podemos apreciar que los halos control se encuentran distribuidos
aleatoriamente en toda la simulacién, 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 simulacién a un
rango de masas entre 10'2h~ "My y 10" h~ M, posteriormente realizamos el
proceso de asignacion 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 pardmetro 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 distribucién, como es bien conocido, los halos tienen
una ligera preferencia por la prolacidad sobre la oblacidad . (véase por ejemplo
Bett et al., 2007) La distribucién del pardmetro 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



4.4 DISTRIBUCIONES DE ORIENTACION DE HALOS EN FILAMENTOS

Filamentos Filamentos

1. -
6 —— Control . A=0.038 —— Control

1.4
1.2
1.0
0.8
0.6
0.4

0.2

0.0 T T T T -
-1.0 -0.5 0.0 0.5 1.0 1.5 '8,00 0.05 0.10 0.15

P =In(ac/b?) A

Figura 23.: Izquierda: Distribucién del pardmetro de triaxialidad P = In($3) definido por
Paz et al. (2006). Las curvas azul y verde representa los conjuntos de halo con-
trol y en filamentos, respectivamente. Derecha: Distribucién del pardmetro adi-
mensional de espin. Las 4reas azul y verde muestran las distribuciones A 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 indicarfa 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 distribucién del pardme-
tro adimensional de espin 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 distribucién log-normal de cada muestra, y cuyos pardmetros son ocon =
0,685 40,010, Acon = 0,0380 0,004 y o¢i1 = 0,699 0,009, Ari1 = 0,0416 £ 0,005,
respectivamente. En contraste con la triaxialidad, la distribucién del parametro
adimensional de espin, presenta una pequefa diferencia entre las muestras. Re-
cordemos que este pardmetro indica el grado en que un halo estd soportado por
rotacién, De esta manera los halos en filamentos, poseen una leve tendencia a ser
mas rotadores. Este resultado adquiere significancia estadistica, debido a que la
distribucién del pardmetro de espin resulta ser bastante independiente de diferen-
tes factores, como por ejemplo la masa (Vitvitska et al., 2002) o la fraccién de radio
del halo utilizada para calcularlo (Bailin y Steinmetz, 2005).

4.4 DISTRIBUCIONES DE ORIENTACION DE HALOS EN FILAMENTOS

En esta seccién analizamos la alineacién entre las direcciones que caracterizan
a los halos (ejes principales de inercia y el momento angular) y la direccién de
los filamentos en los que estdn embebidos. En primer lugar definimos el angulo
de alineacién como el angulo entre la direcciéon de una propiedad de un halo (h),
que puede ser su momento angular o forma y la direccion del filamento (v¢i1) mas
cercano al halo en cuestion. 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 dngulo puede escribirse como:

h vy

, 66
BV (66)

Hnf = [ c0osOhy,, | =
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Figura 24.: La alineacién del semieje mayor (columna izquierda) y menor (columna dere-
cha) con la direccién del filamento. Superior: distribucién del angulo de alinea-
cién, |cos(Oav,y, )l ¥ lcos(Bey,, )| entre los semiejes mayor y menor y la orien-
tacion del filamento para cuatro rangos de masa de halos. Central: dngulo de
alineacion medio, < [cos(04v,;, )| >y < [c0os(0¢y,;, )| > entre los semiejes mayor
y menor y la direccién del filamento en funcién de la masa del halo. Inferior: an-
gulo de alineacion < [cos(0q4v;, )| >y < [cos(O¢y,,;, )| > entre los semiejes mayor
y menor y orientacién del filamento dividiendo en tres muestras de acuerdo
con u del filamento.
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Alineamientos perfectamente parale-
los y perpendicular corresponden a
lcos(Onv,, )| = 1y 0, respectivamente.
Mientras que para una distribucién de
alineamientos aleatoria esperamos una
media de < [cos(Opy,;, )| >= 0,5. Hay
que tener en cuenta que la funcién va-
lor absoluto en esta definicién no per-
mite distinguir alineamientos paralelos
y antiparalelos entre los vectores.

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

En la figura 24 analizamos cantida-
des relacionadas con los semiejes prin-
cipales del tensor de forma, en particu-
lar la orientacién 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 més cercano, esto se
manifiesta en un exceso de objetos con
P(lcos(Bav,,, )|) superior a 1 para los 4
rangos en masa. Por otro lado en el ca-
so del semieje menor como era de es-
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Figura 25.: La alineacién de J con la orienta-

cién del filamento. Superior: dis-
tribucion del angulo [cos(Opy,;, ),
para cuatro rangos de masa de ha-
los. Central: angulo de alineacién
medio, < [cos(Oyv,, )] > en fun-
cién de la masa. Inferior: idem al
panel central dividiendo en tres
muestras de acuerdo con p por fi-
lamento.

perar, presenta una preferencia a alinearse perpendicularmente a la columna ver-

tebral del filamento anfitrién (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 alineacién promedio de los semi-
ejes con el filamento mds cercano en funcién de la masa de los halos, y encontramos
que existe una alineacién mas fuerte para los objetos de mayor masa. Lo cual no se
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podia anticipar con claridad s6lo observando los paneles superiores. Las marcadas
sefales de alineamiento dependientes de la masa de los halos para los semiejes
mayores y menores podrian estar relacionadas con procesos de acrecién reciente a
lo largo del filamento (Ganeshaiah Veena et al., 2018).

Para estudiar la dependencia de estas alineaciones con las propiedades intrinse-
cas de los filamentos, en los paneles inferiores de la figura 24 se muestra nuevamen-
te la alineacién promedio del halo en funcién de su masa, pero discriminando de
acuerdo a la masa por unidad de longitud u de los filamentos. Es esperable que fila-
mentos con mayor p, constituyan regiones con un fuerte campo tidal. Por lo tanto,
cabria pensar que los halos asociados a dichas estructuras posean las alineaciones
mas fuertes, que para el caso de filamentos con menores . Sin embargo, la figura
muestra un resultado completamente opuesto, exceptuando el panel inferior dere-
cho, para halos de masas altas embebidos en filamentos con p € [1012:3¢,1012:87).
Una posible explicacién de este fendmeno es que si bien durante las etapas lineales
estos halos se encontraban en un entorno mds 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 podrian ser més direccionales en el caso de los
filamentos con menor p manteniendo de mejor manera la sefial primordial, mien-
tras que al aumentar la densidad lineal de los filamentos en la que estos halos estan
embebidos, es esperable que los encuentros o fusiones procedan de mdltiples di-
recciones. Volveremos sobre este efecto en la siguiente secciéon, cuando estudiemos
las alineaciones utilizando la funcién de correlacién.

Como es conocido, la mayoria de los halos tienen su eje de rotacion predomi-
nantemente alineado con su semieje menor y por lo tanto perpendicular al semieje
mayor. De acuerdo con esto, seria previsible que la alineacién 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 anfitrion para las 4
muestras de masas tratadas anteriormente. En este caso las alineaciones presentan
una tendencia poco clara, la sefial es bastante plana, no obstante se puede apreciar
una ligera tendencia, para los dos rangos de masa menores (lineas celeste y naran-
ja) a tener su eje de rotacién 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 mds masivos (lineas verde y marrén). En general este comportamiento
es bastante diferente al observado para el semieje menor, en contradiccion con lo
predicho en el parrafo anterior.

Para confirmar la leve tendencia descripta anteriormente, en el panel central de
la figura, se muestra el valor medio del dngulo de alineacién entre el momento
angular y la direccién del filamento, como funcién de la masa del halo. Puede
observarse el cambio de alineacién analizado en el panel superior. Resulta espe-
cialmente revelador que el grado de alineacién, aumenta con la disminucién de
la masa del halo. Ademads se observa la presencia de una masa de transicién de
M = 5 x 10'?h~ "M, donde la tendencia de alineacién se invierte de una preferen-
cia perpendicular para las masas altas a una alineacién preferentemente paralela
para halos menos masivos.
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Esta transicién se conoce como spin flip y ha sido objeto de un estudio en mul-
tiples trabajos Aragén-Calvo et al. (2007b), Codis et al. (2012), Ganeshaiah Vee-
na et al. (2018), Hahn, Teyssier y Carollo (2010), Lopez, Merchan y Paz (2019) y
Trowland, Lewis y Bland-Hawthorn (2013). El valor exacto de la masa de transi-
cién que ha sido reportado en la literatura varfa en un amplio rango entre 0,5 a
5x1012h~ M.

Finalmente, en el panel inferior de la figura 25 se presenta la alineacién media
del momento angular dividiendo la muestra de filamentos segtin su masa por uni-
dad de longitud. Dado que la sefial es pequefia, y los errores son relativamente
grandes, es dificil realizar afirmaciones sobre la dependencia de la relacion obser-
vada en el panel central con respecto a p. Sin embargo se aprecia cierta tenden-
cia a que la masa de transicién 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 transicién con el ancho del filamento. Esto nos lleva a pensar que los halos en
filamentos menos prominentes (menor ) 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 podrian ser
mas direccionales. En las siguientes secciones indagaremos mds en detalle este
fendmeno mediante el uso de otras herramientas estadisticas.

4.5 FUNCION DE CORRELACION ANISOTROPA

Una forma alternativa y mds robusta para estudiar la alineacién del momen-
to angular y la forma con los filamentos es la funcién de correlacién anisétropa
desarrollada por Paz, Stasyszyn y Padilla (2008).

4.5.1  Conceptos fundamentales

Una de las herramientas estadisticas mds importante para el estudio de la for-
macién y evolucion de la estructura en gran escala del universo es, sin duda, la
funcién de correlacién bipuntual, &(r).

La distribucién de materia puede ser representada en términos de una distri-
bucién de objetos puntuales (i. e. galaxias, grupos de galaxias, cimulos, etc.) con
posiciones ; donde la probabilidad de que un objeto sea encontrado en el volumen
infinitesimal 8V es:

dOP =ndVvV (67)

donde la densidad numérica media de objetos n es independiente de la posicién
y la probabilidad es proporcional al elemento de volumen $V. La funcién de co-
rrelaciéon bipuntual & (Peebles, 1980) se define como la probabilidad conjunta de
encontrar un objeto en dos elementos de volumen V7 y 8V, separados por una
distancia 712,

§P =n25Vi5Va[1 +&(r12)] (68)

Este estadistico ha sido escrito tinicamente como una funcién de la separacion
entre los objetos debido a que asumimos condiciones de homogeneidad e isotropia
establecidas por el principio Cosmolégico. Se observa que analogamente a 67, la
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probabilidad es proporcional a $V70V;. En una distribucién Poisson (aleatoria)
la probabilidad de encontrar objetos en 8V y 6V, son independientes, luego la
probabilidad conjunta es el producto de las probabilidades individuales 67,

6F’Poisson = TL25V1 6VZ (69)

caso en el cual no hay correlacion (§ = 0), en cambio si las posiciones de los
objetos estdn correlacionadas, & > 0, mientras que si las posiciones estan antico-
rrelacionadas, —1 < & < 0. Si ahora elegimos un objeto al azar de la muestra, la
probabilidad de que tenga un vecino a distancia r en el volumen dV es

3P =ndV[1 + &(1)] (70)

integrando la ecuacién 70 obtenemos el nimero medio de vecinos dentro de una
distancia v

4 T
<N>:J 6P:7rr3n+nJ£(r)dV (71)
v 3 0
Se puede observar que si los procesos obedecen una estadistica Poisson (¢, = 0),

el nimero medio coincide con el niimero medio de objetos dentro de una esfera
homogénea de radio r, por lo que el dltimo término puede ser interpretado como la
media del nimero de vecinos en exceso respecto a una distribuciéon homogénea de
puntos. Es decir, la funcién de correlaciéon bipuntual representa el exceso (o déficit)
de pares de objetos separados por una distancia r respecto de una distribucién
aleatoria de objetos.

Cualquier estimador de ¢ estard basado en algin tipo de conteos de vecinos
dentro de un intervalo de distancias. Los estimadores de £ existentes difieren para
bajo ntiimero de elementos pero dado el gran ntiimero de objetos con el que conta-
mos en la simulacién, en este trabajo nos limitaremos al estimador més simple, el
estimador de Davis y Peebles (1983).

_ N; DD(r)
~ Ng DR(r)

&(r) —1 (72)

donde DD(r) representa la cantidad de pares de la muestra de datos D y DR(r)
es el niimero de pares con centros en la muestra D y trazadores tomadas de una
muestra aleatoria R dentro del mismo intervalo [r, T+ dr]. Ng y N, son el ntime-
ro de objetos de la muestra de datos y aleatoria, respectivamente. En el caso de
una simulacién el nimero de pares DR a una distancia r puede ser computado
analiticamente.

