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Galaxias y estructuras en vacios cosmicos

Lic. Federico Davila Kurban

Tesis Doctoral
Facultad de Matemaética, Astronomia y Fisica

Universidad Nacional de Cérdoba

Resumen: El analisis de la distribucion espacial de galaxias en gran esca-
la ha sido fundamental para entender la evolucion del Universo. En las escalas
mas grandes, esta distribucién demuestra caracteristicas geométricas, usualmen-
te referidas conjuntamente como la red cdsmica, compuesta de paredes, nodos,
filamentos, y vacios. Los vacios césmicos son las regiones menos densas y, por lo
tanto, uno de los ambientes mas extremos en los cuales las galaxias pueden for-
marse y evolucionar con una tasa de interacciones menor que en otros entornos.
Por lo tanto, las galaxias y su distribucién en estos entornos subdensos constitu-
yen la mejor aproximacion a las propiedades pristinas de las mismas Sin embargo,
el estudio estadistico de propiedades de las galaxias y las estructuras que forman
en gran escala en estos entornos subdensos se ve naturalmente limitado por el
pequeno tamano de las muestras. En esta Tesis se proponen nuevos enfoques es-
tadisticos que aplicamos en simulaciones numéricas y que apuntan a mejorar las
herramientas de anélisis, a saber: métodos del estudio de la agrupacion de galaxias
que reducen el error de los estadisticos conocidos o reducen su tiempo de compu-
to; estadisticos para el analisis de las orientaciones de las galaxias que apuntan
a usar toda la informacién disponible y con una robusta determinacion de su
significancia estadistica; y un estudio de la agrupacion de galaxias empleando un
método que, a diferencia de los estadisticos usuales, analiza regiones de exclusion
de galaxias y por lo tanto resulta natural su empleo en regiones subdensas. Estos

enfoques y herramientas, ademas, implican un gran provecho de la informacion
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disponible con el advenimiento de simulaciones de mayor resolucién y catdlogos

mMAs NUIMerosos.

Primero, abordamos la practica mas general del estudio del agrupamiento de
galaxias en el Universo e intentamos mejorarlo. Las herramientas mas usadas
para caracterizar la estructura del Universo a gran escala son estadisticos bipun-
tuales, tales como el espectro de potencia, P(k), y su transformada de Fourier,
la funcién de correlacién bipuntual, £(s). En el espacio de configuraciones, los
estimadores de £(s) cuantifican el exceso de probabilidad de encontrar un par
de galaxias a un dado vector de separacién s con respecto a una distribucion de
referencia sin agrupamiento, usualmente denominada “catalogo aleatorio”. Es-
timaciones de alta precision hacen uso de grandes catdlogos aleatorios lo cual
implica un alto costo computacional. Proponemos reemplazar los catalogos alea-
torios estandares por distribuciones puntuales tipo glass o catalogos glass cuyo
espectro de potencia P(k) oc k* exhibe significativamente menos potencia en
escalas mayores que la separaciéon media entre particulas, que una distribucion
Poisson (cuyo P(k) es constante) con el mismo nimero de puntos. Mostramos
que estas distribuciones pueden ser obtenidas iterativamente aplicando la técni-
ca de reconstruccién de Zeldovich comtinmente usada en estudios de oscilaciones
barionicas actsticas. Proveemos una version modificada del ampliamente usado
estimador Landy—Szalay de la funcion de correlacién adaptada al uso de catélo-
gos glass y comparamos su desemperno con resultados obtenidos usando catélogos
aleatorios. Nuestros resultados muestran que las distribuciones tipo glass no in-
troducen ningun sesgo respecto a los resultados obtenidos usando distribuciones
Poisson. En escalas mayores a la separacion media entre particulas de los catélogos
glass, el estimador modificado reduce significativamente la varianza de la funcién
de correlacién bipuntual con respecto a los resultados estdandares obtenidos con
el estimador Landy—Szalay usando la misma cantidad de puntos. El tamano del
catalogo glass que se requiere para llegar a una dada precisién en la funcién de co-
rrelacion es significativamente menor que el necesario con un catalogo aleatorio.
Su uso podria reducir drasticamente el costo computacional, manteniendo una

alta precision, del anélisis del agrupamiento de galaxias en relevamientos futuros.

La naturaleza del agrupamiento de galaxias depende de numerosos efectos a
pequenas y grandes escalas, tales como los pardametros cosmoldgicos, efectos e
historia del entorno de galaxias y ciimulos, la distribucién subyacente de materia

oscura, y la forma en la que las componentes luminosas y oscuras del Universo
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se acoplan y evolucionan. Al estudiar los érdenes bajos y altos del agrupamiento
de galaxias, se espera arrojar luz sobre los procesos fisicos de los cuales depende
el agrupamiento. A pesar de su utilidad, la funciéon de correlacion bipuntual sélo
provee una descripcién completa del agrupamiento en el caso de una distribucion
gaussiana. Un recuento mas exhaustivo del agrupamiento debe incluir funciones
de correlacion de altos érdenes, sin embargo estos suelen ser dificiles de extraer.
A la luz de esto, investigadores han explorado otros estadisticos de agrupamiento
con el fin de obtener informacion de alto orden acerca de la distribucién de gala-
xias, en particular estadisticos de vacio tales como la funcion de probabilidad de
vacio (VPF, por sus siglas en inglés), que mide la probabilidad de encontrar cero
galaxias en un dado radio. Este enfoque ha resultado provechoso en el sentido
de que los resultados estan bien fundamentados por un marco teérico sélido que
relaciona la distribucién de vacios (i.e., la VPF) a la distribucién de alto orden

de galaxias.

En la labor de caracterizar la estructura interna de los vacios cdsmicos, he-
mos estudiado la VPF dentro y fuera de vacios identificados en la simulacion
TNG300-1, en el espacio real y en el espacio de redshift. Elegimos esta simulacion
ya que es la mas grande y con mayor resolucion de las simulaciones TNG. Se ha
mostrado previamente que las galaxias en el espacio de redshift siguen el modelo
estadisticos denominado “binomial negativo”, pero este acuerdo no se traslada
al espacio real. Esto significa, bajo la formulacién de la VPF, que en el espacio
de redshift hay una aparente relacién de escala entre la mencionada funcién de
correlacién bipuntual (el érden méas bajo de agrupacién) y los 6rdenes de agrupa-
cion superiores. Nuestros resultados indican, sin embargo, que las galaxias dentro
de los vacios cosmicos en el espacio real, siguen el modelo binomial igual que
las galaxias en el espacio de redshift; i.e. estudiando galaxias en vacios cdsmicos

recuperamos el escalamiento jerarquico detectado en el espacio de redshift.

Como hemos establecido, las galaxias son de interés primordial en el estudio
del Universo. Analizando las distribuciones espaciales y espectrales de su luz en
combinacion con sus propiedades dinamicas, se pueden inferir los procesos fisicos
que gobiernan la formacion de galaxias e intentar explicar la abundancia de tipos
de galaxias y estructuras observadas. En particular, son de interés las orienta-
ciones y elipticidades de las imagenes galacticas. Orientaciones preferenciales, o
alineamientos, de galaxias entre si, con las estructuras de materia subyacentes

y con la mencionada red césmica son elementos cruciales para avanzar hacia un
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entendimiento mas completo de la gravedad, la naturaleza de la materia, y la for-
macion de estructuras en el Universo. Proponemos estadisticos bien comportados
para estudiar la senal de alineamiento de los momentos angulares, o spines, con
respecto al centro de los vacios, de galaxias ubicadas en zonas subdensas alre-
dedor de vacios identificados en la simulacién TNG300-1. Exploramos esta senal
en distintas poblaciones de galaxias, variando su distancia al centro del vacio, su
masa, la norma de su spin, la densidad local, y su velocidad. Encontramos una
fuerte tendencia (> 90) de alineamiento perpendicular a la direccién al centro
del vacio en galaxias masivas, con alto spin, y baja velocidad radial, en distancias
entre 0.9 y 1.4 radios de vacio. Ademas, encontramos que en estos ambientes sub-
densos, la densidad local es irrelevante a la senal de alineamiento, mientras que
el mayor impacto en la senal lo tiene la velocidad radial: las galaxias que pierden
momento lineal con la expansion del vacio parecen estar fuertemente alineadas
perpendicularmente a la direccién al centro del mismo. Un mayor entendimiento
del alineamiento intrinseco sera crucial para interpretar estudios de weak len-
sing, y para capitalizar los grandes relevamientos de shear césmico como Euclid
o LSST.