4.5.2 Definiciones

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

El computo de esta funcion de correlacion anisotrépica consiste, resumidamen-
te, en realizar conteos por separados en diferentes rangos de distancia, segtin si el
angulo subtendido entre el vector posicién del par (halo-particula) y la direccién
de interés elegida sea mayor o menor a cierto angulo limite. En este sentido, de-
finimos las funciones de correlacién paralela & (r) y perpendicular & () con sus
angulos asociados 07 y 0, los cuales representan el limite angular para la region
paralela y perpendicular, respectivamente. Es decir que en nuestro estudio de la
funcion de correlacion & solo contaremos aquellos pares que se encuentren dentro
de los voliimenes cénicos definidos por 01 alrededor de la direccién establecida;
mientras que para el caso de la funcién de correlacién &, solo contaremos los pa-
res a una distancia angular menor a un cierto dngulo 0, del plano perpendicular
a la direccion de interés. Estos dngulos son elegidos de tal manera que el volumen
encerrado dentro de ellos sea el mismo. Para tal fin, estos angulos deben cumplir
la siguiente relacién:

sin(02) =1—cos(07) =% (73)

donde x es el pardmetro de umbral. Un valor de x = 0,5 es el tinico caso en que
los volumen son complementarios, con 67 = 60° y 0, = 30°, por otro lado valo-
res de x < 0,5 implican que existirdn regiones del espacio que seran ignoradas
en el computo de la correlaciéon. En este trabajo adoptamos el valor de x = 0,297,
correspondientes a dngulos de 67 = 45° y 0, = 17,03°, para las regiones parale-
la y perpendicular, respectivamente. Independientemente, se puede computar la
funcién de correlacién isétropa &iso, es decir, el estadistico calculado promedian-
do en la totalidad del volumen esférico. A modo de ilustracion, la fig. 26 muestra
un corte transversal aplicado sobre los volumenes vol;| de 87 = 45° (color azul) y
perpendiculares vol; con 0, = 17,03° (color verde), Mientras que la funcién de
correlacion isétropa se representa por la esfera roja de la derecha. Para tener una
referencia con la cual comparar la funcién de correlacién de halos en filamentos,
de aqui en adelante siempre utilizaremos la muestra de control descripta en la
seccion 4.3.
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Figura 27.: Funciones de correlacién isétropas halo-particula. En lineas solidas y a trazos
negras se representan las muestras de halos control y aquellos asociados a
algun filamento, respectivamente. En las dreas sombreadas grises se presentan
las estimaciones de error mediante una técnica de resampleo jackknife.

Como punto de partida, analizaremos la funcién de correlacién isétropa halo-
particula para la muestra de control y de halos en filamentos. La figura 27 re-
presenta mediante curvas solidas y a trazos la funcién de correlacién para las
muestras de interés. Las dreas sombreadas corresponden a los errores estimados
haciendo uso de la técnica de remuestro jackknife con un total de 50 muestras. La
funcién de correlacién correspondiente a la muestra de control exhibe el compor-
tamiento tipico de una funcién de correlacién cruzada halo-particula para halos
en el rango de masa seleccionado, con el caracteristico cambio de comportamiento
correspondiente a la transicién entre los regimenes de un halo y dos halos descrip-
tos por el modelo de halos. En pequefias escalas domina la correlacién entre los
halos y las particulas que los conforman y por lo tanto en estas escalas la funcién
de correlacién esta predominantemente determinada por el perfil promedio de los
halos (termino de un halo). En escalas mayores, la mayor contribucién a la funcién
de correlacién esta dada por la propias correlaciones entre los halos (termino de
dos halos). El modelo de halos es una elegante teoria basada en hipétesis simples
que describe el comportamiento de la funcién de correlaciéon como la suma de los
términos esbozados en los parrafos anteriores. Méas interesante resulta el compor-
tamiento de la funcién de correlacién de halos en filamentos, examinando la fig.
27 se obtiene que para escalas pequefias ambas curvas coinciden, esto evidencia
que dentro de los errores de la medicion el término de un halo en la funcién de
correlacién 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 nitidamente lo cual significan que
verdaderamente nos hallamos en un entorno sobredenso hasta escalas mayores
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que 20 h~"Mpc. Lo cual corrobora de una manera indirecta la eficacia del método
de identificacién.

4.6 ALINEACION DE LA FORMA DE LOS HALOS

Como ya hemos planteado, nuestro objetivo es estudiar la sefial de alineamiento
hallada en la seccién 4.4 mediante el uso de la funcién de correlacién anisotrépica.
En particular analizaremos estadisticamente la anistropia de los halos mediante
tres direcciones de interés. La primera de ellas es la direccién del filamento y
puede ser asociada con la distribucién de materia circundante, mientras que las
otras dos estan 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 funcién de correlacién anisétropa en la direccién del
filamento (lineas rojas) y en la direccién del semieje mayor (lineas verdes) para la
muestra total de halos en filamentos. Las lineas de trazo estdn asociadas con la ¢,
mientras que las lineas continuas corresponden a la & | . Como referencia las lineas
grises muestran las correspondientes &;s, (7). Estas convenciones de colores y tipos
de linea las mantendremos en todo capitulo. En el marco inferior se presentan los
cocientes de estos estadisticos respecto a esta funcién. Por lo cual, el apartamiento
de la linea negra horizontal puede ser interpretado como el grado de anisotropia
con respecto a su entorno. Queremos notar dos tendencias en la figura. Por un
lado en el término de un halo tenemos que, la sefial de anisotropia en la direccién
del filamento tiende a desaparecer a pequefias escalas, es decir, las curvas de color
rojo tienden a 1, mientras que para el estimador en la direccién del semieje mayor
la sefial de anisotropia tiende a crecer en las regiones més internas. Por otra parte,
a grandes escalas se produce una inversioén de estas sefiales, es decir que tanto las
curvas rojas en la direccién paralela como perpendicular, superan en anisotropia a
la funcién de correlacién en la direcciéon del semieje mayor. Este comportamiento
puede ser entendido de la siguiente manera, en las regiones internas al halo tene-
mos que, por construccion, el semieje mayor del tensor de forma estd orientado en
la direccién del mayor exceso de materia, y por lo tanto es natural que la anisotro-
pia se manifieste con mayor intensidad en estas regiones. Por otro lado cualquier
pequefia desalineaciéon con dicha direccién se traducirfa en una disminucién de
la correlacién, de lo cual se deduce en que si bien el semieje mayor se encuentra
preferentemente alineado con el filamento, (véase figura 24) esta alineacién estd
lejos de ser perfecta y como consecuencia, la funcién de correlaciéon en la direc-
cién del filamento pierde casi toda la sefial de anisotropia en escalas chicas. En las
escalas més grandes (r > 1h~'Mpc) es natural que la funcién de correlaciéon en
la direccion del filamento presente la mayor sefial de anisotropia, ya que estamos
forzando a que & .?punte.*" la direccién donde ya sabemos de antemano estara la
mayor cantidad de materia, es por esto que estimar la funcién de correlacién en
la direccién del filamento no presenta mayor interés que corroborar las bondades
de nuestro identificador. Por otro lado, con un razonamiento andlogo al caso de
las escalas mds pequefias, podemos suponer que la funcién de correlacién paralela
al eje mayor de los halos pierde sefial de anisotropia a grandes escalas debido a
que estos no se encuentran perfectamente alineados con sus filamentos, o sea que
no .2puntan.®actamente en la direccién donde se encuentra predominantemente la
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Figura 28.: Marco superior muestra las funciones de correlacién anisotrépa en la direccién

perpendicular y paralela con el siguiente estilo de lineas &, y & se trazan
por lineas continuas y a trazos, respectivamente. Marco inferior presenta el
grado de anisotropia reflejado por los cocientes de cada una de las funciones,
en lineas continuas y a trazos &, /&iso ¥ §||/&iso, respectivamente. Funciones
de correlacién anistrépa para las direcciones del semieje mayor (lineas verdes
ambos paneles), y filamento (lineas rojas panel izquierdo) para la muestra de
halos en filamentos y direccién del semieje mayor (lineas azules panel derecho)
para la muestra de halos de control. Las correspondientes funciones isotrépa
se trazan en gris para ambas muestras.
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materia. Es por esto que la funcion de correlacion en la direccién de d resulta més
interesante ya que nos permitird cuantificar la alineacion de acuerdo a la sefial de
anisotropia.

El panel derecho de la figura 28 se exhiben nuevamente las funciones de co-
rrelacion en la direccién paralela y perpendicular al semieje mayor, pero esta vez
acompafada de las correspondientes a la muestra de control (lineas color azul).
Las anisotropias exhibidas por estos halos de control son andlogas a las observa-
das previamente por Paz et al. (2011). En comparacién con la muestra de halos
en filamentos, observamos que en escalas chicas las sefiales de anisotropia son
indistinguibles, lo cual refuerza la hipétesis que la estructura interna de los ha-
los no se ve muy perturbada por la presencia del filamento. Mdas interesante es
la comparaciéon en escalas grandes, donde observamos que la anisotropia en las
direcciones paralela y perpendicular para la muestra de halos en filamentos, es
tipicamente menor que la sefial obtenida para los halos control. Este resultado
no es lo esperado, ya que, como sabemos, los semiejes mayores se encuentran ti-
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 hip¢6-
tesis planteada cuando fue estudiada la alineacién de los halos con el filamento
anfitriéon (seccién 4.4), donde se planteo la posibilidad de que estos halos estén
sometidos a procesos altamente no lineales mas intensos que los que sufren los ha-
los en regiones menos densas. Como consecuencia, su alineacién se ve perturbada
perdiendo la orientacién con respecto a la estructura en gran escala circundante.
A continuacién estudiaremos si este fendmeno esta asociado con la masa de los
halos, explorando las cuatro rangos de masa definidos en la seccién 4.3. La figu-
ra 29 muestra los resultados correspondientes a estas cuatro muestras siguiendo el
mismo c6digo de colores y de lineas utilizado en el panel de la derecha de la figura
22. En este caso se agregaron lineas verticales negras que representan el radio vi-
rial promedio para las muestras de masa en cuestién. Pueden observarse en todos
los paneles de la figura 29 que las curvas presentan caracteristicas similares a las
funciones de correlacién 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 caracteristico punto de inflexion. Este punto se encuentra localizado estadistica-
mente en la escala tipica del tamafio de los halos correspondientes a cada muestra,
es decir que correlaciona con la posicién de la linea vertical negra en cada panel.
También podemos notar examinando solo la funcién de correlacion isétropa 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 correlacién comienzan a solaparse en escalas grandes. Esta compor-
tamiento resulta esperable ya que en un universo jerarquico los halos mas masivos
habitan tipicamente entornos mds 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 anisotropia es
mayor a medida que se consideran halos mds masivos, sin embargo en todos los
rangos de masa los halos en filamentos muestran una anisotropia menor que los
de la muestra de control, de lo cual se deduce que la disminucién de anisotropia
de los halos en filamentos no estd 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 correlacién
anistrépa en la direccién 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 anisotropia en las mismas reflejado por los cocientes
&1/ &iso Y €1/&iso, respectivamente.
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Figura 30.: funciones de correlacién anistropa en la direcciéon 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 pardmetro mu.

Una consecuencia de la hipdtesis que acabamos de enunciar es que la perdida de
anisotropia de los halos en filamentos, deberia 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 seccién 4.4, en la figura 30, se
presenta la funcién de correlacién anisétropa para los tres rangos de u propuestos
sin discriminar por la masa de los halos. La convencién de colores y lineas es la
misma que en las figuras previas. Un aspecto interesante es que a medida que p
aumenta, el termino de dos halos de la funciéon de correlacién de la muestra de
halos en filamentos tiende a ser més grande que la correspondiente a la muestra
de halos de control. Esto se debe a que el aporte del filamento al entorno esta
directamente relacionado a su densidad lineal (p). El aspecto mds importante a
destacar en esta figura es que la anisotropia de los halos en filamentos disminuye
con el aumento de p, mientras que como es esperable la anisotropia de la muestra
de control es independiente de este parametro. Comparando ambas poblaciones
de halos, vemos que para el rango mas chico de p (panel izquierdo) las funciones
de correlacion son casi idénticas y por lo tanto las anisotropias correspondientes,
mientras que para el rango mds grande de u (panel derecho) la anisotropia de los
halos en filamentos resulta mucho menor que la correspondiente a la muestra de
control. Esto refuerza el escenario propuesto en secciones anteriores segtn el cual
los halos en filamentos estarian sometidos a procesos no lineales més intensos que
los halos en entornos comunes. En este contexto resulta natural suponer ademés,
que estos procesos serdn auin mds intensos en filamentos mds 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 ALINEACION DEL MOMENTO ANGULAR

La alineacion del momento angular con la red césmica ha sido examinada en la
seccion 4.4 de este capitulo utilizando como herramienta la distribucién del dangulo
que forma la direccién 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 encontré también que la masa donde sucede este
cambio de orientacién (spin flip) es ~ 5 x 10'*h~ "M, en completo acuerdo con
otros trabajos en la literatura (por ejemplo Aragén-Calvo et al., 2007b; Codis et al.,
2012; Lépez, Merchédn y Paz, 2019; Trowland, Lewis y Bland-Hawthorn, 2013).

Este fenémeno revela que existe una compleja dependencia entre la masa del
halo y su alineacién con el filamento més cercano. Actualmente, se encuentra en
discusion cudl es el proceso fisico responsable del spin flip. Codis et al. (2012) atri-
buyeron este cambio en la orientacién del momento angular a una dependencia
del historial de fusiones con la masa, de manera que estadisticamente los halos de
baja masa se forman por acumulacién isétropica de materia difusa, mientras que
los halos de mayor masa lo hacen mediante la fusién con otros halos, cuya caida
anisétropica 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 evolucién
de la alineacién del momento angular en simulaciones numericas encontrando que
los ejes de rotacion 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 alineacién paralela en estadios mds tardios. Otros
autores también sefialaron que la masa de spin flip depende en gran medida de
la naturaleza de los filamentos, lo que indicaria que el origen de esta transicién
estd vinculado a la interaccién entre los halos y la red césmica (véase también
Aragon-Calvo y Yang, 2014).