En total, proponemos métodos y estadisticos nuevos para estudiar el agru-
pamiento de galaxias por un lado, y las orientaciones con respecto a los vacios
por otro, y finalmente utilizamos medidas no estandares de agrupamiento para
caracterizar la distribucién de galaxias adentro de los vacios, comparado con la
distribucién en el resto de la red césmica. Hemos aprendido que los vacios son
un entorno unico en los cuales la estructura puede formarse y evolucionar, y que
pueden jugar un rol crucial en otorgar a las galaxias de su entorno alineamiento

y momento angular.




Abstract: The analysis of the large—scale spatial distribution of galaxies has
been instrumental in understanding the evolution of the Universe. On the largest
scales it displays striking geometrical features, usually referred to as the cosmic
web, composed of walls, clusters, filaments, and voids. Cosmic voids are the most
underdense regions and thus one of the most extreme environments where gala-
xies can form and evolve with a less frequent interaction rate than in the other
environments. Therefore, galaxies and their distribution in these subdense envi-
ronments constitute the best approximation to their pristine properties. However,
the statistical study of the properties of galaxies and the large—scale structures
they form in these subdense environments are naturally limited by the small
sample sizes. This Thesis proposes new statistical approaches that are applied in
numerical simulations and aim to improve the tools of analysis, namely: methods
of studying the clustering of galaxies that reduce the error of the statistics or
their computational time; statistics for the analysis of galaxy orientations that
aim at using all the information available and with a robust determination of
their statistical significance; and finally a study of the clustering of galaxies using
a method that, unlike the more usual statistics, analyses the regions of exclusion
of galaxies and is therefore a natural choice for subdense environments. These
approaches and tools also imply a great benefit from the amount of information

available with upcoming simulations with greater resolution and larger surveys.

First, we take on the more general practice of the study of galaxy clustering th-
roughout the Universe and attempt to improve upon it. The most commonly used
tools to characterize the large-scale structure of the Universe are two-point statis-
tics such as the power spectrum, P(k), and its Fourier transform, the two-point
correlation function £(s). In configuration space, the estimators of £(s) quantify
the excess probability of finding a pair of galaxies at a given separation vector
s with respect to a reference distribution with no clustering, often referred to as
the “random catalogue”. High-accuracy estimates require the use of large random
catalogues, which imply a high computational cost. We propose to replace the
standard random catalogues by glass-like point distributions or glass catalogues
whose power spectrum P(k) oc k* exhibits significantly less power on scales larger
than the mean inter-particle separation than a Poisson distribution (whose P(k)
is constant) with the same number of points. We show that these distributions
can be obtained by iteratively applying the technique of Zeldovich reconstruction

commonly used in studies of the baryon acoustic oscillations. We provide a modi-
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fied version of the widely used Landy-Szalay estimator of the correlation function
adapted to the use of glass catalogues and compare its performance with the
results obtained using random samples. Our results show that glass-like samples
do not add any significant bias with respect to the results obtained using Poisson
distributions. On scales larger than the mean inter-particle separation of the glass
catalogues, the modified estimator leads to a significant reduction of the variance
of the two—point correlation function with respect to the standard Landy-Szalay
results with the same number of points. The size of the glass catalogue required
to achieve a given accuracy in the correlation function is significantly smaller
than when using random samples. Their use could help to drastically reduce the
computational cost of configuration-space clustering analysis of future surveys

while maintaining high-accuracy.

The nature of galaxy clustering is dependent on many large- and small-scale
effects, such as the cosmological parameters, galaxy and cluster environmental
effects and history, the underlying dark matter distribution, and the way in which
the dark and luminous components of the Universe couple and evolve. By probing
the lower and higher orders of galaxy clustering, one thus hopes to shed light on
those physical processes on which the clustering is dependent. And in spite of its
usefulness, the two-point correlation function only provides a complete description
of clustering in the case of a Gaussian distribution. A more exhaustive account of
clustering must include higher—order correlation functions, although these prove
difficult to extract. In light of this, researchers have explored other clustering
statistics in order to obtain high—order information about galaxy distributions,
in particular void statistics such as the Void Probability Function (VPF), that
measures the probability of finding zero galaxies in a given radius. This approach
has proven to be useful in the sense that results are well supported by a solid
theoretical framework that directly relates the distribution of voids (i.e., the VPF)
to the high—order distribution of galaxies.

In the endeavor of characterizing structure inside cosmic voids, we have stu-
died the VPF inside and outside voids identified in the TNG300-1 simulation,
in real space as well as in redshift space. We chose this simulation because it is
the largest simulation and with higher resolution of the TNG suite. It has pre-
viously been shown that galaxies in redshift space follow the so-called “negative
binomial” hierarchichal clustering model, but this agreement does not carry over

to real space. This means that, under the VPF formulation, there is an apparent
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scaling relation in redshift space between the mentioned two—point correlation
function (the lowest clustering order) and the higher orders of clustering. Our
results indicate, however, that galaxies within cosmic voids in real space follow
the binomial model just like galaxies in redshift space; i.e., by studying galaxies
in cosmic voids we recover the hierarchical scaling detected in redshift space.

As established, galaxies are of primary interest in the study of our Universe.
Analysing their spatial and spectral light distributions in combination with their
dynamical properties, one can infer the physical processes that govern galaxy
formation and attempt to explain the plethora of galaxy types and structures
one observes. Of particular interest are the orientations and ellipticities of galaxy
images. Preferential orientations, or alignments, between galaxies, their underl-
ying matter structures, and the aforementioned cosmic web are crucial aspects
to further a more comprehensive understanding of gravity, the nature of matter,
and structure formation in the Universe. We propose a set of well-behaved sta-
tistical parameters to study the alignment signal, with respect to the centers of
voids, of spins of galaxies within shells around voids identified in the TNG300-1
simulation. We explore this signal in different samples of galaxies, varying their
distance from the void center, mass, spin norm, local density, and velocity. We
find a strong tendency (> 90) of massive, high—spin, and low radial velocity ga-
laxies to be aligned perpendicularly to the void—centric direction when stacking
shells of 0.9-1.4 void radii. Furthermore, we find that, in these subdense environ-
ments, local density is irrelevant to the alignment signal, while the largest impact
on the alignment is due to radial velocity: galaxies that lose linear momentum
with the void expansion seem to be strongly aligned perpendicularly to the cen-
ter of the void. A further understanding of intrinsic alignments will be crucial
for interpreting weak lensing studies and to capitalize on upcoming major cosmic
shear surveys like Euclid or LSST.

Overall, we propose novel methods and statistics to study galaxy clustering on
one hand, and orientations with respect to voids on the other, and finally utilize
non-standard clustering measurements to characterize the clustering of galaxies
inside voids compared to elsewhere in the cosmic web. We have learned that voids
are a unique environment in which structure can form and evolve, and may play

a crucial role in embedding galaxies with alignment and angular momentum.
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Capitulo 1

Del Universo homogéneo a las

galaxias

Motivaciones

Las galaxias que observamos en nuestro Universo son el fruto de una larga
historia de procesos fisicos, simples y complejos, que como tales, representan
una puerta hacia entender no sélo la naturaleza de las galaxias, sino también la
maquinaria menos visible de las leyes que las gobiernan.

En esta Tesis estudiamos propiedades de galaxias con un enfoque estadistico,
desde la caracterizacion de su distribucion en el espacio hasta sus propiedades
astrofisicas, como el momento angular, y como éstas se relacionan con las estruc-
turas circundantes. Ademas, esperamos aportar métodos estadisticos novedosos
y robustos para estudios futuros de este tipo.

Previo a presentar las definiciones de los conceptos pertinentes, podemos es-

bozar de forma general las preguntas que abordamos con este trabajo:

= ;Puede mejorarse el estudio de la distribucion de las galaxias en el espacio

y su orientacion con respecto a estructuras circundantes?