Asimismo, Codis, Pichon y Pogosyan (2015) proponen una nueva teoria de Tor-
que Tidal Anisotrépica (ATTT, por sus siglas en inglés) para explicar el fenémeno
de spin flip. Mediante una elegante reformulacién de la teorfa de Torque Tidal,
plantean que la clave para comprender este efecto es la conexién entre los protoha-
los y la vorticidad en el entorno del punto de ensilladura de los filamentos. Mas
especificamente la teorfa predice un campo cuadrupolar de espin en torno a este
punto en particular del filamento, en el cual los protohalos se formarian adqui-
riendo momento angular segtn su posicién y su masa. Es decir, un protohalo en
el universo primitivo, tendria una tendencia natural a alinearse paralelamente a
su correspondiente cuadrante del campo cuadrupolar de espin del filamento, no
obstante si el protohalo fuese masivo o se hallara cerca de la espina dorsal del fila-
mento, este “parche” de materia ocuparia mas de un cuadrante y en consecuencia
no poseeria una preferencia a alinearse de forma paralela al mismo, surgiendo asi
una tendencia a orientarse perpendicularmente.

En otros trabajos, la dicotomia observada en la alineacién 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 formacién 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 correlacién anistrépa en la direccién 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 fenémeno a los procesos de que
dan origen a la formacién de estructuras en el universo en etapas tempranas. Don-
de de acuerdo con la aproximacién de Zel’dovich, el momento angular de los halos
termina paralelo a la direccién de colapso més lento, esto es paralelo a los filamen-
tos. En este escenario los halos de baja masa debido a que no acretaron materia
conservan esa direccion mientras que los halos mas grandes acretaron su masa en
estadios mds recientes a través de estructuras filamentosas ya formadas, lo cual
modifica su momento angular original, torndndolo perpendicular a las mismas.

En nuestro caso podemos usar la funcién de correlacién anisétropa para estu-
diar este comportamiento. En la figura 31 se presenta la funcién de correlacion
anis6tropa en la direcciéon 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 seccién 4.3. Continuamos utilizando la misma convencién de colores
y lineas de la seccién 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 estadisticamente el espin esta alineado con el
semieje menor y por lo tanto en un modelo triaxial esta direccion es la que apunta
hacia las regiones mads tenues. Esto se ve claramente reflejado en el termino de un
halo de ambos paneles donde & (linea de trazos) esta sisteméticamente por debajo
de la &5, (linea solida gris).

Sin embargo, si nos enfocamos en las diferencias entre las funciones &, y & pa-
ra cada muestra en escalas grandes, se puede notar que no existe una separacién
tan marcada como en el caso de la forma (semieje 4). El punto mds interesante a
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Figura 32.: Cocientes entre las correlaciones anisotrépicas &, / &l calculadas con un solo
rango de distancia que cubre aproximadamente el término de dos halo (5 y
20h~"Mpc), en funcién 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 dispersién 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 direcciéon de alineacién dominante que se produce apro-
ximadamente en una escala de Th~'Mpc para los halos de menor masa. Esto se
manifiesta también en el marco inferior del grafico correspondiente a estas masas
como una inversion de las curvas correspondientes a las funciones de correlacién
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 fenémeno
observado en la seccién 4.4 a partir del angulo de alineacién entre el momento an-
gular y la direccién 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 orientacion. Esto no concuerda con los escenarios propuestos en los trabajos
que versan sobre el tema ya que la gran mayoria responsabilizan a los filamentos
(u otras estructuras) por este cambio de direccién.

Debido a que estamos interesados en cuantificar el alineamiento en grandes esca-
las y en este caso la sefial de anisotropia es bastante débil en relacion a los errores,
se realizaron estimas globales de los cocientes de las funciones de correlacion en las
direcciones paralela y perpendicular, usando todos los pares halo-particula sepa-
rados por distancias entre 5 y 20 h~"Mpc. Elegimos este rango de distancias para
excluir el termino de un halo, ya que en este régimen el fenémeno de inversién
de la alineacién 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 seccion 4.3.

El resultado de estos célculos puede verse en la figura 32, donde los triangulos
indican el cociente entre las funciones de correlacion paralela y perpendicular,
mientras que las barras en el eje—x representan la dispersién 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 linea horizontal a trazos
en &, /& = 1 corresponde al caso is6tropo. 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 estdn perpendiculares.
Las masas intermedias nos permiten estimar que la masa de transicién entre dichas
configuraciones cercana a 10'*h~ M.

4.8 CONCLUSIONES

En este capitulo estudiamos la alineacién de los halos con los filamentos. Las
direcciones elegidas para el andlisis son la direccién del semieje mayor del tensor
de forma y el momento angular.

Inicialmente cuantificamos el alineamiento midiendo el dngulo entre la direc-
cién del momento angular o los semiejes del tensor de forma. La distribucién de
los dngulos de alineacién con los semiejes muestra que una fuerte sefial de ali-
neacién de direccion del filamento con el semieje mayor para toda la muestra de
halos. Cuando discriminamos en diferentes rangos de masas observamos que los
halos mas masivos presentan la mayor tendencia de alineacion. Ademads estudia-
mos la dependencia de estas alineaciones con la masa por unidad de longitud
(1), encontrando que el grado de alineamiento de los halos disminuye cuando los
filamentos son mas densos. Utilizando esta misma técnica estudiamos la alinea-
cién del momento angular con el filamento, reproduciendo un fenémeno spin flip,
cuyo origen esta actualmente en discusién. Encontramos una masa de transicion
con valor aproximado de 5 x 10"2h ! Mg, lo cual concuerda con los resultados de
otros autores. Con respecto a la dependencia de esta alineacién 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 transicién 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 estadistico desarrolla-
do por (Paz, Stasyszyn y Padilla, 2008) que introduce una versién anisétropa la
funcién de correlacién cuya robustez estadistica permite amplificar las exiguas
sefiales de alineamiento observadas anteriormente. Dado que los halos en general
presentan anisotropias en la funcién de correlaciéon (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 anisotropias
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 direccién del semieje mayor. Ellos proponen que la sefial de alineamiento se
origina por la anisotropia en el proceso de acrecién de materia, conducido prin-
cipalmente a través de la direccién de los filamentos. Esta interpretacion se con-
tradice con nuestros resultados, ya que las funciones de correlacién de halos en
filamentos muestran una menor anisotropia que la muestra de halos de control.
No encontramos ninguna relacién de este fenémeno 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 anisotrépias de halos son menores para los filamentos
mas prominentes.

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

También usamos esta herramienta para analizar las anisotropias respecto a la
direccién 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
manifestacion del fenémeno de spin flip, lo notable de estos resultados es que esta
tendencia se produce también en la muestra control. Lo cual es dificil de encasillar
dentro de los escenarios que intentan explicar el mencionado fenémeno, ya que
casi todos necesitan la presencia del filamento para explicarlos.

Debemos notar que las conclusiones alcanzadas estdn 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 ntimero de
filamentos espurios en nuestro andlisis, es posible que halos pertenecientes a este
tipo de entorno, estén contaminando la sefial de la muestra control.

Finalmente, debemos enfatizar que para intentar alcanzar una compresién deta-
llada de la dindmica de los halos de materia oscura, es necesario tener en cuenta
tanto su historia de formacién en etapas lineales (y cuasi-lineales), como su histo-
rial de fusiones, sin dejar de tener en cuenta el entorno dindmico en el cual estos se
encuentran. Una interpretacién acabada de los fenémenos de alineacién impacta-
ria entre otras cosas en el tratamiento de los modelos semianaliticos. Actualmente,
dichos modelos no implementan los cambios en la direcciéon del momento angu-
lar del halo, a pesar de que como observamos en este trabajo se encuentra muy
relacionado con su entorno.



Parte III

IDENTIFICACION Y ANALISIS DE FILAMENTOS EN
SDSS



FILAMENTOS: OBSERVACIONES

5.1 INTRODUCCION

La investigacion sobre la formacién y evolucion de las galaxias implica no solo
analizarlas individualmente, sino también comprender su ubicacién dentro de la
estructura a gran escala del universo. Los grandes relevamientos de galaxias re-
velaron que las mismas no estdn distribuidas de manera homogénea y uniforme,
como lo afirm¢é Reynolds (1923) al sefalar la existencia de una "franja.**tendida de
galaxias, una caracteristica posteriormente confirmada y conocida como el "plano
supergaldctico"(véase también Herschel (1847)).

El colapso anisotrépico de las perturbaciones primordiales del campo de den-
sidad, discutido por Zel’dovich (1970), da lugar a la formacién de estructuras a
gran escala como "panqueques”planos, filamentos y nodos. Aunque la nocién de
filamentos en la distribucién de galaxias fue sugerida por primera vez por Joeveer,
Einasto y Tago (1978), hoy en dia, los filamentos representan una de las principales
evidencias observacionales de la distribucién de materia en el universo. Es impor-
tante tener en cuenta que las galaxias son trazadores sesgados de la distribucion 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 césmica en las propie-
dades de las galaxias, junto con el rdpido aumento en la cantidad de datos de
relevamientos de galaxias, demanda un mejor entendimiento teérico de la estruc-
tura a gran escala. Esto ha llevado al desarrollo de multiples técnicas para detectar
filamentos en catalogos 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, Martinez 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 andlisis estadistico sobre
un mismo catdlogo observacional, especificamente el Sloan Digital Sky Survey.

Sin embargo, la reconstruccién de la red filamentosa a partir de datos observacio-
nales presenta importantes desafios, como la extincién debido al plano galéctico,
incompletitud y sesgos propios de los relevamientos, la dilucién de la densidad de
galaxias debido al limite en brillo del catalogo y las incertezas en la determinacién
de distancias debido a las velocidades peculiares de las galaxias (llamadas dis-
torsiones en el espacio de redshift), entre otros efectos. A continuacién discutimos
detalladamente los problemas mds importantes.

5.2 DESAFIOS OBSERVACIONALES

Los grandes relevamientos de galaxias proporcionan una cantidad significativa
de datos, aunque estos estan influenciados por dos efectos principales que estan
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intrinsecamente relacionados con la naturaleza de los datos recopilados. El prime-
ro de estos efectos, y quizds el mds evidente, se refiere al sesgo de Malmquist.
Este sesgo surge debido a que los catdlogos de galaxias estdn limitados por la
magnitud aparente observada. Como resultado, las galaxias méas débiles solo son
detectables a distancias relativamente cortas, mientras que las galaxias mas 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 mas brillantes tienden a es-
tar sobrerrepresentadas en los datos. El segundo efecto relevante esta relacionado
con la determinacién de las distancias galacticas. 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 estad sujeta
a incertidumbres inherentes y a la precision de las mediciones del corrimiento al
rojo. Estas incertidumbres pueden introducir sesgos adicionales en el andlisis de
los datos y en la interpretacién de las propiedades fisicas de las galaxias.

5.2.1 Muestras limitadas en flujo

En observaciones astronémicas, el sesgo de Malmquist (Malmquist bias) es un
efecto producido por la deteccion sistemtica de fuentes mas luminosas a redshifts
altos (distancias mds grandes), lo que resulta en un aumento aparente de la lumi-
nosidad promedio con la distancia. Este sesgo se origina debido a que los catdlogos
de objetos astronémicos (estrellas, galaxias, quésares, etc.) estdn limitados por el
flujo detectado, lo que significa que a medida que aumenta la distancia, los objetos
mas débiles dejan de ser detectados.

Para mitigar este efecto, es comun extraer muestras limitadas en volumen y
magnitud. Esto implica calcular el redshift limite (z11m) al cual deberia encontrarse
una galaxia con una luminosidad igual a la mas débil que se desea considerar
(Miim), de manera que su magnitud aparente sea igual a la magnitud limite (mim)
del catalogo en cuestion. Esta metodologia garantiza una muestra completa de
objetos mads brillantes que la luminosidad elegida, proporcionando asi un catalogo
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 catdlogos mas di-
luidos con una menor resolucion espacial en comparacién con la muestra original
de galaxias. Esto puede dificultar la resoluciéon de patrones filamentosos a pequefia
escala.

5.2.2  Distorsiones en el espacio de redshift

El colapso gravitacional durante la formacién de estructuras en el universo con-
lleva la generacién de un campo de velocidades peculiares. Estas velocidades pe-
culiares, adicionales a las provocadas por la expansiéon general de Hubble, son
adquiridas por las galaxias o particulas de materia oscura que estdn gravitacional-
mente ligadas.

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

donde z.,5 estd asociado al flujo de Hubble y z¢. 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
contribucién de la velocidad peculiar v, = - v a lo largo de la linea de la visual
s = 1+ v;. Notemos que sélo 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 estardn subestima-
das o sobrestimadas, dependiendo del signo del producto de # - v. Si el signo es
negativo, el objeto estd acercdndose, o en caso contrario (positivo), el objeto se en-
cuentra alejdndose de nosotros. Esta imprecision en la determinacién de distancias
genera una distorsion aparente de la distribucion espacial de las galaxias. Para ca-
racterizar esta distorsion definiremos a v como la coordenada real (espacio real) y
a s como la coordenada inferida a partir del redshift (espacio de redshift), o sea que
estd 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 combinacién de
dos efectos, los dedos de dios (Fingers of God, FoG) y el efecto Kaiser. A modo ilustra-
tivo la figura 33 muestra una pequefa porcién de un catdlogo 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 cimulo de galaxias. En la regién
externa (panel superior de la fig. 34), la velocidad de caida de las galaxias (infall)
hacia el centro de la sobredensidad causa que ésta se vea aplanada en la direccién
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 caida se cancela
exactamente con la expansion general de Hubble. En este punto, las partes mas
lejanas y cercanas al observador se mapean en una sola posicién en el espacio de
redshift. Finalmente, la regién mds interna de la sobredensidad se verd estirada a
lo largo de la linea 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 regién parece achatada en la direccién
de la visual. Mientras que en las zonas internas, la distribucién de galaxias
parece elongada en la linea de la visual, este efecto se los conoce como distor-
siones en el espacio de redshift. Figura extraida de Hamilton (1998).

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

5.3 SLOAN DIGITAL SKY SURVEY

Como ya se mencioné 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 catalogo espectroscépico y fotométrico en cinco
bandas (u, g, 1, i, z). Ademas, a partir de sus espectros se determinaron redshifts
de galaxias y quésares. Para la adquisicion de los datos, se construyo el telescopio
de 2,5 m especialmente disefiado para este propdsito, que se encuentra en el Ob-
servatorio Apache Point (Nuevo México, Estados Unidos). Estd equipado con un
arreglo de cdmaras CCD que cubre 1,5 grados cuadrados de cielo, el cual pude
obtener imédgenes en 5 bandas 6pticas, ademds cuenta con dos espectrografos ca-
paces de obtener hasta 600 espectros en una sola observacién. Las imagenes para
las 5 bandas fotométricas son tomadas con 24 CCDs de 2048 x 2048 pixeles 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 espectrégrafo
utilizado posee un amplio rango de cobertura (3800 a 9200A) con una resolucién
de A/AN = 2000.

El proyecto SDSS entr6 en funcionamiento en el afio 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 versién anterior. El objetivo principal del proyecto esta relacionado fundamental-
mente con el estudio de la estructura en gran escala del universo, aunque debido
a la cantidad informacién que contiene el mismo también resulta de gran interés
en otras dreas de la astronomia. Durante la primera etapa (2000 — 2005), el SDSS-I
cubrié mas de 8ooo grados cuadrados de cielo con imédgenes en las cinco bandas
fotométricas (u, g, 7, 1, z) y 5700 grados cuadrados con espectros de galaxias y qué-
sares. En la segunda etapa (2005 —2008), el SDSS-II llevé a cabo tres relevamientos:
The Sloan Legacy Survey, SEGUE y The Sloan Supernova Survey. The Sloan Legacy
Survey complet6 los objetivos fotométricos y espectroscépicos iniciales del SDSS,
incluyendo 8400 grados cuadrados de imédgenes y aproximadamente espectros de
930000 galaxias medidos. SEGUE (the Sloan Extension for Galactic Understanding and
Exploration) mape6 la estructura de nuestra Via Lactea, con imagenes de 3500 gra-
dos cuadrados y espectros de 240000 estrellas. Mientras que The Sloan Supernova
Survey repitié6 imagenes de 300 grados cuadrados para medir supernovas y otro
tipo de objetos variables, lo que permitié descubrir aproximadamente 500 super-
novas de tipo Ia. En la tercera etapa (2008 —2014), el SDSS-III consistié en cuatro
catalogos: APOGEE, BOSS, MARVELS y SEGUE-2. APOGEE (The Apache Point Ob-
servatory Galactic Evolution Experiment) se centrd en la estructura de la Via Lactea
mediante espectroscopia infrarroja de alta resolucién, BOSS (The Baryon Oscillation
Spectroscopic Survey) mape6 la estructura en gran escala del universo, MARVELS
(The Multi-Object APO Radial Velocity Exoplanet Large-area Survey) observé estrellas
cercanas para la deteccién 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-1V, que inicié en 2014 y finalizarad
en el corriente afio (2020). La misma consta de tres catdlogos (APOGEE, eBOSS
y MaNGA). APOGEE-2 esta orientado a la espectroscopia infrarroja de nuestra
galaxia, eBOSS (The Extended Baryon Oscillation Spectroscopic Survey) realizara un
estudio cosmolégico de qudsares y galaxias a alto redshift, y MaNGA (Mapping
Nearby Galaxies at APO) que explorard en detalle la estructura interna de aproxi-
madamente 10000 galaxias cercanas. Ademads ya se encuentra planeada una quinta
etapa SDSS-V (2020 — 2025) que tiene como objetivo un mapeo espectroscopico de
nuestra galaxia, el estudio de quésares y fuentes de rayos X y la observacién del
volumen local (la Via Lactea y sus vecinos galacticos).

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

5.3.1 Catdlogo de galaxias

Por su extensién y profundidad, el relevamiento Sloan Digital Sky Survey (SDSS)
es el escenario ideal para la identificaciéon y andlisis las estructuras filamentosas.
Mas adelante en este capitulo describiremos y utilizaremos cuatro catalogos de
filamentos extraidos de diferentes versiones del SDSS. Si bien cada uno de los
identificadores es aplicado sobre una versioén distinta del SDSS, con el fin de ho-
mogeneizar las comparaciones que realizaremos, utilizaremos un tnico catdlogo
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de galaxias de fondo. El catdlogo utilizado serd el compilado por Tempel et al.
(2017) el cual fue construido siguiendo los pasos que se detallan a continuacién:

= En primer lugar, se seleccionan todos los objetos de clase espectroscépica
GALAXY o0 QSO del catdlogo DR12. Dicha selecciéon fue cruzada con la base
de datos fotométrica y solo los objetos con clase fotométrica GALAXY fueron
mantenidos. La seleccién 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 Tool'. Mediante la inspeccién visual se
removieron algunos objetos espurios.

= Se filtraron aquellas galaxias corregidas por extincién (basandose 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 mds
débiles (Strauss et al., 2002). Luego, todos los redshift son corregidos por el
movimiento respecto a fondo césmico de microondas > (CMB), fijando una
distancia limite de z = 0,2.

» Finalmente, se complemento el catdlogo 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 més
detalles)

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

Adicionalmente, se adoptarén las magnitudes ModelMag corregidas por extin-
cién 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 inclusién 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 consider6 una
muestra completa por volumen estableciendo como limite superior de la misma
redshift de z < 0,137 y un valor de M, = —20,43 para el corte en magnitud absoluta.
Los cuales se calculan usando una cosmologia correspondiente a O, = 0,3 y
QA =0,7.

5.3.2 Catdlogo Random

Utilizaremos ademds un catdlogo sintético de puntos aleatorios (o random) gene-
rado a partir del catdlogo de galaxias presentado en la seccién anterior. El mismo
consiste de ~ 30,000,000 puntos con coordenadas angulares («,d) y redshift, y es
aproximadamente 45 veces mds denso que la muestra de galaxias real. Esta mues-
tra aleatoria fue generada con la misma geometria que el catdlogo real. Para tal

http:/ /skyserver.sdss3.org/dr1o/en/tools/chart/listinfo.aspx

2 Para la correccion de CMB se utiliza la férmula simplificada zcmp = zobs — Vp/c, donde v, es el
movimiento a lo largo de la linea de visién relativa al CMB. La diferencia con la férmula correcta,
ver por ejemplo Davis y Scrimgeour 2014, 1 +zcmp = (14 zobs)/(1 +Vvp/c) es inferior a 1 Mpc en
las distancias mas lejanas.
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Figura 35.: Cobertura angular del catdlogo espectroscopico SDSS DR12. Proyeccién Moll-
weide en coordenadas ecuatoriales.

fin, se aplico una mascara con una cobertura angular idéntica a la del SDSS DR12
utilizando las rutinas del paquete HEALPix3 (Gorski et al., 2005). Es importante
destacar que este proceso no induce ningtn tipo de correlacioén en el espacio de
redshift. Luego, para cada una de las posiciones aleatorias («, ), se procedi6 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-
pectroscépicas, son mantenidas entre los catdlogos reales y aleatorios, es decir que
la relacion redshift vs. magnitud es la misma para ambos catalogos.

5.4 CATALOGOS DE FILAMENTOS

En esta seccién describiremos los cuatro catdlogos de filamentos sobre los cuales
se realiz6 el estudio comparativo.

5.4.1 Catdlogo de Tempel (Bisous model)

Tempel et al. (2014b) usa un modelo para identificar la estructura filamentosa
del universo denominado Bisous model*, el mismo aproxima la red mediante una
serie de multiples cilindros conectados y alineados basandose en la posiciones de
la muestra de galaxias. Para construir su catdlogo, comienza con una configura-
cién aleatoria de cilindros que paso a paso va evolucionando mediante un proceso
estocdstico de cadenas de Markov. Es decir, el algoritmo avanza las posiciones y
orientaciones de los cilindros para ajustarse a la distribucién 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 creacion de un campo de densidad suave.
Asimismo, este método no utiliza informacion sobre la luminosidad o la masa de
los trazadores del patrén filamentoso. Por otra parte, debe tenerse en cuenta que

http://healpix.sourceforge.net
https://github.com/etempel/Bisous
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Figura 36.: Proyeccion bidimensional de un cilindro, los puntos representan las galaxias.
Las regiones de atraccién definidas se corresponden con las esferas de radio
Tq. La geometria 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 cimulos de galaxias.

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

El algoritmo define la repulsién entre dos cilindros si los centros de los mismos
estdn mds cerca que una distancia de exclusién minima y son perpendiculares,
es decir, si el producto escalar entre sus versores de orientacién es menor que
cierto valor critico |w1 - wz| < 0,3. En cambio, define la atraccion entre cilindros
cuando la distancia entre sus extremos es menor que el radio de interaccién rg,
y se encuentran alineados, es decir, cuando el producto escalar entre sus versores
de orientacién es mayor que w7 - w;| > 0,85. La eleccién del radio de atraccion
igual al radio del cilindro rq, = 1, asegura que los puntos finales de los cilindros
conectados no estén demasiado separados.

Como ya mencionamos anteriormente, estos autores plantean un modelo proba-
bilistico, en el cual las galaxias en filamentos se encuentran organizadas en una
distribucién de cilindros alineados de diversos largos y orientaciones. Luego asu-
miendo una probabilidad bayesiana para la distribucién de las galaxias, implemen-
taron un algoritmo de Metropolis-Hastings, para encontrar los mejores valores de
ajuste en el espacio de parametros de esta red de cilindros propuesta, construyendo
asi una funcién de likelihood, L, la cual cuantifica estadisticamente las diferencias
entre la distribucién de galaxias y cilindros en términos probabilisticos. Ajustar
el modelo implica maximizar L, es decir, minimizar las diferencias entre la distri-
bucién observada y el modelo tedrico. Por ello en cada iteracion se determinan
las mejores configuraciones de los parametros, 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 catdlogo 5 (T14, de aqui en adelante) consta de 15421 filamen-
tos, el mismo fue realizado utilizando la distribucién de galaxias del relevamiento
espectroscopico SDSS DR8 (Aihara et al., 2011). El catdlogo es presentado como
un conjunto de tres tablas diferentes. La primera de ellas contiene las caracteristi-
cas generales de los filamentos extraidos (por ejemplo: la longitud del filamento)
La segunda tabla contiene un conjunto de puntos espaciados 0,5 h_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 descripcién mas
detallada del método véase (Tempel et al., 2014b).

5.4.2 Catdlogo de Martinez

Martinez, Muriel y Coenda (2016) desarrollaron un algoritmo para detectar fila-
mentos entre grupos de galaxias, basandose 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 definicion, las estructuras curvas no son consideradas
ya que, por construccion, los filamentos son segmentos rectos que unen dos nodos.

Para la construccion del catdlogo, los autores utilizaron como nodos la muestra
de grupos de Zandivarez y Martinez (2011) identificados en el SDSS DRy (Abaza-
jian et al., 2009) con masas viriales mayores a M,i, > 13,5h! Mg con redshift entre
0,05y 0,15. El proceso de identificacién 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~ 'km; 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 1T0h~'Mpc. Esta eleccion es considerada debido a
que los grupos en el rango de masas seleccionado tienen una longitud de correla-
cién en el espacio de redshift de so ~ 11h~"Mpc (Zandivarez, Merchan 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 linea recta que conecta el par de grupos donde la
coordenada x corresponde a la direccién entre los grupos y la coordenada z en la
direccién 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 % = (n—n;)/n > 1, donde n, es el namero
de galaxias aleatorias y n es el nimero de galaxias reales. Finalmente los autores
encuentran 2366 pares de grupos que poseen un filamento que los une. Para cada

5 El catalogo se encuentra accesible en http://www.aai.ee/ elmo/sdss-filaments/
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Figura 37.: Proyeccién en el plano del cielo de dos grupos de galaxias (circulos grises). Las
lineas de puntos verdes representa las regiones de caida hacia los grupos res-
pectivamente, mientras que el rectdngulo naranja corresponde la regién trazada
como filamento (Martinez, Muriel y Coenda, 2016).

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

5.4.3 Catdlogos con Semita

En esta seccion describiremos las modificaciones implementadas a nuestro mé-
todo de busqueda de filamentos cosmolégicos (Semita).