» ;| Existen métodos alternativos para estos estudios? ;Son igualmente vali-
dos? ;Qué informacion aportan y qué nos dicen acerca de las estructuras

en vacios césmicos?

= ;Estan las galaxias orientadas aleatoriamente? ;Cudl es su relacién con

estructuras en gran escala como los vacios césmicos?



A continuacién haremos un breve repaso del contexto en el cual surgen estos

interrogantes.

1.1. Modelo cosmoldgico estandar

La cosmologia es la ciencia que estudia la composicion, evolucién y propie-
dades del Universo en escalas grandes. La principal hipdtesis en esta ciencia es
que las interacciones gravitatorias gobiernan la formacién y evolucion de estruc-
turas en grandes escalas del Universo. Estas interacciones estdn descriptas por la
Teoria de la Relatividad de Einstein. La segunda hipétesis se denomina “principio
cosmolégico”, y asume que el universo es espacialmente homogéneo e isotrépico
en grandes escalas. En particular, en esta Tesis hablamos sobre galaxias y las
estructuras que forman en gran escala, es decir, trataremos con grandes fluctua-
ciones de densidades que parecen escapar a esta segunda hipotesis, por lo cual
cabe remarcar que lo establecido por el principio cosmoldgico es que el Universo
en grandes escalas es estadisticamente homogéneo e isotropico.

¢

Se conocen como “modelos cosmolégicos” a los escenarios propuestos que ex-
plican y caracterizan distintos universos. En el caso de esta Tesis nos interesa
un modelo cosmolégico que de cuenta de la distribucién observada de galaxias.
El méas aceptado actualmente es el modelo llamado Lambda Cold Dark Matter
(ACDM). Este modelo propone una geometria espacial plana donde, conforme a
la primera hipotesis, la evolucion del espacio-tiempo queda determinada por la
distribucién de materia bajo el formalismo de la Relatividad General. La densi-
dad total de materia incluye cuatro componentes: una densidad de radiacién (p,),
una densidad de materia bariénica (pp), una densidad de materia oscura (ppar)
y una densidad de energia oscura (p,). La densidad de radiacién tuvo un rol
protagonico en etapas tempranas del Universo pero para muchos estudios es des-
preciable en el presente. La materia baridénica esta constituida por los protones,
neutrones y electrones que conforman el Universo “visible” y conforma un ~ 4 %
de la composicién total. La materia oscura (~ 21 %) y la energia oscura (~ 75 %),
a pesar de ser los componentes dominantes en el Universo, son de naturaleza des-
conocida hasta el momento. La nocién de la materia oscura (cuyo nombre senala
su cualidad “invisible”) surge en la década de 1930 con el motivo de justificar
la estabilidad gravitatoria observada en cimulos de galaxias (Zwicky, 1933), las

curvas de rotacién de las galaxias (Babcock, 1939) y el acercamiento entre la Via



Léctea y Andrémeda (Kahn y Woltjer, 1959). La nocién de la energia oscura,
por otro lado, fue presentada luego de encontrar evidencia de una expansion ace-
lerada del Universo mediante estudios de la escala de distancias con supernovas
(Perlmutter et al., 1999, Riess et al., 1998).

Como nos interesa contextualizar la distribucién de galaxias observada, ha-
cemos a continuacién un breve repaso de como es la evolucién dindamica de un
universo conforme a este modelo cosmoldgico estandar (Sec. 1.2) para luego defi-
nir los pardmetros que lo caracterizan (Sec. 1.3). Con los conceptos presentados
en estas secciones podemos luego definir una cantidad crucial en la astronomia
como es el redshift cosmolégico (Sec. 1.4) y finalmente esquematizar la formacién

de estructuras y galaxias (Sec. 1.5).

1.2. Dinamica de universos Friedman-Robertson-
Walker

Si conocemos el contenido de materia y energia del Universo, podemos de-
terminar la evolucion del mismo mediante las ecuaciones de campo de Einstein,
que relacionan el contenido de energia y momento del espacio-tiempo con su geo-
metria. Usando la convencion ¢ = 1 podemos escribir las ecuaciones de campo de

la siguiente forma:

1
R, — §gw,R — g\ = 87GT,,, (1.1)

donde R, es el tensor de Ricci, que describe la geometria local del Universo, g,
es la métrica, R es el escalar de curvatura, 7}, es el “tensor energfa-momento”
que abarca la informacién acerca de la energia y momento de la materia, y A
es la denominada “constante cosmoldgica”, causante de la expansion acelerada

observada en el Universo.
Para un universo homogéneo e isotrépico g, estd dado por la métrica de
Friedmann-Robertson-Walker (FRW) (ver e.g. Weinberg, 1972). Con esta métrica

el elemento de linea ds puede ser expresado como

dr?

ds® = g datda” = dt* — a*(t) T 72

+ 7%(d6? + sen®(0)do? | (1.2)

3



donde {z*},—=0123 son las coordenadas de observadores fundamentales en el
espacio-tiempo ({t,7,6, ¢} usando coordenadas esféricas), K es la constante que
define si la curvatura del espacio-tiempo es abierta (K = —1), cerrada (K = 1) o
plana (K = 0) y a(t) es el denominado “factor de escala” que caracteriza la ex-
pansién del Universo. Estas dos cantidades determinan completamente la métrica
de FRW.

Se pueden obtener ecuaciones para la evolucién temporal de este factor de
escala utilizando la métrica de FRW y el tensor de energia-momento de un fluido

uniforme ideal

T,uzz = dlag(ﬂv -, —D, _p)u (13)

siendo p la densidad total de todos los componentes de la materia y p la presion
del fluido. Con estas consideraciones, las ecuaciones de campo de Einstein se

reducen a ecuaciones para a(t)

a 4G A

o= —T(PJF 3p) + 3 (1.4)
N
a G K A

donde el punto indica derivacién respecto al tiempo césmico t. Con la Ec. 1.5 se
define el denominado “parametro de Hubble”, H(t). Finalmente, derivando esta
ecuacion y combinandola con 1.4 obtenemos la ecuacion de conservacion de la

energia:

p+3H(p+p) =0. (1.6)

Para obtener soluciones explicitas para a(t) y K podemos usar la Ec. 1.5,
también conocida como la ecuacion de Friedmann, y combinarla con la ecuacion
de la conservacién de la energia, Ec. 1.6.

En esta instancia es necesario asumir alguna relaciéon entre la presion y la
densidad del fluido ideal (que satisface la Ec. 1.3) en la forma de una ecuacién
de estado p = p(p). Con esta relaciéon podemos integrar la Ec. 1.6 y obtener
p = p(a). En cosmologia se suelen considerar fluidos en los que la presién es
proporcional a la densidad, i.e. p = wp, llamados “fluidos barotrépicos” y que

son caracterizados por tener una velocidad de sonido constante ¢? = dp/dp. La
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cantidad w que relaciona la presion con la densidad se denomina “parametro de
ecuaciéon de estado”. Para estos fluidos, la conservacion de la energia implica una

relacién entre la densidad y el factor de escala del tipo

p ox 30+, (1.7)

Este resultado es vélido si asumimos /N fluidos independientes con ecuaciones
de estado w;. De esta forma, la densidad total de energia puede ser expresada

CcOo1mo

N
Pi,0
P= Z PEIGERE (1.8)
i=1

llamando p; o a la densidad de cada fluido en el tiempo actual, ¢, y adoptando la
convencién de normalizacién del factor de escala ag = a(ty) = 1. Con esta expre-
sion para la densidad de energia, la ecuacién de Friedmann 1.5 puede escribirse

CcOo1mo

N 2
a 87rG on A
() 5% o K 4 »

Evaluando esta ecuacién en el presente tenemos una expresion para el parame-
tro de Hubble en t:

G

A
3 on—K+—. (1.10)

H? = 2

=1

Este parametro suele estar escrito en unidades de

Hy = 100hkms™" Mpc ™", (1.11)

donde h es el denominado parametro de Hubble adimensional y, segin observa-
ciones actuales, h ~ 0.7 (ver, e.g., Freedman y Madore, 2010, para una revisiéon

de métodos de medicién de h).