Recordando lo presentado en el capitulo 2, el proceso de identificacién comien-
za con la construccién de las regiones de densidad intermedia descripta en aquel
capitulo asociada a una sobredensidad de 6p/p = 1,0, la cual en esta oportunidad
corresponde a una longitud de percolacién de 3,15h~'"Mpc. La identificacién de
estas regiones se realiz6 sobre el catdlogo espectroscopico del SDSS DR12 (Alam
et al., 2015). Para nuestros propésitos, el algoritmo FoF, tal como fue implemen-
tado en capitulos pasados, resulta ser un método directo y especialmente ttil si
contamos con muestras limitadas en volumen. Dada las caracteristicas de este tipo
de muestras no es necesario el uso de de funciones de ponderacién. El corte en
redshift para crear la muestra limitada en volumen es de ziim = 0,13, el cual co-
rresponde a una magnitud absoluta M, ;,, = —20,38 considerando una magnitud
aparente limite de m, = 17,77 . La figura 38 muestra la seleccién realizada.

El siguiente paso de nuestro identificador es la construcciéon del arbol recubridor
minimo (MST). Exploraremos dos alternativas para dicha tarea que dardan como
resultados dos catdlogos de filamentos diferentes.

La primera de ellas consiste en utilizar como nodos del grafo inicial galaxias
brillantes con magnitud absoluta en la banda r (M, < —20,5). Mientras que el
segundo de los catdlogos se construird 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 catdlogo contiene al final del
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Figura 38.: Seleccién de muestra en el plano M.-redshift para el catdlogo espectroscépico
SDSS DR12. La linea vertical celeste representa el limite en redshift de la selec-
ciéon (z13m = 0,13). La curva magenta horizontal muestra el limite de deteccién
de magnitud absoluta (M iy, = —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 fisicas tales como la longitud del filamento,
curvatura, etc., como asi también informacién espectroscépica 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 asi también podrian
delinear un patrén filamentoso menos pronunciado. Para el caso del catalogo de
filamentos basado en grupos de galaxias, sucede lo opuesto, es decir hay un menor
nimero de nodos y por lo tanto menos filamentos. Sin embargo los filamentos
detectados son mas confiables ya que los grupos de galaxias son trazadores mas
robustos de la distribucién de materia en el universo.

A continuacién discutiremos detalladamente cada uno de estos enfoques.

5.4.3.1 Identificacién con galaxias

Considerando el proceso de formacién jerarquica de estructuras, es sabido que
las galaxias mads brillantes habitan los centros de los grupos y cimulos 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 trazard la red filamentosa. La muestra
de galaxias elegidas para este fin seran aquellas con magnitud absoluta M, <
—20,5, tomadas del catalogo SDSS DR12 (Alam et al., 2015). Otra restriccién 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 regién con 6p/p = 1,0.

Luego de la creacién de esta muestra de galaxias luminosas se procedié a la
construccion del MST, mediante el mismo método discutido en capitulos anterio-
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res, no obstante ahora a diferencia de la identificacién realizada en la simulacién
cosmologica, no contamos con las masas de nuestros nodos trazadores, por lo cual
se realiz6 una modificacion 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.

I_] * Lz

Wiz =——5 - (74)
T2

Donde L; y L, son las luminosidades de los objetos y 11, la distancia que los
separa. Esto viene de suponer que en general estas galaxias poseen una relacion
aproximadamente constante entre la masa y la luminosidad. Una vez construido
el MST, realizamos el proceso de extracciéon e individualizacion. Aqui la magnitud
elegida para los extremos (el equivalente a la masa My, del capitulo 2) es de
M, = —21,0. Es decir, que un filamento tipo—2 con este criterio corresponde a
aquellas ramas del arbol que tienen galaxias mads brillantes que M, < —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 préximas secciones designaremos a este
catalogo como GL-P19.

5.4.3.2 ldentificacion 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 comprensiéon 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 catdlogo de grupos de Rodri-
guez y Merchan (2020), estos autores desarrollaron un algoritmo que combina las
dos técnicas més populares para identificar sistemas de galaxias, el algoritmo FoF
adaptado a catdlogo de galaxias (Huchra y Geller, 1982; Merchan y Zandivarez,
2005) y la técnica basada en los halos (Yang et al., 2007), que se pueden aplicar
facilmente a cualquier catdlogo de galaxias espectroscépico. Particularmente, un
catalogo construido con este algoritmo exhibe una ventaja con respecto a otros pre-
sentados anteriormente en la literatura (por ejemplo Merchan y Zandivarez, 2005;
Zandivarez y Martinez, 2011). Ya que permite la identificacién de grupos de hasta
un miembro luminoso, consiguiendo asi una importante mejora en la estadistica
para la identificacion de filamentos. Al igual que en la seccién anterior (5.4.3.1),
los grupos fueron identificados usando datos espectroscépicos tomados del DR12
(Alam et al., 2015).

En el primer paso de su algoritmo, los autores inician con una identificacion de
grupos mediante un algoritmo FoF (Huchra y Geller (1982)), tal como se describe
en el trabajo de Merchan y Zandivarez (2005). Este algoritmo permite encontrar
contornos de isodensidad en una muestra de galaxias con una magnitud aparente
limite, myim,. Partiendo de una galaxia que no haya sido asignada previamente a
un grupo, se buscan alrededor la misma cualquier otra compafiera que satisfagan
una condicién de proximidad:
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0
D]z =2 sin(j)

D
> ) S Dy (Vi,V2, my, my) = DoR. (75)

Ho

donde D = % y una condicién sobre las velocidades radiales, tal que

Viz = Vi = Vo < VL(Vy, V2, my, my) = VR (76)

donde V7 y V; hacen referencia a las velocidades radiales de la galaxia y su com-
pafiera vecina, respectivamente; mp y my a sus magnitudes aparentes, Gij a su
separacion angular y Hp 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 simulacién, el procedimiento se aplica itera-
tivamente sobre todas las galaxias vecinas que cumplieron con las condiciones 75
y 76 hasta no encontrar mas galaxias que satisfagan las condiciones. Si se asume
que la funcién de luminosidad es independiente de la distancia y la posicién. En-
tonces el factor de escalado R, que es el que permite tener en cuenta la variacién
de densidad numérica debido al limite de magnitud aparente del relevamiento, se
determina de la siguiente manera:

Miz g myam 13
R—[L‘” GV ] (77)

M p(M)am

donde Miim y M2 son la magnitud absoluta de la galaxia visible més brillante a
una distancia fiducial dada (Dy = 50Mpc) y a la distancia media D:

D
Miim = Miim — 25 — 51og(H—;) (78)

D
Miz = muim — 25 5log (-3 %) (79)

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

op 3

Miim -1
> = nD3 J c[)(M)dM] —1 (80)

—00

En este trabajo se usa una sobredensidad estdndar de dp/p = Azo0 = 200,0
para la construccién de este primer catdlogo de grupos potenciales. Posterior a
la implementacién de este algoritmo, se tiene una muestra de grupos de galaxias
con dos 0 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 (M, < Mgy (;,, = —19,5). Ademas
se agregan como potenciales centros todas las galaxias brillantes que no fueron
asociadas a ningtn 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 mencioné anteriormente, el
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mismo es capaz de identificar grupos con un solo miembro brillante, lo que hace
posible muestrear un rango dindmico méds amplio de masas. A continuacién, se
detallan brevemente los pasos de este método:

» Primero se determinan las luminosidades caracteristicas de los grupos (Lgr)
como la suma de las luminosidades de todos los miembros del grupo con una
magnitud mas brillante o igual que Mg, ;,,,- Debido a que existen sistemas
maés alejados en los que no se pueden ver todas sus galaxias, es necesario
corregir dicha luminosidad caracteristica (Moore, Frenk y White, 1993). Por
lo tanto, Ly viene dada por Lgr = Lops + Leor, donde Lops es definida
como la suma de las luminosidades de las galaxias observadas y L., es la
luminosidad esperada debida a los miembros no visibles del grupo.

wim L (L)dL

Mgflim

Ji o(L)dL

Lcor = Nobs (81)

donde Liim es la luminosidad de la galaxia mas débil que se puede observar
al redshift del grupo, y Nops el nimero de galaxias observadas. Hay que tener
en cuenta que para estimar Lg; solo consideramos las galaxias mas brillantes
que Mgr(i,, €l cual es un limite bastante alto y por lo tanto Lcor es muy
pequefia o nula dependiendo del redshift del grupo.

= Posteriormente, utilizando el valor de Ly, asignado a cada grupo, se calcula
la masa del halo correspondiente que se utilizara en los siguientes pasos para
determinar los miembros del grupo. Para obtener la masa de halo de materia
oscura (My) a partir de la luminosidad, los autores realizan una técnica de
abundance matching en Ly, 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 dispersién de velocidad:

MR G /3
AzooH(z)?

MG
o= 8
\/ 100 (83)

donde H(zg4,) es la constante de Hubble al redshift del centro del grupo.

200 = ( (82)

» Asumiendo que la distribucién de galaxias en el espacio de fases es igual a
la de la materia oscura, y con las cantidades estimadas en el item anterior,
es posible calcular el contraste de densidad tridimensional en funcién de la
distancia proyectada D y en la linea de la visual 8z entre una dada galaxia y

todos los grupos.

Pa(D,a2)) = "2 H ) p gy (84)
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donde c la velocidad de la luz, p es la densidad media del universo y Z(D)
es la densidad superficial proyectada de un perfil NFW esférico (Navarro,
Frenk y White, 1997) que viene dada por la siguiente ecuacioén:

2 c3
I(D) = SrspA 200 f(D 8
(D) =37sp 2000 T Co00 — 2007 (T 7 0200) (D/rs) (85)
donde
LN
Xz1_1 (] e — -~ > ifx <1
fx) =91 ifx=1 (86)
1 <1 o atan\/x2—1) ifx>1
x2—1 x2—1

aqui 15 y ¢, son el radio de escala y la concentraciéon respectivamente, mien-
tras que f(D/rs) describe la relacién entre este dltimo y el radio proyectado
D. La funcién p(Az)dAz describe la distribucion de redshift de las galaxias
dentro del halo la cual se asume que tiene forma gaussiana y puede escribirse
como:

1T c200 [ —(c200A2)* 87)

p(Az) =52 202%(1+zgr)

2t o(14zgr) ex

Asi definido, Ppm (D, Az) 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 Py, de que la galaxia pertenezca a alguno de todos
los potenciales grupos, luego si Pap supera un algin valor de corte elegido,
la galaxia es asignada como miembro. El valor umbral elegido para Py si-
guiendo el trabajo de Yang et al. (2007) es igual a 10. Si la galaxia cumple
este ultimo criterio para mas de un grupo, se asigna a aquel para el cual
Pm sea médximo. Finalmente, si todos los miembros de un grupo pueden ser
asignados a otro, ambos grupos se fusionan formando solo uno.

= Dado que la membresia 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 membresias se reasignan en el paso anterior, es necesario
ahora un proceso iterativo. La iteracién consiste en regresar al primer paso y
repetir todo el proceso comenzando desde la estimacion de la luminosidad
total usando los miembros reasignados. Este ciclo de iteraciéon se detiene
cuando no existan mds 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-
ficacion de filamentos, el siguiente paso es realizar la asignaciéon de cada grupo
de galaxias a la regién de sobredensidad intermedia para luego se trazar el arbol
recubridor minimo utilizando los centros de cada grupo como nodos del grafo. Si-
guiendo la misma prescripcién que para el caso de la simulacién, 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 individualizacién de los filamentos utilizamos
una masa umbral de M = 10135 1! Mg, correspondiente al mismo corte en masa
de grupos empleado en la muestra de Martinez (véase 5.4.2).

Por otro lado, es importante notar que al momento de la construccién final del
catdlogo de filamentos, a pesar de utilizar el catdlogo de Rodriguez y Merchan
(2020) que posee un amplio rango de masas, nos encontramos con un bajo niimero
de filamentos tipo—2, por lo cual en este caso En pos de mejorar la estadistica,
incluiremos en nuestra muestra los filamentos tipo—1. Es decir que el catdlogo
final se compone de todos aquellos filamentos que poseen al menos en uno de sus
extremos (podria ser en ambos) un grupo de masa M > 10'3° h~M,. El catdlogo
final consta de de 14223 filamentos; desde aqui en adelante nos referiremos al
mismo como GrRM-P1g.

5.5 CRITERIOS DE SELECCION

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,
asi como también se pueden estar “perdiendo” estructuras filamentosas. A modo
de ilustrar la identificacién realiza por cada uno de los métodos se presentan dos
figuras, la primera muestra « vs. redshift de las galaxias y los filamentos en un
rango de & = 32,5+ 7,5 para los cuatro catdlogos estudiados (fig. 40). Para ver en
detalle la figura 39 representa una ampliacion del plano del cielo (x vs. 8) en un
pequeiio rango de redshift de z = 0,08 4= 0,005.

Mas alléd de las diferencias en ntiimero, observando la figura 40 resulta bastante
notable la diferencia en la distribucién de redshift de los filamentos. Sin embar-
go, las regiones mds pobladas, como es esperable, agrupan una gran cantidad de
filamentos en todos los catalogos.

Para cuantificar las diferencias entre los identificadores, la figura 41 muestra la
distribucién de redshift de los catdlogos, donde podemos observar que los filamen-
tos de Tempel se encuentran tipicamente mds 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 podria deberse a que el catdlogo de
T14 fue construido utilizando las galaxias SDSS DRS fijando un limite superior en
z = 0,155. Por otra lado, debemos notar que la distribucién de T14 acuerda con la
distribucién de estructuras encontrada por Smith et al. (2012). La posible relacion
entre propiedades como la longitud del filamento en funcién 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 aqui 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 mas adecuadas para realizar un apilado
de filamentos, para de esta manera poder analizarlos estadisticamente (el método
se explica en la seccion 5.7.1). Para construir esta muestra de filamentos perpen-
diculares, usamos el vector paralelo a la direccién que une los dos extremos del
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a a

Figura 39.: En un rango z = 0,08 £ 0,005, se muestran los catdlogos de T14, M16, GL-P19 y
GrRM-P19 en azul, verde, rojo y naranja, respectivamente.

Figura 40.: En el rango 6 = 32,5+ 7,5, se muestran los catdlogos de T14, M16, GL-P19 y
GrRM-P19 en azul, verde, rojo y naranja, respectivamente.
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— T14

— M16

—— GL-P19
GrRM-P19

== Redshift limite

2504

200+

1501

100+

501

0.04 0.06 0.08 0.10 0.12 0.14 O0.16
z

Figura 41.: Distribucion de redshift. Se observa que los filamentos T14 tienden a estar mas
cerca, el pico de su distribucién 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 v, = r, —r7, donde ry y r2 son los vectores de posicién de los extremos
respectivamente. Luego calculamos el coseno del dngulo entre vy, y 1y,

Vi2 -1

Q)= ——
cos(0) = 5 TTe

(88)
Si 90° — A8 < 0 < 90° 4+ AB1, decimos que el filamento pertenece al conjunto 1
(perpendicular a la linea de la visual), y si 6 < A8, o 180° — AB; los filamentos
se hallan en el conjunto 2 (paralelos a la linea de la visual), donde A8; y A8, son
angulos de tolerancia que pueden ajustarse para aumentar o disminuir el nimero
de filamentos seleccionados.

De acuerdo con el principio cosmolégico, 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 mads, se
observan principalmente alargamientos espurios en la linea visual, el efecto deno-
minado dedos de dios, el cual se describié al comienzo de este capitulo, producido
por el movimiento virializado de las galaxias gravitacionalmente ligadas en los
pozos de potencial profundos. Es por ello que el nimero de filamentos detectados
a lo largo del eje visual suele ser menor de lo esperado. Tenemos que notar que el
catdlogo M16 por definicién excluye esta configuracion de forma explicita, es decir
que el método no contempla filamentos a lo largo de la linea de la visual.

Otro criterio utilizado para mejorar la sefial de apilado, es que los filamentos
tengan una forma aproximadamente recta. Para ello se define la curvatura, de la
misma manera que en capitulo 3), como el cociente entre la longitud de la linea
recta que une los extremos y la longitud total del filamento. Recordemos que este
pardmetro 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
catdlogo de Martinez por construccién consta exclusivamente de filamentos rectos,
por lo tanto, una medida de la curvatura no se aplica a este caso. La curvatura
minima para el caso de los otros tres catdlogos se estableci6 en 0,8. La distribucién
de curvatura de los filamentos T14 es bastante diferente a los filamentos extraidos
mediante la técnica de MST, GL-P19 y GrRM-P19. Mientras el primero tiene una
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distribucién de curvatura con un pico cercano a 1, es decir que limite inferior de
0,8 casi no cambia el conjunto de filamentos. Por otro lado, dicha distribuciéon para
los otros dos catdlogos extraidos con nuestra técnica es méas ancha, con valores que
van de 0,5 a 1, por lo cual el limite minimo 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. Ademés se filtran todos los filamentos con un tamafio angular superior
a 4° grados para evitar la contaminacién de filamentos cercanos. Como utilizamos
una muestra de galaxias que estd limitada a una distancia méxima de 350h~'Mpc,
también recortamos los filamentos queddndonos sélo con aquellos que se hallan
dentro del volumen de interés.

En resumen, todos los andlisis que se realizardn a continuacién estdn restringi-
dos a filamentos perpendiculares a la linea de la visual y aproximadamente rectos
en la region central del SDSS.

56 PROPIEDADES GLOBALES DE LOS FILAMENTOS

Estudiamos las propiedades globales de los filamentos seleccionando las gala-
xias dentro de una regién 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 ningtin vértice interno. Por otra parte, si un filamento
tiene 4 segmentos, tendriamos entonces 5 vértices, de los cuales dos de ellos son
los extremos del filamento y los restantes (3) son considerados vértices internos.

Ahora podriamos pensar que la regién filamentosa cercana a la espina del mis-
mo se puede aproximar como una combinacién 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 ademas se excluyen los objetos dentro de dos
esferas del mismo radio v ubicadas en los extremos del mismo, evitando asi la
influencia por grupos o ciimulos de galaxias en dichas ubicaciones. Asimismo de-
finimos el radio de filamento r como la mitad de su longitud para aquellos mas
cortos que una longitud de 15h~"Mpc, mientras que para los filamentos mds lar-
gos fijaremos este radio en 7,5h~"Mpc. El volumen de cada filamento es estimado
como v = mir?l, donde 1 es la longitud del filamento. Aunque esta formula no es
exacta para el célculo del volumen se presenta como una buena y simple aproxi-
macién para los filamentos aproximadamente rectos que consideramos en nuestro
estudio. Todas las galaxias en la regién definida con este criterio se utilizan para
computar las propiedades del filamento, por ejemplo su luminosidad total. Cabe
destacar que de acuerdo a la definicién de membresia, es posible que una galaxia
contribuya en mds de un filamento.

Como se muestra en la fig. 42, la mayor parte de los filamentos en todos los
catalogos se encuentra entre el rango de longitudes de 4 — 10 h~"Mpc. Sin embar-
g0, los filamentos M16 tienen una longitud méxima de 12h~'Mpc, los filamentos
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Figura 42.: Histograma de la longitud. Se hallan diferencias notables entre los catalogos,
los més cortos corresponden a los filamentos de M16 y GL-P19 (en verde y rojo,
respectivamente), mientras que los mds largos corresponden al catdlogo de T14
y GrRM-P19 (en colores azul y naranja, respectivamente).

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

Otra propiedad en la que nos enfocamos, es la sobredensidad de galaxias en
los filamentos, la cual definimos como S,.; = %, donde Nieal V Niands son el
nuimero de galaxias reales y aleatorias, respectivamente. Este calculo también fue
aplicado a otra muestra de aleatoria para observar el contraste entre las mismas,
Stand = N‘a“jz Nyand: ¥ Nrand2 son el nimero de galaxias aleatorias alrededor de
estos objetrca)ns 1para 2 catdlogos aleatorios independientes.

La figura 43 muestra la relacién entre la longitud y la sobredensidad para los

cuatro catalogos de filamentos. Las regiones filamentosas que los diferentes algorit-
mos identifican se observan sobredensas, es decir, los valores para este parametro
(isocontornos de color, 6 ~ 10) se encuentran por encima de la media aleatoria (iso-
contornos grises). Por otro lado, esta propiedad difiere entre los catdlogos como
consecuencia de los algoritmos de identificacién. 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 construccién
define un filamento formalmente como la linea que une dos grupos a través de
una region sobredensa, con un umbral minimo por encima de la media.
Asimismo podemos apreciar que aunque la sobredensidad tiende a disminuir
para los filamentos largos (es el caso de los catdlogos T14, M16 y GrRM-P19) para
el catdlogo GL-P19 esta correlacion es dificil de observar debido a que el rango de
longitudes es muy acotado. Dicha tendencia podria significar que los filamentos
mas largos realmente tienen menor densidad, en principio porque los filamentos
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Figura 43.: Relacién entre longitud y la sobredensidad de los filamentos. De izquierda a
derecha se presentan los isocontornos para los catdlogos 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 més alta densidad que la media.

mads cortos se encuentran cercanos a los grupos o cimulos 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 Galadrraga-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 estan rela-
cionadas con el filamento en si mismo, lo cual produciria una disminucién 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 catdlogo aleatoria. En primer lugar
destacamos que todos los filamentos contienen galaxias en promedio mas 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 distribucién.
Para la muestra T14, ambas distribuciones se superponen, las galaxias aleatorias
tienen una distribucién mdas ancha y mientras que los datos reales presentan un
pico levemente mds pronunciado. Las distribuciones de luminosidades para el ca-
tdlogo T14 muestran sus picos aproximadamente en 10' 191 para galaxias reales
y 10195€ para sus contrapartes aleatorias. En el caso de los filamentos construi-
dos con galaxias luminosas GL-P19, las cantidades son 10'"1°L, para galaxias
reales y 10'0121, para los datos aleatorios, mientras que para el conjunto GrRM-
P19 obtenemos valores de 10'"2°L, en el caso de las galaxias reales y 10'%42L,
para las aleatorias. Finalmente para la muestra M16, los valores son 10'1°°L, y
1010511 para galaxias reales y aleatorias respectivamente.

Ademas se calcul6 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 correlacion 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 catdlogos donde luminosidad
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Figura 44.: Histograma de luminosidades. De izquierda a derecha encontramos los histo-
gramas para los catdlogos 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-
cién con la muestra aleatorias. Debemos notar también que se observa en general
una mayor dispersién en las luminosidades de los filamentos cortos, esto proba-
blemente puede ser un efecto estadistico por el bajo niimero de objetos en estas
estructuras.

Todas las caracteristicas mostradas en esta secciéon sugieren que las propiedades
de cada catdlogo dependen en gran medida de su construccién. Hay que recor-
dar que el algoritmo de Tempel se basa en supuestos geométricos y estocasticos
de la distribucién de las galaxias, en tanto que el algoritmo de Martinez 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” 6 “puentes” entre galaxias lumi-
nosas o grupos, reuniendo algunas caracteristicas en comun con el catdlogo M16,
aunque posiblemente generando una mayor cantidad de filamentos espurio en el
proceso.

5.7 PROPIEDADES DE GALAXIAS EN FILAMENTOS

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

5.7.1  Apilado de filamentos

Para aumentar la sefial de las diferentes poblaciones que componen nuestro
objeto de estudio, aplicamos una técnica de apilamiento que promedia la sefial
de varios filamentos en una tnica medicién. Esta técnica de apilado consiste en
lo siguiente: dado el conjunto de filamentos rectos definidos anteriormente (ver
seccién 5.6), Se define un sistema de coordenada en el plano del cielo con uno
de sus eje—x en la direccién del filamento, con su origen en uno de los extremos,
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Figura 45.: Relacién entre la longitud y la luminosidad media de los filamentos. De iz-
quierda a derecha se presentan los isocontornos para los catdlogos 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 catdlogo GL-P19 GrRM-P19
y M16, mientras que para el catdlogo 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 posiciéon de inicio y final del filamento coincidird con las
posiciones (0,0) y (1,0), respectivamente. Esta mismo procedimiento también es
aplicado a los datos del catdlogo aleatorio. Ademads para evitar apilar datos que
no estan correlacionados con las estructuras filamentosas, se descartan las galaxias
a lo largo de la linea de la visual con distancias superiores a 10h~"Mpc de algtn
filamento dado.

En la fig. 46 se muestra el resultado del apilado, los conteos de galaxias se ha-
llan en escala logaritmica. Claramente es posible distinguir la forma tipica de un
filamento con dos picos de densidad en los extremos, la cual sefiala la ubicacién
de grupos de galaxias o una regiéon de alta densidad de galaxias que coincide con
esta posicion. (andlogamente a la fig. 15 del 3) En el caso del catdlogo de M16, los
extremos se observan mds 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 > 10'3°> h= 1M, unidos por un puente de materia sobredenso.
Por otro lado, los filamentos trazados por los grupos de Rodriguez y Merchan
(2020) (GrRM-P19) también se detectaron con pares de grupos de galaxias con ma-
sas mayores M > 10'3° h="M,, sin embargo, la presencia de los extremos no es
tan marcada, lo cual podria 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
construccion sus extremos serdn menos pronunciados ya que solo le impusimos
que conecten estrictamente dos galaxias luminosas (M, < —21,0). Es notable que
los filamentos de Tempel no posee unos extremos tan definidos como en los otros
casos, esto podria deberse a que la muestra exhibe la presencia de filamentos ad-
yacentes més alla de los extremos. Si bien, el contraste general es mas bajo que el
resto de los catalogos, la region asociada al eje del filamento es la que méas conteos
muestra.
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Figura 46.: Histograma bidimensional del apilamiento de filamentos, desde arriba hacia
abajo se presentan los catalogos de Ti4, M16, GL-P19 y GrRM-P19 el color
indica el conteo de galaxias. La forma de los filamentos difiere en todos los
catalogos, 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 cata-
logo de T14 exhiben una fuerte sefial 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 seccién construimos el perfil promedio de sobredensidad de galaxias
como una funcién de la distancia perpendicular al eje del filamento. Para esta tarea
consideraremos la regiéon mads 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 contaminaria el perfil radial.
Para ello integraremos la sefial a lo largo del eje x, lo que nos permite definir una
funcién I(y), de la siguiente manera:

I(y) =/§((‘;j))—1, (89)

donde R(y) es el nimero de galaxias reales y A(y) es el nimero 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
sefal cerca al eje del filamento, sea méxima 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 catdlogos M16 y GL-P19 presentan alturas comparables, de la misma manera
que los catdlogo T14 y GrRM-P19 pero con valores muy por debajo. Para mejorar
nuestro andlisis, 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~"Mpc, medios entre 7 y 9h~"Mpc y largos entre 11 y 13h~'Mpc.