La Ec. 1.9 nos permite obtener una soluciéon para K, es decir, una expresion
para la curvatura del Universo en funcion del contenido de materia y energia,

que, evaluada en el presente y asumiendo A = 0, se expresa como



N

81G
=1

donde es facil ver que la curvatura del espacio-tiempo esta dada por el contenido
energético del universo: la Ec. 1.12 describiria un universo plano, i.e. K = 0,
siempre que la densidad total sea igual a un valor critico, p., igual al inverso del

multiplicador del primer término:

3H2

el 2.773 x 10" Mo h~?Mpc ™ (1.13)

Pc

= 11.26h2 protones m >,

donde como referencia, asumiendo h ~ 0.7, podemos ver que la densidad critica
corresponde a un fluido con 6 protones por metro cibico. Esta cantidad critica p,
se utiliza para definir los parametros cosmoldgicos, presentados en la subseccion

siguiente, que caracterizan un dado modelo.

1.3. Parametros Cosmoldégicos

Los diferentes modelos cosmoldgicos estan caracterizados por los parametros
definidos como el cociente de la densidad actual de cada componente del Univer-
so y la densidad critica p. (Ec. 1.13). Es decir, los pardmetros cosmoldgicos para
la materia (componentes bariénicos y materia oscura), la radiacién (bosones y
particulas relativistas), la constante cosmolégica y la curvatura estdn determina-

dos respectivamente por las siguientes expresiones:

871G
Q= Tngmo, (1.14)
(G
Q, = Hpp (1.15)
A
Q — 1.1
A 52 (1.16)
K
Oy = ——. 1.1
(1.18)



A partir de estas definiciones la ecuacion de Friedmann puede reescribirse en

términos de los parametros cosmoldgicos y el factor de escala a como

H?*(a) = H3[Qma® 4+ Qa7 + Qa2 + Q4. (1.19)

Luego, una vez que la cosmologia es especificada en términos de los parame-
tros €2, la Ec. 1.19 puede integrarse para encontrar a(t) y con ello determinar la
evolucion temporal del Universo. Ademas, con estas definiciones podemos escribir

la Ec. 1.12 de una forma mas compacta:

N
ZQ#QAJFQK =1, (1.20)

i=1
por lo tanto, aun para el caso A # 0, la curvatura serd plana, es decir Qg = 0,
siempre que €2, + Q,, + Q) = 1.

Para el modelo cosmologico estandar ACDM, que describe un Universo plano y
en expansion compuesto por materia barionica y materia oscura fria, se encuentra
que los parametros cosmoldgicos que describen el contenido del Universo tienen
los valores expresados a continuacién: €2, = 0.308940.0062, 2, = 0.6911+0.062,
H = 67,74 £ 0,46kms~! Mpc~! de acuerdo a las mediciones del Fondo Césmico
de Microondas (CMB por su nombre en inglés, Cosmic Microwave Background)
(Planck Collaboration et al., 2016).

1.4. El redshift cosmolégico

El factor de escala a(t) es de crucial utilidad a la hora de medir los cambios en
frecuencia de la luz emitida por fuentes distantes. Hubble detectd, no sélo que las
lineas espectrales de galaxias cercanas a la Via Lactea se desplazaban a longitudes
de onda mayores, sino que lo hacian proporcionalmente a la distancia a la que
se encontraban, por lo que no podia explicarse s6lo mediante el efecto Doppler
(Hubble, 1929). Este descubrimiento demostré empiricamente la expansién del
Universo, y que es esta expansion la causante del enrojecimiento de la lineas
espectrales.

Llamaremos de ahora en adelante redshift (palabra en inglés refiriéndose a un
desplazamiento al rojo) a este aumento en las longitudes de onda, o disminucién
en la frecuencia, efectivamente enrojeciendo la senal emitida desde la fuente,

denotandolo con la letra z de la siguiente forma:
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)\0_)\1_V1_V0 (1.21)

I
Il

A1 )

Para calcular este cambio en frecuencia consideremos la ecuacién de movi-
miento (dada por la métrica FRW, Ec. 1.2) para una dada cresta de una onda
electromagnética viajando hacia el observador situado en un origen r = 0, te-

niendo en cuenta que para un fotén se cumple la igualdad ds? = 0:

dr?
1— Kr2’

Luego, si llamamos 7 a la ubicacién de la fuente respecto al observador y t; al

0 = cdt — a’(t) (1.22)

momento de emisién, la onda llegara a nosotros a un tiempo ty dado por

/ A i) (1.23)

donde

arcsen(ry), si K =+1

” dr
0 —

arcsenh(ry), si K = -1

Notamos que f(ry) es independiente del tiempo ya que la dependencia temporal

estd contenida en el factor de escala.

Consideremos ahora una segunda cresta de la onda electromagnética emitida
por la fuente en la posicién r; en un tiempo t; + 6t1. Esta llegara al observador

al tiempo tgy + 6ty dado por

to+-dto
/ . @:f(rl). (1.25)

146t a<t)

Si asumimos un intervalo temporal lo suficientemente chico tal que los cambios

en a(t) sean despreciables y restamos las Ecs. 1.23 y 1.25 obtenemos:

C(Sto _ 05t1 (1 26)

De esta expresion se desprende que el cociente entre la frecuencia observada,

Vp, v la emitida, vy, es



vo_ ot _ alh)
1241 N (Stg N G,(to)

. (1.27)

En un universo en expansion se cumple la desigualdad a(t;) > a(ty), lo que implica
que v < 1y, es decir, la frecuencia de la onda recibida se encuentra enrojecida
respecto a su frecuencia original.

Con esta relacion y la definicién de redshift de la Ec. 1.21, es facil ver la

dependencia de este con el factor de escala en los tiempos ty v #1:

_afto)
= b (1.28)

y si adoptamos tg como el tiempo presente y recordamos la convencion adoptada
a(ty) = 1, obtenemos la relacién entre la expansién del Universo y el enrojeci-
miento que esta causa en las lineas espectrales de las galaxias,
oL (1.29)
a(t)
Esta expresion nos indica que la luz que recibimos hoy de una galaxia con redshift
z fue emitida cuando el factor de escala universo era un factor 1/(1 4 z) de su
valor actual.
Dado que el redshift es un observable directo, en muchos casos es mas conve-

niente usarlo como variable en lugar de ¢. Con la relacion

L
(1+2)dt’

H(z)=— (1.30)

y la Ec. 1.23, tenemos la relacién entre la distancia a un objeto y su redshift:
* ed?
D(z) = / —_—, 1.31
@)= 55 (131)
con
1
N 2

D (14 2P0 Qi + Q)1+ 2)7| (1.32)

=0

H(z) = Hy

Para redshifts pequenos, podemos aproximar la distancia por

D(z) ~ zDy, (1.33)
donde Dy es la “distancia de Hubble” dada por
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c
Dy =—. 1.34

u= g (131

Con la relacién entre el factor de escala y el redshift podemos también de-

terminar el tiempo transcurrido desde la emisién de la onda hasta ahora:

o dZ/
t(2) :/Z AT ARG (1.35)

lo que también podria entenderse como la edad del Universo a la que se observa
la fuente (Hogg, 1999).

1.5. Formacion de estructuras

Con esta secciéon finalizamos el recorrido esquematico desde el universo ho-
mogéneo a la formacién de estructuras y galaxias que estudiamos en esta Tesis.

Es ampliamente aceptado que en los origenes del Universo existieron pequenas
fluctuaciones en la densidad que, mediante el proceso de inestabilidad gravitacio-
nal, crecieron hasta formar la estructuras que hoy observamos. Actualmente, el
mecanismo que mejor explica los origenes y evoluciéon de estas fluctuaciones pri-
mordiales en el Universo es el mecanismo de inflaciéon (ver e.g. Riotto, 2002,
Tsujikawa, 2003, para una revisién de la teorfa inflacionaria). La evidencia obser-
vacional clave que confirmé la idea de un universo inicialmente cuasi homogéneo
es el Fondo Césmico de Microondas (CMB), descubierto de forma accidental por
los radioastrénomos Arno Penzias y Robert Wilson (Penzias y Wilson, 1965) con-
firmando la prediccién tedrica de la existencia de dicha radiacién (Dicke et al.,
1965). Este fondo de radiacién césmica nos permite ver cémo era el Universo
cuando tenfa ~ 300000 anos de vida (z ~ 1100), mostrando que las fluctuaciones
primordiales en temperatura eran del orden de ~ 107°.