En la fig. 48 se muestran estos perfiles para cada rango de longitud. Se puede
observar una disminucién general de la sobredensidad media al aumentar la longi-
tud del filamento. Esto también se observa en la fig. 43, lo cual est4 en acuerdo con
la idea general que los filamentos mds cortos tienden a ser los puentes méas fuer-
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Figura 48.: Apilamiento de filamentos separados en tres grupos de acuerdo a su longitud,
los rangos varian € (3,5), (7,9) y (11,13) thpc, respectivamente, las lineas
solidas azules, verdes, rojas y naranja corresponden a los conjuntos de T1i4,
M16, GL-P19 y GrRM-P19. Existe una relacién entre el valor que alcanza la
funcién de correlacién y la longitud de los filamentos, los filamentos cortos
tienen una correlacién mucho mayor que los mds largos.

tes entre ciimulos cercanos, mientras que aquellos que unen cimulos mas lejanos,
poseen puentes mdas débiles (Bond, Kofman y Pogosyan, 1996). Dicha variacion
se observa mds claramente para el catdlogo M16. Lo cual podria justificarse por
el método de construccién, ya que este catdlogo elige una espina recta para sus
filamentos. Lo cual puede ser bastante acertado para cimulos muy préximos. Sin
embargo, en el caso de filamentos més largos, esta definicién 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, méas precisamente
en sus colores. Los trabajos de Blanton et al. (2005) y Dressler (1980) sobre cimulos
de galaxias o Kraljic et al. (2018) sobre filamentos y paredes, mostraron que las ga-
laxias rojas son mds 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
fendmeno. Para analizar la astrofisica de las galaxias en relacién a estos entornos
filamentosos separaremos la poblacién de galaxias en rojas y azules segtn si satis-
facen que su color g —r sea mayor o menor que 0,7, respectivamente (siguiendo los
trabajos de Ferndndez Lorenzo et al., 2012; O'Mill et al., 2011). Este criterio de co-
lores divide la distribucién 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 proporcion se mantiene practicamente invariante
con el redshift, aunque existe una ligera tendencia general del SDSS a que las gala-
xias mds cercanas tiendan a ser mads rojas. Del mismo modo que en la fig. 47, en
las siguientes figuras utilizaremos unidades fisicas 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~'Mpc De izquierda a derecha se presentan los catdlogos
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 estaran centrados en las submuestras de filamentos cortos,
medios y largos.

La figura 49 muestra los resultados para filamentos cortos en los catalogos, Ex-
cepto en el caso del catdlogo 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 todavia tienen una alta sobredensidad, resulta ser mas 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 cimulos de galaxias
y mdultiples trabajos que observan un efecto de segregacion en las galaxias en los
nucleos de los filamentos, las cuales tienden a ser méds masivas y rojas que las que
tienden a hallarse maés 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 catdlogos
M16, GL-P19 y GrRM-P19. En tanto los filamentos de Tempel tienen ahora distribu-
ciones practicamente indistinguibles. Finalmente, en los filamentos largos (ver fig.
51) los perfiles de galaxias rojas y azules ya no muestran diferencias en ninguno
de los catédlogos.

En general, todos los catdlogos 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 catdlogo. Ademds puede
notarse un aumento en las incertidumbres para los conjuntos mas largos, lo cual
puede deberse no solo al bajo ntiimero de filamentos, sino también a la subestructu-
ra interna, que tenderd 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 catdlogos (GL-P19 y GrRM-P19),
sin embargo para la muestra de filamentos mas 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~'Mpc De izquierda a derecha se presentan los catdlogos
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~"Mpc De izquierda a derecha se presentan los catdlo-
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.: Fraccion de las galaxias rojas en funciéon de la distancia al eje del filamen-
to. De izquierda a derecha se presentan tres rangos de longitud centrados en
4,8y12h~'Mpc, 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  Fraccién 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 evolucién. De ser asi las
galaxias en filamentos mds cercanas a los nodos deberian haber pasado una gran
fraccién de su tiempo “fluyendo” a través del filamento. Esto causaria que cuanto
mas cerca se halle una galaxia de algtin extremo de un filamento (como se muestra
en Martinez, Muriel y Coenda 2016 y Salerno, Martinez y Muriel 2019) la galaxia
mas roja sera.

Esto nos impulso a estudiar la fracciéon de galaxias rojas en funcién de la dis-
tancia perpendicular al filamento, la fraccion es tomada como el cociente entre la
proporcién de objetos con (g —1 > 0,7) y el nimero total de galaxias de la muestra.
Podemos ver en la fig. 52, el perfil radial de la fraccién 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 habiamos notado que las galaxias rojas estdn claramente
maés auto-correlacionadas hacia el centro de los filamentos. No obstante este resul-
tado encontrado anteriormente no se manifiesta con la fracciéon de galaxias rojas.
Podemos apreciar que existe una ligera tendencia a que la fraccién roja sea mds
alta hacia el centro del filamento que en las regiones exteriores para la muestra
de cortos. Si bien esperdbamos que esta muestra de filamentos, los cuales residen
en zonas relativamente més densas, tengan preferentemente un mayor porcentaje
de galaxias rojas, estos filamentos serian menos independientes de los nodos que
los filamentos mas largos (Guo, Tempel y Libeskind, 2015). Por otra lado conside-
rando la muestra de los filamentos largos, el ruido en la fraccién de galaxias rojas
crece considerablemente, consecuentemente no se puede inferir ninguna tendencia
general.

En la fig. 53, mostramos la dependencia de de la fraccién de galaxias rojas con
respecto la longitud del filamento. Vemos que todos los catdlogos tienden aproxi-
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Figura 53.: Fraccién de galaxias rojas en funcién 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 maés largos tienen una menor fraccién de galaxias rojas.

madamente a un mismo valor al considerar filamentos mds largos, mientras que
en el caso de los filamentos mds cortos se observa una ligera tendencia a tener
una fraccién de galaxias rojas mds altas para todos los catdlogos, exceptuando la
muestra T14. Esto puede interpretarse mediante la sobredensidad observada en la
tig- 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 tipicamente similar a la muestra aleatoria y
ademds una dispersién mayor.

5.8 CONCLUSIONES

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

Para realizar la comparacion entre cada catalogo, 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 estadisticas, como se mostré 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 catdlogos. 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 sélo utiliza
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suposiciones geométricas sobre los objetos, mientras que el resto de los algoritmos
tienen en cuenta la informacion fisica de las galaxias.

En general, los filamentos T14 son mds largos y cercanos en comparacién con
nuestros catdlogos y M16, por otro lado, los filamentos identificados con Semita
presentan formas mads irregulares. Las distribuciones de longitud también difieren
entre los catalogos, la muestra GL-P19 tipicamente presenta filamentos mds cortos
con respecto a su contraparte trazada a partir de grupos de galaxias (GrRM-19).
Como esperabamos, los filamentos identificados por cada uno de los métodos son
regiones sobredensas, donde independientemente todos los catalogos tienen algtin
grado de correlacién. Por su parte encontramos que las muestras M16 y aquellas
identificadas con nuestro método (GL-P19 y GrRM-19), resultan ser més densas
que T14. No obstante independientemente del catdlogo 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 mas fuertes” que los largos
en acuerdo con Bond, Kofman y Pogosyan (1996) 6 Galarraga-Espinosa, Langer
y Aghanim (2022), esta dependencia con la longitud se manifiesta principalmente
en la muestra M16.

En este capitulo también se desarroll6 una herramienta estadistica basada en un
método de apilamiento, el cual permitié investigar la distribucién 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 catdlogo.

Por otra parte, analizando los perfiles de galaxias rojas y azules encontramos
que aquellas muestras cuyos identificadores utilizan informacién fisica de sus ob-
jetos trazadores (M16, GL-P19 y GrRM-19), presenta una mayor segregacion entre
los perfiles rojo y azul, en acuerdo con otros trabajos que observan que las galaxias
en los ntcleos de los filamentos tienden a ser mas masivas y rojas que sus contra-
partes mds 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 informacién
geométrica (Tempel et al. (2014c)), esta segregacion resulta menos significativa.

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

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

Deseariamos haber realizado una comparacién con un mayor ntiimero de méto-
dos, sin embargo la mayoria de los algoritmos no se pueden adaptar trivialmente
debido a los dificultades presentes en los catdlogos observacionales. También cabe
mencionar que ninguno de los algoritmos empleados en este capitulo detectan pa-
redes. Esto debe tenerse en cuenta porque las paredes son objetos diferentes y hay
otros fenémenos astrofisicos que ocurren en ellas.
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El objetivo de esta tesis fue la deteccién, estudio y caracterizacién 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 (capitulo 2) se centr6 en la construcciéon de un
algoritmo de identificacién 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 alusién a los conceptos involucrados en la definicién de los
filamentos. Mientras que por versatilidad se hace referencia a la aplicabilidad del
algoritmo tanto a simulaciones numéricas como a catdlogos observaciones. En este
trabajo seguimos una definiciéon general de filamentos adoptada en otros trabajos
(Colberg, Krughoff y Connolly, 2005; Gonzalez y Padilla, 2010; Martinez, Muriel
y Coenda, 2016; Pimbblet, 2005), segtin la cual los filamentos son estructuras pro-
minentes de materia que conectan los picos de densidad mas importantes de la
distribucién de materia (puentes cimulo-cimulo). Fundaremos nuestro método
en dos técnicas de percolacion conocidas: arbol de expansiéon minima (MST) y el
algoritmo amigo de los amigos (FoF).

La problematica planteada en este trabajo, requiere el uso de simulaciones nu-
méricas, las mismas constituyen un paso ineludible para la comprension fisica de
diferentes aspectos de la estructura en gran escala. Ademds dichas herramientas
numéricas permiten validar las diversas técnicas empleadas antes de realizar su co-
rrespondiente aplicacién en catdlogos de galaxias reales, los cuales plantean otro
tipo de desafios.

Introducidas las herramientas y fundamentos tedricos que utilizaremos en este
trabajo, estudiaremos ahora en una simulacién numérica ACDM las propiedades
dindmicas y estructurales de la red de filamentos identificadas (Pereyra et al., 2020).
En el capitulo 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 mas prominentes definidos por halos méas masi-
vos de la red césmica. 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 tipica (6 ~ 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 (u)
son mas gruesos y mdas densos hacia el eje del filamento. Ademads 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 asintéticamen-
te al valor de la densidad media del universo. Analizando la relacién entre la masa
por unidad de longitud y la dispersiéon de velocidad de los filamentos, encontra-
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mos una fuerte correlacién entre estas propiedades, la cual esta en buen acuerdo
con la relacién tedrica encontrada por Esto es un resultado no menor dadas las
suposiciones dindmicas realizadas por estos autores.

Analizando la relacién entre la masa por unidad de longitud y la dispersién de
velocidad de los filamentos, encontramos una correlacion significativa entre estas
propiedades. Este hallazgo es notable, ya que coincide estrechamente con la rela-
cién tedrica propuesta por Eisenstein, Loeb y Turner (1997). Esta correspondencia
refuerza la validez de las suposiciones dindmicas realizadas en su trabajo. Ademads,
esta relacion nos brinda un método indirecto para estimar la densidad lineal de
los filamentos a partir de la medicién de su dispersiéon de velocidad transversal
en catalogos observacionales, en analogia con el método utilizado para estimar la
masa de cimulos de galaxias.

Por otro lado, el campo de velocidades promedio hallado delinea fielmente el
patrén filamentoso en acuerdo con el escenario segtin el cual estas estructuras cons-
tituyen las “autopistas” por las cuales el material fluye hacia los cimulos masivos
en sus extremos. En este contexto, aunque nuestro método no impone ninguna
restriccion sobre dicho campo de velocidades, pudimos recuperar la ubicacién del
punto de ensilladura, el cual esta definido como el punto sobre el filamento don-
de el flujo de velocidad diverge hacia los extremos. Ademds encontramos que la
posicién de este punto, correlaciona con el cociente de masas de los halos en los
extremos. Los puntos de ensilladura representan una regioén de particular interés
ya que se piensa que estdn estrechamente relacionados con la adquisicién de mo-
mento angular de los halos de materia oscura, como asi también con los procesos
de formacién de las galaxias en dichos entornos. Cabe destacar que el método de
identificacién y los resultados anteriores fueron publicado en el trabajo Pereyra
et al. (2020).

Los filamentos constituyen una de las claves para entender como 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 césmica, los
cuales generan los mayores pozos de potencial donde el material primordial pue-
de agruparse para formar galaxias y otros sistemas, como grupos y ciimulos. Por
ello resulta especialmente enriquecedor, profundizar en la comprensién de la co-
nexion entre las propiedades de los halos y su entorno en gran escala, en nuestro
caso en particular los pilares del capitulo 4, lo constituyen las alineaciones entre
la direccién 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~!Mpc de alguna estructura filamentosa prominente.
Ademads para explorar dependencias de la alineacién 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 dngulo de alineacién entre la propiedad del halo (forma 6 espin) y
la direccién de su filamento anfitrién, mientras que el segundo constituye una he-
rramienta estadistica mds poderosa, que consiste en el computo de la funcién de
correlacién cruzada anisétropa halo-particula en relacién a la direccién de interés.