Recordemos que los principios de homogeneidad e isotropia del Universo en
las que se basa el modelo cosmologico estandar son sélo validas en escalas de
cientos de megaparsecs. En escalas menores encontramos una amplia variedad de
estructuras con un gran rango de masas y tamanos. En otras palabras, la distri-
bucién de galaxias en estas escalas no es uniforme, sino que presenta una amplia
variedad de estructuras dentro de las cuales se distinguen ctimulos, filamentos y
grandes regiones subdensas. Sin embargo, el CMB nos muestra un escenario en

el que la distribucién de materia y energia del Universo primitivo presenta sélo
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fluctuaciones muy pequenas. De esto se deduce que la amplia variedad de estruc-
turas que observamos en la distribucion de galaxias es indicativo de la existencia
de procesos fisicos que llevaron al Universo desde un estado inicial casi totalmente
homogéneo a una compleja red de estructuras.

Dentro del paradigma establecido por el modelo cosmolégico ACDM, la teoria
predice un proceso de formacién jerarquica en donde las estructuras pequenas
son las primeras en desacoplarse de la expansion de Hubble para luego colapsar y
alcanzar un equilibrio dinamico cercano al equilibrio virial. Este proceso implica
un escenario jerarquico de formacion en el que las estructuras de mayor tamano
se forman a partir de agrupaciones de estructuras mas pequenas ya virializadas
mediante acrecion de materia.

Para describir el proceso de formacién de estructuras siguiendo el crecimiento
de fluctuaciones primordiales pequenas, resulta conveniente utilizar el sistema de
coordenadas “comovil”, i.e. que sigue la expansién del Universo. Definimos las
posiciones & como

= (1.36)
a(t)
donde 7 es la posicién en un sistema de coordenadas estdtico y a(t) es el factor
de escala introducido en la Ec. 1.2.

Al trabajar en un sistema de coordenadas comévil podemos desglosar la velo-
cidad v en una componente que es producto de la expansion uniforme de Hubble
y en otra componente peculiar, i.e. propia de la galaxia, u, que describe el apar-
tamiento de esta expansién isotrépica:

a

v=-r +a(t)x = H(t)r + u. (1.37)

1.5.1. Campo de densidad

Definimos las fluctuaciones de densidad respecto a la densidad media de fondo

COImMo.

plx, t)
p(t)

donde p(t) es la densidad media del Universo y p(x,t) es la densidad en la po-

5z, t) = 1 (1.38)

sicién &, ambas en un mismo tiempo t. Notamos que, segiin esta definicién, el
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contraste de densidad toma valores positivos para sobredensidades y negativos
para subdensidades.

Las fluctuaciones pueden describirse, segun la teoria inflacionaria, por un cam-
po gaussiano aleatorio. Es decir, por un campo en el que los diferentes modos de
Fourier son estadisticamente independientes, cada uno con una fase aleatoria. Con
estas suposiciones, las propiedades estadisticas del campo de densidad primordial

quedan descriptas completamente por el espectro de potencia P(k) definido como:

P(k) = (|5(k)[2) | (1.39)

donde k denota un vector de onda cuyo mdédulo, el nimero de onda k = |k,

caracteriza una dada escala en el espacio, y

i(k) = /00 e **5(x). (1.40)

—0
Podemos ver en esta ecuacién que el espectro de potencias P(k) describe la am-
plitud de las fluctuaciones del campo de densidad en las escalas A\ = 27 /k.

El espectro de potencia inicial, P(k) oc k™ donde el “indice espectral” nj
describe cémo varian las fluctuaciones de densidad con la escala, depende de cémo
fueron generadas las fluctuaciones iniciales. El mecanismo estandar de inflacion
produce un espectro de potencia invariante respecto a la escala, con ng ~ 1,
llevandonos al P(k) inicial conocido como espectro de Harrison-Zeldovich. El
espectro de potencia inicial cambia a medida que el Universo se expande y las
perturbaciones crecen. La geometria del Universo, y la materia y la energia en €l
suprimen el crecimiento de las perturbaciones en algunas escalas particulares y

esto puede representarse con la expresion

P(k,t) = Py(k)T?(k,t), (1.41)

donde se denomina T'(k,t) a la Funcién de Transferencia Lineal que relaciona el
espectro de potencia P(k,t) en un dado tiempo ¢ con su forma inicial P;(k).

Los modelos actuales de la inflaciéon no predicen una amplitud especifica del
espectro de potencia primordial. Se establece de forma observacional mediante
las fluctuaciones de la temperatura del CMB o a partir de mediciones locales de
la estructura en gran escala. En este tultimo caso, la amplitud del espectro de
potencias P(k) es determinada a partir de la varianza de la masa o fluctuacién

cuadratica media del campo de densidad en la escala R, = 8h™'Mpc utilizando

12



una funcién ventana W como filtro para suavizar el campo de fluctuaciones ().
Este valor, denominado og, al igual que ng es un valor cosmolégico fundamental

que permite determinar la evolucién de las fluctuaciones primordiales:

os = <(5—pp)2> = @/Ooo dkW?(kR,)P(k)k*. (1.42)

1.5.2. Evolucién lineal de las perturbaciones

Suponiendo que la materia puede aproximarse por un fluido ideal, no-colisional
y autogravitante, y ademas que las perturbaciones son pequenas y de escalas
mucho menores al radio de Hubble (cH '), podemos realizar un tratamiento
newtoniano de la evolucién de las perturbaciones como caso limite de la Teoria
de la Relatividad General (Peebles, 1980). De esta forma, la evolucién de las

fluctiaciones primordiales estd descripta por las ecuaciones:

a6 1
E+EV~ (14+0)u]=0 (1.43)
ou 1 1
E%—Hujtg(u-V)u— —anb (1.44)
V2¢ = 4nGpa’s. (1.45)

Donde wu es la velocidad peculiar de la particula como en la Ec. 1.37. La primera
de estas ecuaciones es la ecuacion de continuidad que expresa la conservacion de
masa (Ec. 1.43). La segunda es la ecuacién de movimiento para el fluido conocida
como ecuacion de Euler (Ec. 1.44). La tercera es la ecuacion de Poisson (Ec. 1.45),
que obedece el potencial gravitacional ¢.

La validez de esta descripcién se mantiene hasta el momento en que se produce
el cruce de las trayectorias de las particulas o “cruce de cascaras”. Este cruce
sucede generalmente una vez que las perturbaciones crecieron lo suficiente para
pasar al régimen no lineal. A partir de este momento debe seguirse la trayectoria
de cada particula individualmente.

Sin embargo, si consideramos ¢ < 1, es decir, desviaciones pequenas de la
homogeneidad e isotropia, podemos linealizar las Ecs. 1.43 y 1.44 considerando ¢
y u sélo hasta primer orden y combinarlas para obtener una tnica ecuacién que

describe la evolucion de las perturbaciones con el tiempo:
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0?6 o)
— 4+ 2H— = 4nGpo. 1.4
BTe + 5 7Gpo (1.46)

La linealidad de esta ecuacion en las perturbaciones § implica que es separable

y la solucion general puede ser expresada como:

0(x,t) = fi(z)Di(t) + folz)Da(t), (1.47)

donde D;(t) y Do(t) son soluciones independientes de la Ec. 1.46, una creciente

y otra decreciente. Debido a que los efectos gravitatorios hacen crecer a las so-

bredensidades, el modo decreciente tiende a cero con el tiempo. Por lo tanto, el

crecimiento de las perturbaciones escala con el tiempo en el régimen lineal como:
Dy (t)

5(1) = 8(to) 5 55 (1.48)

donde D; es el modo creciente y t, es el tiempo en el presente. Es decir, durante
el crecimiento lineal las perturbaciones de densidad mantienen su forma en las
coordenadas coméviles y crecen proporcionalmente a Dy (t).

La funcién Dj(t), llamada factor de crecimiento, describe la evolucién de las
fluctuaciones en el Universo temprano y en grandes escalas, donde la aproximacion
0 < 1 también es valida (ver Hamilton, 2001, para una sintesis de expresiones del

factor de crecimiento para distintas relaciones entre parametros cosmoldgicos).