Al estudiar el dngulo de alineacién entre los semiejes y el filamento anfitriéon en-
contramos que los halos tienen una preferencia a tener su semieje mayor alineado
con el filamento més cercano, mientras que el semieje menor exhibe una tendencia
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a hallarse perpendicular al mismo. Ademads se analiz6 el alineamiento medio de
estas direcciones en funcién 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 sefial con respecto al filamento, se eligi¢
dividir la muestra de halos de acuerdo a la masa por unidad de longitud de su
filamentos anfitrion, en este caso se obtuvo que el grado de alineamiento paralelo
por parte del semieje mayor del halo con la direccion 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 p. A su vez cuando analizamos el alineamiento del momento an-
gular con la direccién del filamento obtuvimos que el grado de alineacién con el
filamento anfitrion decrece con el aumento de la masa del halo, esto es la direccién
de momento angular para halos de alta masa tiene una ligera tendencia a hallarse
perpendicular en relacién a su filamento mds cercano, mientras que esta direccién
para los halos de baja masa muestra el resultado opuesto, siendo la misma pre-
ferentemente paralela al filamento anfitrién. Este fendmeno, denominado spin flip,
ya ha sido observado ampliamente en la literatura, no obstante todavia se encuen-
tra en discusién cudl es el proceso fisico responsable del mismo. El valor obtenido
para la masa de transicién entre las dos configuraciones, es de ~ 5 x 10'2h~ M.
En relacién a la dependencia de este fenémeno con respecto a la masa por unidad
de longitud de su filamento anfitrién, no podemos realizar interpretacién clara, no
obstante se observa una leve tendencia a disminuir la masa de transicién 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 alineacién de los halos
con su entorno a gran escala resulta de la estimacién de la funcién de correlacién
anisoétropa. Para contrastar las sefiales 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 relacién al computo de
la funcién de correlaciéon anisétropa, en la direccién del semieje mayor del tensor
de forma logramos recuperar las sefiales de anisotrépias 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 sefiales de anisotropia disminuye a
grandes escalas (régimen de dos halos), esta anisotropia 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 disminucién de la anisotropia 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 sefial de anisotropia 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 més importante en los entornos de filamentos,
son encargados de debilitar la sefial de alineacién general observada por Paz et al.
(2011).

En relacién con la estima de la funcién de correlacién en la direccién del mo-
mento angular, hallamos que para los halos de baja masa, en el término de un
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halo, la direccién perpendicular domina en anisotropia, mientras que el régimen
de dos halos se produce una inversion de las funciones de correlacién adquirien-
do una mayor preponderancia la anisotropia en la direccién 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 direcciéon 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 direccion de la estructura en gran escala, mientras
que los halos més masivo tienen un comportamiento opuesto. El comportamien-
to captado por la funcién de correlacién anisétropa constituye en el caso de la
muestra de halos en filamentos un reflejo del mencionado fenémeno de spin flip,
no obstante en la muestra de halos de control se observa una tendencia similar.
Este resultado establece un escenario dificil de interpretar para aquellas teorias
que intentan explicar el fenémeno 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 cuantos filamentos no fueron identificados o cudntos son
filamentos no deseados en nuestro andlisis. Es posible que halos pertenecientes a
este tipo de entorno, estén afectando la precisién de las sefiales obtenidas.

Finalmente, el calculo de la funcién de correlacion en la direcciéon del filamento
no ofrece un aporte substancial a la compresiéon de los fenémenos de alineamien-
tos, en cambio su mayor bondad radica en confirmar estadisticamente la existencia
de una estructura filamentosa, corroborando de esta manera la robustez en la iden-
tificacion.

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

Mediante el uso de herramientas estadisticas, 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 disimiles entre entre cada uno
de los catdlogos. 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-
cion fisica de las galaxias recuperan con una mayor fidelidad las caracteristicas de
la red filamentosa observada (Rost et al., 2020).

Los diferentes catdlogos observacionales obtenidos en este trabajo abrirdn el ca-
mino hacia nuevos estudios, algunos de los cuales estaran relacionados con el
alineamiento de las galaxias en vinculacién con sus entornos filamentosos. Dichos
estudios buscaran obtener un escenario mas acabado de este tipo de fendmenos.
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CONCLUSIONES GENERALES

Como trabajo a futuro se plantean diversas lineas de investigaciéon que podrian
explorarse. Por un lado, se podria estudiar las velocidades transversales en fun-
ciéon de la longitud del filamento, lo que permitiria comprender mejor cémo la
expansion en los vacios afecta a los filamentos circundantes, especialmente aque-
llos que rodean a las estructuras més grandes. Esta investigacién también podria
arrojar luz sobre cémo varian las velocidades de los filamentos que rodean a los
voids en contraccién. Otra drea de interés es la evolucion del alineamiento del halo
con el filamento, tanto en términos del momento angular como de forma, y cémo
este alineamiento puede haber cambiado a lo largo del tiempo c6smico. Ademas,
se sugiere investigar la influencia del torque ejercido por los ciimulos de los ex-
tremos de los filamentos en el alineamiento entre los halos y el filamento en si
mismo, asi como la evolucién de este torque compardndolo con la contribucién de
los mergers direccionales a lo largo del filamento. Se propone también explorar el
spin flip en relaciéon con otros parametros del filamento, asi como estudiar la disper-
sion 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 lineas de investigacién prometen contribuir significativa-
mente al entendimiento de la estructura a gran escala del universo y los procesos
dindmicos que la gobiernan.



Parte V

APENDICES



ALGORITMO DE KRUSKAL

Dado un grafo ponderado no dirigido. Deseamos encontrar un subérbol de este
grafo que conecte todos sus N nodos (es decir, lo que se conoce como un arbol de
expansion) y tenga el menor peso (esto es que la suma de pesos de todos sus lados
sea minima) de todos los drboles de expansion posibles. Este drbol de expansion se
llama 4rbol de expansién minimo, o MST (por sus siglas en ingles, mininal spanning
tree).

La forma inmediata en que se nos puede ocurrir para encontrarlo es mediante
una busqueda exhaustiva (o fuerza bruta), sin embargo puede ser hallado de una
manera mas rapida. Este arbol minimo puede ser calculado mediante un enfoque
avido (greedy algorithm). La idea basica es empezar con el arbol vacio e ir afiadiendo
un lado a la vez. La lado que escogemos es el de menor peso que no forme un ciclo
en nuestro drbol. Después de agregar N — 1 lados, el drbol que obtenemos es el
arbol de expansién minimo. Con esta idea surgen dos algoritmos: Prim y Kruskal,
cuya diferencia basica es la forma de encontrar el lado de menor peso que vamos
a afiadir.

Propiedades del drbol de expansién minimo.

= Un drbol de expansién minimo de un grafo es tinico, si todos los lados tienen
pesos distinto. De lo contrario, puede haber mltiples drboles de expansion
minima. (Los algoritmos greedy suelen generar uno de estos posibles drboles).

= En un drbol de expansiéon minima de un grafo, el peso maximo de un lado es
el minimo posible de todos los arboles de expansion posibles de ese grafico.
(Esto se desprende de la validez del algoritmo de Kruskal).

= El arbol de expansién maxima (drbol de expansion cuya suma de los pesos
es méxima) de un grafo se puede obtener de manera similar al arbol de
expansion minima, cambiando el signo de todos pesos de todos los lados a
su opuesto y luego aplicando cualquier algoritmo para buscar el arbol de
expansion minima.

A continuacion se describird el algoritmo de Kruskal utilizado en este trabajo. En
esta seccion se adjunta el pseudocdédigo 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 mencioné anteriormente comen-
zamos con un arbol vacié (linea 2 en el pseudocédigo), al cual iremos afiadiendo
lados a medida que el algoritmo avanza. La manera usada de “controlar” que
el arbol no contenga ciclos cerrados. es mediante un algoritmo Unién-Busqueda
FIND-SET algorithm. El cual mediante dos operaciones, busqueda y unién, mantie-
ne los elementos del grafo particionados en conjuntos disjuntos (no solapados).

Este tipo de algoritmo unién-btisqueda, comienzan con un primer paso de inicia-
lizacion (linea 4 en el pseudocédigo), el cual consiste en iniciar una "bandera"que
nos servira 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 pseudocédigo).

Finalmente se recorren todos los lados E ya ordenados en forma decreciente (li-
nea 6 en el pseudocédigo), cada vez que se desea afiadir un nuevo lado al arbol, se
computa si los dos vértices v y u que componen el lado en cuestiéon se hallan en el
mismo conjunto, mediante el algoritmo unién-busqueda, (linea 7 en el pseudocédi-
g0), si ambos vértices v y u pertenecen al mismo subconjunto, esto es equivalente
a cerrar un ciclo en el 4rbol, la unién de los dos subconjuntos no se computa en
caso contrario los dos subconjuntos se unen en uno solo y el correspondiente lado
E es afladido al 4arbol (linea 8 en el pseudocédigo).

Algorithm 2 Pseudo cédigo del algoritmo de Kruskal

1: Pseudocédigo MST-KruUsSkAL(G, w)

2 A=10

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 peso w tomado en orden decreciente
do

” if FIND-SET(u) # FIND-SET(v) then

8: A=AU{(uv)}




LA TEORIA DE TORQUE TIDAL

Consideremos un protohalo, un parche de materia que ocupa un volumen la-
grangiano y que terminard 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 distribucién de masa y el
campo tidal a su alrededor, generado por las fluctuaciones vecinas.

Definimos la coordenada comévil x = r/a(t) y v = a(t)dx/dt, donde r repre-
senta las coordenadas fisicas. En términos de las coordenadas lagrangianas q, el
momento angular en el tiempo t de un protohalo cuya masa esta encerrada en un
volumen 7y estd definido como:

J(t) = J [1(q,t) — Tem(t)] X [V(q, t) — vem(t)] P(t) @3(t) d3r (90)
Y

En donde rem(t) y Vem(t) son la posicién y la velocidad del centro de masa
al tiempo t. Reescribiendo la ecuacién 9o en coordenadas comdviles, se obtiene
entonces:

J(t) = (1) j (x(q, t) — xem(t)] x (g, 1) P(t) & (1)d3q (91)
Y

Considerando la aproximacién de Zel’dovich, en un régimen lineal, la posicién
comévil de un elemento de masa puede ser descripta en el tiempo por su posi-
cién Lagrangiana inicial mds 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 \(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 distribucién de masa circundante. De esta forma podemos
escribir la coordenada comévil del elemento de masa en la aproximacién lineal
como x(q,t) = D(t)V(q), donde D(t) es una funcién que controla la evolucién
temporal de acuerdo al modo de crecimiento de las fluctuaciones de densidad.
Podemos observar que la derivada temporal x = D(t)V(q), tiene la misma di-
recciéon que el desplazamiento x(q,t) —q = D(t)V(q), por lo que el término
x(q,t) x x(q,t) se desvanece en la ecuacién 91.

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

J(t) = a2(t) D(b) J (4 — qem] x V1(q) B(t) a3 ()d3q (92)
Y

Podemos notar que la tasa explicita de crecimiento es | o< a?(t)D(t). Luego, si
asumimos que el potencial varia poco dentro del volumen v, tal que pueda ser
aproximado por su expansién de Taylor de segundo orden alrededor del centro de
masa qem
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1 GEalY
+ 5(di—qf™) (g —qf™)
qecm 2 ' : : aqlaql qem
(93)
Reemplazando en 92 y truncando la expansién hasta segundo orden, se tiene en-

d
CTTL) II)

V(q) =w(qem) + (gi—4qi 3 +

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

92

Jilt) = az(t) D(t) €ijkm

< J G — qs™lax — qS™p(t) a3()dPq (94)
qcm Y

Analizando detenidamente la ecuacién 94 podemos ver que la integral define la
componente Iy del tensor de inercia del protohalo mientras que Tj; = %
es la matriz hessiana del potencial gravitatorio alrededor del centro de masa qc::.
Es decir, el primero término depende integramente de la distribucién de materia
en el interior del volumen y (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 o T23(I33 —I22), con similares expresiones para J, y J3. Solo los términos fuera
de la diagonal del tensor de deformacién estdn involucrados, esto significa que si
el campo tidal y los ejes principales del protohalo estdn 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 expresion basica de la TTT (White, 1984):

Ji(t) = a?(t) D(t) eijx Tj T (95)

De esta manera, la ecuacién anterior expresa que el momento angular trasferido
al protohalo surge como consecuencia de la desalineacién 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 desviacién entre ambos. Debe tenerse
en cuenta que los efectos tidales del campo de densidad circundante no sélo afec-
tan al protohalo sino que ademads deforman el parche de materia, por lo cual un
tratamiento puramente analitico del problema resulta ser mas complicado.

A pesar de los efectos no lineales inherentes al problema, la teoria de TTT nos
permite hacer predicciones acerca de la evolucién del momento angular. Conside-
rando una cosmologia plana, en un régimen dominado por materia como la del
universo primitivo donde comenzaron a crecer las perturbaciones, entonces la evo-
lucién 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 D(t) o< t~'/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 aproximacién 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 o a®/2. Sin embargo, cuando el
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halo se desacopla de la expansién 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 rotacién de un halo se deba exclusivamente a la TTT, luego
del punto de turnaround el momento angular deberia dejar de crecer y mantenerse
constante
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