1.5.3. Evoluciéon no lineal

En la subseccion anterior resumimos un desarrollo analitico de la evolucion de
las perturbaciones del campo de densidad dentro del régimen lineal, i.e. 6 < 1.
Este desarrollo lineal pierde validez en escenarios donde los contrastes de den-
sidad son del orden de la unidad, instancia en la cual debemos acudir a otros
métodos para analizar la evolucién de las perturbaciones. Generalmente se abor-
da el problema mediante grandes simulaciones numéricas (e.g. Hamilton et al.,
1991, Moore et al., 1999, Navarro et al., 1996). Sin embargo, hay algunas aproxi-
maciones analiticas utiles para numerosos casos. A continuacién describiremos la
aproximacién de Zeldovich (Zel’dovich, 1970), que provee una perspectiva gene-
ral de la formacién de estructuras en el Universo. En el Cap. 4 presentamos un
proceso denominado “Reconstruccién de Zeldovich” que usa esta aproximacion

y lo implementamos en un método para disminuir la varianza de estadisticos de
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agrupacion de galaxias.

Aproximacién de Zeldovich

La aproximacién de Zeldovich es una descripcién simple pero efectiva de la
evolucién de las perturbaciones del campo de densidad que consiste en una ex-
trapolacion de la inestabilidad gravitacional lineal hacia el régimen no lineal si-
guiendo la trayectoria de las particulas que componen el fluido del campo continuo
de densidad. Presentada por Zel’dovich (1970), esta aproximacion cinemdtica re-
suelve las ecuaciones de movimiento de una distribucion de materia inicialmente
homogénea y no colisional empleando una formulacion lagrangiana de las pertur-

baciones a primer orden.

La aproximacion supone que las posiciones comoviles iniciales de las particulas
q(t = 0) son desplazadas a las coordenadas eulerianas en el tiempo 7(¢) dadas

por:

r(t) = a(t)lg + b(t) f(q)), (1.49)

donde, por construccion, g se mantiene constante a través del tiempo. Esta ecua-
cion describe la expansion de Hubble con una perturbacion dada por el segundo
término: b(t) f(q). Esta funcién b(t), despreciable para t — 0, escala el campo
de desplazamiento f(q). Este campo, a su vez, es independiente del tiempo y
se relaciona con el potencial de desplazamiento originado por las fluctuaciones
iniciales mediante f(q) = —V®(q).

La Ec. 1.49 representa un mapeo entre las coordenadas eulerianas y lagran-
gianas que es unico siempre y cuando las trayectorias no se crucen, en cuyo caso
pueden producirse campos multivariados y singularidades en el campo de den-
sidad. Esto esta predicho por la aproximacion y puede estimarse mediante la
conservacion de masa. Para ello consideremos un elemento de masa en un da-
do volumen tal que la densidad §(r,t) sea igual a la densidad media inicial del

Universo p(0), debido a la conservacién de la masa tenemos entonces:

p(r,t) = p(0)dq. (1.50)

Luego, expresando el campo de densidad en funcién de las coordenadas lagran-

gianas, tenemos:
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87"}17 (1.51)

1) =p(0)J | =—
pla.t) = p0)7 |
donde J|0r/0q| es el determinante del jacobiano de la transformacién entre las
coordenadas eulerianas y lagrangianas, que tiene en cuenta la evolucion gravita-

cional del fluido. Asi,

. 1Y
0 — b(t)0fi/0q;|’

donde d;; la funcién Delta de Kronecker y p = (a(0)/a)?p(0) es la densidad media

en el tiempo t.

p(q,t) (1.52)

La Ec. 1.52 nos dice que en las regiones donde se cumpla df;/0g; < 0 el con-
traste de densidad con respecto al fondo aumentard, y no hay una cota superior
para este aumento. Generalmente los términos 0 f;/0q; son diferentes y el colapso
comenzara a lo largo del eje definido por el término mayor. Como consecuencia,
en la aproximacion de Zeldovich la evolucion gravitatoria de la perturbacion pro-
picia la formacion de estructuras aplanadas conocidas como los “panqueques de
Zeldovich”. Si el colapso se produce a lo largo de dos ejes, la evolucion de las per-
turbaciones da lugar a la formacion de filamentos, usualmente en la interseccion
de dos panqueques. Por ultimo, el colapso puede suceder a lo largo de las tres di-
recciones simultaneamente, generando estructuras que se encuentran localizadas
en la interseccién de dos o mas filamentos.

La aproximacién de Zeldovich es efectiva para predecir el campo de densidad
especialmente hasta la formacion de los denominados panqueques y las otras es-
tructuras mencionadas. Sin embargo, al ser un método puramente cinematico, las
particulas se mueven en la misma direccién que en la condicion inicial haciendo
que las estructuras existan de manera instantdnea para luego desarmarse. Dado
su buen comportamiento hasta el cruce de cascaras, este método ha sido amplia-
mente utilizado para generar condiciones iniciales de simulaciones numéricas de
N-cuerpos. Sin embargo, el hecho de que sea un tratamiento puramente cineméti-
co implica que las particulas se moveran siempre en la direccién determinada por
la condicién inicial. Esto significa que las estructuras existen s6lo momenténea-
mente en el instante de su formacién. Aun asi, el buen comportamiento de esta
aproximacion hasta el cruce de cascaras llevé a que sea usado cominmente para
la generaciéon de condiciones iniciales en simulaciones numéricas de N—cuerpos.

En el Cap. 4 la empleamos para reducir ruido poissoniano en distribuciones alea-
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Figura 1.1: Clasificacién morfolégica de Hubble (llamada también “secuencia de
Hubble”, de Hubble (1936). Esta clasificacién divide las galaxias, segin su forma,
en elipticas (E), espirales(S) y espirales con barra (SB). Las elipticas se clasifican,
segun su elipticidad, de 0 a 7 en aumento de la misma. Las espirales y espirales
barradas se subdividen en tres categorias: las Sa y las SBa presentan una pre-
dominancia del bulbo o ntcleo respecto a los brazos, mientras que en las Sc y
SBc predomina el ntcleo. Las clasificacién SO correponde a aquellas galaxias que
poseen un disco pero no presentan brazos como las galaxias espirales. Existen en
la literatura numerosas clasificaciones intermedias y, en particular, una categoria
no mostrada en la figura que es la de galaxias irregulares. Esta clasificacion co-
rresponde a galaxias que no presentan de forma clara ninguna de las mencionadas
caracteristicas morfologicas.

torias, efectivamente homogeneizandolas, para reducir la varianza o el tiempo de

computo de estadisticos de agrupamiento como la funcién de correlacion.

1.5.4. Formacion de galaxias

Parte del legado mas ampliamente conocido y usado que dejé Hubble consistié
en una clasificacién morfolégica de galaxias, mostrada en la Fig. 1.1, producto de
sus estudios sistematicos de las mismas (Hubble, 1926). Si bien durante muchos
anos se la interpreté como una clasificacion estatica, actualmente sabemos que
las galaxias pueden cambiar sus caracteristicas morfoldgicas a lo largo de su vida
dependiendo del entorno donde se forman y evolucionan.

Los bariones reaccionan gravitatoriamente de la misma manera que la materia
oscura, por lo tanto es de esperar que sigan su distribucion en gran escala y que
las galaxias se formen en los centros de halos formados por materia oscura. Se

define como halo de materia oscura a las regiones donde se ha concentrado una
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gran cantidad de materia gravitacionalmente ligada, sirviendo como trazadores
(sesgadas) del campo de densidad y formando las unidades no-lineales fundamen-
tales que sirven de sustento al escenario actual de formacién de galaxias (White
y Rees, 1978). Considerando esto, podemos encontrar fundamentos a la clasifi-
cacion de Hubble. A grandes rasgos, las galaxias espirales se forman en halos
que se encuentran relativamente aislados y tienen una historia de formacién con
poca actividad, de tal manera que el gas puede condensarse de manera suave y
formar discos, mientras que las galaxias elipticas se formarian en regiones mas
pobladas donde son frecuentes las interacciones y fusiones con otros halos, trans-
firiendo energia y momento angular a la materia bariénica y oscura permitiendo
asi que los remanentes de estrellas y gas formen objetos mas compactos y con
baja rotacién (Fall y Efstathiou, 1980).

En la Sec. 1.1 mencionamos que el ~ 21 % del Universo conocido estd com-
puesto por materia oscura y sélo ~ 4 % por materia bariénica. Esto significa que
los bariones constituyen solo el ~ 16 % del contenido total de materia, por lo que
son una minoria cuando se analiza la distribucion media de materia en halos. Sin
embargo, cerca de los centros de los halos encontramos una situacion inversa: la
regién visible de las galaxias brillantes parece estar dominada por bariones (Mo
et al., 2006). En el colapso del halo, los bariones asociados a él se compactan,
enfrian y condensan en el centro para formar las galaxias; esta condensacién cen-
tral del gas causa una compresion adiabatica en las partes internas del halo de
materia oscura de tal manera que la densidad media dentro de la galaxia seria
substancialmente mayor que en ausencia de bariones (Blumenthal et al., 1986,
Mo et al., 1998). Los modelos de formacién y evolucién de galaxias basados en
simulaciones de N—cuerpos deberian incluir los procesos, inducidos por bariones,
de compresion adiabatica, perturbacion de marea y reionizacién que impactan la

abundancia y estructura interna de subhalos de materia oscura (Zhu et al., 2016).
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Capitulo 2

Patrones césmicos, vacios y

galaxias

2.1. La Red Coésmica

La disposicion espacial de la masa y las galaxias en configuraciones diversas
tales como filamentos alargados, paredes laminares y ctimulos densos y compactos,
la existencia de grandes regiones subdensas y la naturaleza jerarquica de esta
distribucién marcada por subestructuras abarcando una amplia gama de escalas
y densidades, son tres caracteristicas principales de lo que se ha denominado la
Red Césmica (Bond et al., 1996, van de Weygaert y Schaap, 2009).

Esta enorme Red Césmica es definitivamente uno de los ejemplos mas intere-
santes y llamativos de patrones césmicos que se han encontrado en la naturaleza.
La organizacién y distribucion espacial de la materia en cualquier sistema fisico es
una exteriorizacion directamente observable que codifica informacién de la com-
binacién de procesos y fuerzas que la formaron. Esto ha llevado a que los patrones
geométricos se conviertan, en muchos y diversos estudios de indole cientifica, en
una veta de crucial importancia para explorar y descubrir la fisica subyacente
(e.g. Balbus y Hawley, 1998, van de Weygaert y Schaap, 2009).

El universo homogéneo, isotropico y con perturbaciones de densidades pro-
pias del régimen lineal, esbozado en el Cap. 1, ha sido comprendido con suficiente
profundidad como para extraer parametros cosmoldgicos con increible presicion
(e.g. Planck Collaboration et al., 2016). Por otra parte, el universo inhomogéneo
y anisotropico de las estructuras filamentosas, laminares y grandes depresiones de

densidad conforman un escenario de inestabilidad gravitatoria ligeramente avan-
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zada, y la descripcién no lineal de la formacién y evolucion de estas estructuras
tiene considerables dificultades numéricas. No obstante, un caudal de informa-
cion valiosa puede encontrarse explorando esta etapa levemente no lineal de la
evolucién de la estructura en la cual empiezan a emerger caracteristicas indivi-

dualmente distinguibles (van de Weygaert y Bond, 2008).

La existencia de los llamativos patrones y entramados representativos de es-
ta etapa temprana de la evolucién no lineal fue puesta de manifiesto gracias al
empeno de crear mapas de la distribucién de galaxias en gran escala (e.g. de Lap-
parent et al., 1986, Geller y Huchra, 1989, Huchra, 1989, Huchra et al., 1983,
Huchra et al., 1994, York et al., 2000, entre otros). A su vez, las simulaciones
cada vez mas grandes de N—cuerpos mostraron que tales distribuciones son efec-
tivamente manifestaciones de la evolucién mediante inestabilidad y agrupacion
gravitacional (e.g Dave et al., 2019, Dubois et al., 2014, Nelson et al., 2018, y

mas).

No obstante estos grandes avances, una comprensién fisica y una vision com-
pleta siguen justo fuera de nuestro alcance. Inconvenientes como la dificultad para
establecer simetrias e influencias fuertes no locales suponen un gran obstaculo pa-
ra el desarrollo de descripciones analiticas relevantes (van de Weygaert y Schaap,
2009). Ademds, la naturaleza jerarquica del proceso de agrupacion gravitacional
implica que no podemos considerar sélo una escala caracteristica sino que hay for-
macién de distintas estructuras en distintas escalas que hay que tener en cuenta.
Existen aproximaciones analiticas que permiten tener una visién general acerca
de las interacciones complejas entre las estructuras emergentes en todo el Univer-
so en distintas escalas, asi como también simulaciones que nos proveen una buena
idea acerca de las complejidades de dicha distribucion de materia emergente. Sin
embargo, para el analisis de los patrones que resultan de estas interacciones com-
plejas y subestructuras jerarquicas, la descripcion sigue siendo en gran parte de

naturaleza heuristica (van de Weygaert y Schaap, 2009).

A diferencia de la cosmologia que emplea campos continuos para describir el
desarrollo de estructuras, el estudio de la estructura del Universo en gran escala
suele basarse principalmente en muestreos discretos de estos campos de densidad.
En particular, las galaxias suelen ser las trazadoras principales del gran entra-
mado cosmico, y las estructuras que conforman han sido medidas a través de la
distribucién de sus redshift. Asimismo, las simulaciones de la evolucién de la dis-

tribucién de materia estan basadas en gran medida en un calculo computacional

20



de N—cuerpos, lo cual involucra una representacion discreta de las caracteristicas
de interés para los estudios de la estructura en gran escala (van de Weygaert y
Schaap, 2009).

Esta clase de estudios observacionales y simulaciones computacionales de N—
cuerpos han puesto en evidencia que las galaxias se encuentran en grupos y
cumulos compactos, filamentos, y paredes laminares que rodean grandes regio-
nes subdensas llamados vacios césmicos. En particular puede verse un ejemplo
de los rasgos caracteristicos de la Red Coésmica en la Fig. 7.2 que muestra una
rodaja de la simulacién TNG300-1 (Nelson et al., 2018) que describiremos més
exhaustivamente en capitulos posteriores. Para el estudio de la formacién de es-
tructura en el Universo es de suma importancia el hecho de que los constituyentes
estructurales de la Red Césmica no se dispersan de forma aleatoria e indepen-
diente, sino que conforman estos patrones reconocibles a lo largo y ancho de todo
el Universo conocido.

Las enormes regiones subdensas que dominan en volumen a la distribucién
de galaxias representan componentes que ofrecen informaciéon complementaria y
contrastan las estructuras laminares o planares y filamentarias mas densas (van

de Weygaert y Schaap, 2009). Centramos nuestro enfoque ahora en ellos.

2.2. Vacios cosmicos

En temas de estructura del Universo en gran escala, se llama por simplicidad
“vacios”, o por su nombre en inglés wvoids, a los mencionados vacios césmicos.
Adoptamos esta convencién para gran parte de esta Tesis, con algunas excepciones
(ver Sec. 3.3) que serdan oportunamente explicitadas.

Los vacios pueden ser descriptos, en una muy primera aproximacion, como re-
giones subdensas con simetria esférica y diametros que varian entre algunos pocos
Mpc a cientos de Mpc dependiendo del método de identificacion y la densidad de
la muestra. Rodeados por paredes, filamentos y cimulos de galaxias, los vacios
son una de las componentes dominantes de la estructura en gran escala.

Los primeros analisis estadisticos se realizaron una vez que los catdlogos de
galaxias fueron suficientemente grandes y detallados, ampliando las muestras de
vacios (Hoyle et al., 2012, Hoyle y Vogeley, 2004, Pan et al., 2012). Desde entonces
el estudio de los vacios ha estado sujeto a una amplia variedad de definiciones

donde éstos pueden ser esféricos, pudiendo o no superponerse entre si, o tener
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formas menos regulares. Algunos autores (ver, e.g, Colberg et al., 2008), ademaés,
imponen ciertas restricciones a la presencia de galaxias o a las propiedades de las
galaxias en los vacios, como por ejemplo la luminosidad o densidad local. Sin
embargo, pueden sacarse caracteristicas en comun de las distintas definiciones
(Ceccarelli et al., 2013, Colberg et al., 2008):

= Los vacios son regiones de extrema subdensidad donde el contraste de den-

sidad toma valores § < —0.9.

» [os valores minimos del contraste de densidad conforman las zonas centrales

del vacio.

= La dinamica de los vacios queda determinada por la expansiéon de la sub-
densidad.

De forma analoga al caso de la distribucion de galaxias, grandes vacios pue-
den encontrarse en la distribuciéon de materia y halos de materia oscura de las
simulaciones numéricas (Aragon-Calvo et al., 2010, Bertschinger, 1985, Ceccarelli
et al., 2006, Hoyle y Vogeley, 2004, Sheth et al., 2004). Teniendo en cuenta que
la distribucion de galaxias traza, de manera sesgada, la de los halos de materia
oscura, Padilla et al. (2005) estudiaron y compararon las principales caracteristi-
cas dinamicas y espaciales de los vacios en la distribucion de los halos de materia
oscura. Encuentran que esta distribucién produce muestras de vacios similares a

las identificadas en la distribucién de galaxias.

Identificacién de vacios

La identificaciéon de vacios ya sea en la distribucién de galaxias o en la de
materia abarca un gran abanico de métodos de busqueda de regiones subdensas
empleando algun criterio de densidad, geometria o dindmica. Ver Colberg et al.
(2008) para una sintesis comparativa de los algoritmos mas populares de identifia-
cion de vacios en el espacio real. Muchos de estos algoritmos identifican regiones
vacfas de galaxias (El-Ad y Piran, 1997, Hoyle y Vogeley, 2002, Kauffmann y
Fairall, 1991) o identifican determinadas estructuras geométricas presentes en la
distribucién de materia mediante el uso de galaxias como trazadoras de la misma
(Colberg et al., 2005, Neyrinck, 2008, Plionis y Basilakos, 2002, Shandarin et al.,
2006).
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En esta Tesis hemos empleado el algoritmo de Ruiz et al. (2015) que es una
versién modificada del procedimiento presentado por Padilla et al. (2005) y Cecca-
relli et al. (2006) que consiste en buscar e identificar regiones esféricas subdensas
sin solapamiento entre ellas y con un contraste de densidad integrado A = —0.9.
Describimos en detalle este algoritmo en la Sec. 6.2 donde lo aplicamos a la si-
mulacién TNG300-1 (ver Sec. 6.1) y desarrollamos el concepto de clasificacion de

vacios tipo Ry S.

Formacién de vacios

De lo resumido en la Sec. 1.5 y sus subsecciones, podemos decir que, en el mo-
delo estandar, si las sobredensidades emergen de pequenas fluctuaciones positivas
en el campo primordial de densidad, entonces los vacios emergen de pequenas
fluctuaciones que toman valores negativos. La gravedad se interpreta siempre co-
mo una “fuerza” de cardcter atractivo. Sin embargo, gracias al déficit en densidad
respecto a la distribucion de materia de fondo, cuando tratamos con estas regiones
subdensas se habla de una influencia gravitacional efectiva de cardcter expansi-
vo. Como consecuencia, con el crecimiento de las fluctuaciones por inestabilidad
gravitacional se producen regiones cada vez més subdensas debido a una grave-
dad efectiva cada vez mas expansiva. Las subdensidades se expanden mientras la
region interna se vacia, formando en algunos casos una cascara sobredensa que
define los limites del vacio. De acuerdo a este simple escenario, podemos decir
que la formacion de los vacios, en esencia, se debe a su naturaleza primordial
subdensa y que, en contraste con el colapso de las sobredensidades de materia, es

un proceso que se da desde adentro hacia afuera.

Las subdensidades, lejos de estar aisladas, se encuentran inmersas en una dis-
tribucion compleja de materia, donde otras inhomogeneidades van creciendo por
inestabilidad gravitatoria. A medida la expansién continua y los vacios aumentan
de tamano, estos eventualmente se enfrentan a sus pares en expansion. Por 1ulti-
mo, los vacios estaran limitados por un déficit minimo de densidad. Mientras las
sobredensidades pueden crecer, en principio, indefinidamente, las subdensidades
tienen un limite definido por d,,;, = —1 (ver Ec. 1.38). De este punto de vista,
la influencia de las inhomogeneidades externas tienen un papel dominante en la

evolucién de los vacios.
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2.3. Alineaciones galacticas

La eleccién del alineamiento como la propiedad a estudiar de galaxias en vacios
para esta Tesis surge de forma natural. Los vacios, por las caracteristicas de su
definicién e identificacién, poseen una direccién privilegiada: la direccién radial.
Es directo pensar en el estudio de la alineacion de las galaxias respecto de esta
direccion privilegiada ya que se relaciona con el ambiente del vacio césmico en si,
que es un componente dominante de la Red Cdésmica, como también con propie-
dades dinamicas y astrofisicas de las galaxias. Como consecuencia del conjunto
de procesos fisicos que culminan en la formacién y evolucién de las galaxias, sus
formas y orientaciones y las estructuras en gran escala en las que estan inmer-
sas pueden tener una coherencia significativa, y las propiedades de estas galaxias
pueden diferir de las esperadas para galaxias orientadas al azar (e.g., véase Mo
et al. 2006). Asi, los estudios de las senales de alineacién intrinseca permiten
explorar los vinculos entre la evolucién conjunta de las galaxias y sus estructu-
ras circundantes (e.g. Panko et al., 2013, y sus referencias). Teniendo en cuenta
estos hechos, el andlisis de las orientaciones de las galaxias en el contexto tanto
del entorno local como de las estructuras en gran escala puede ser crucial para
probar los escenarios de formacion y evolucién de las galaxias, en particular para
predicciones tedricas de su momento angular (e.g., Peebles; 1969).

Para una muestra suficientemente grande de galaxias en un universo ho-
mogéneo e isétropo cabria esperar que las propiedades galacticas, como las orien-
taciones y las elipticidades, fueran aleatorias. Por esta razon, cualquier orientacion
preferida neta detectada con respecto a una direccién determinada, cualquier co-
rrelacion no nula entre las alineaciones de las galaxias, o cualquier otro fenémeno
que indique una violacion local de la isotropia, suele relacionarse con las fuerzas
gravitatorias de marea que actian sobre las galaxias en diferentes etapas evolu-
tivas (Doroshkevich, 1970, Peebles, 1969, White, 1984). Ademas, los modelos de
efectos de lentes gravitacionales, que explican las distorsiones aparentes coheren-
tes en las imagenes de las galaxias y ayudan a restringir los modelos cosmologicos,
estan a su vez restringidos por lo bien que entendemos otras posibles fuentes de
alineacién coherente subyacente (e.g. Codis et al., 2015, Croft y Metzler, 2000,
Heavens et al., 2000, Hirata y Seljak, 2004).

En el caso de las galaxias espirales (ver Fig. 1.1), la distribucién espacial de
las estrellas en un disco define un plano preferente cuya normal esta orientada

aproximadamente hacia el eje de rotacién. El campo de marea ejercido por re-
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giones caracterizadas por estructuras como cumulos, filamentos o vacios, estan
presentes durante una parte considerable de la evolucion de las galaxias, y podria
producir rasgos observables en su vector de momento angular, o espin, original. El
hecho de que las galaxias giren es indicativo de las condiciones fisicas en las que
se formaron, y la rotacién en si misma es ciertamente una prueba importante de
cualquier teoria sobre el origen de las galaxias (Peebles, 1969). En general, se cree
que el momento angular de las galaxias surge de la torsion gravitacional debida a
la desviacion del tensor de cizalla (o tensor de shear, en inglés) gravitacional y el
tensor de inercia en las primeras etapas de formacién (Doroshkevich, 1970, White,
1984). Asi, el campo de espines galdcticos contiene informacién sobre el campo
de cizalla gravitacional y puede utilizarse, por ejemplo, para una reconstruccion
estadistica del mismo (Lee y Pen, 2000).

En esta Tesis definimos y probamos estadisticos robustos para el estudio de
alineamientos (Cap. 5, basado en el trabajo Davila-Kurban et al. 2022) y estu-
diamos la orientacién de los espines galdcticos dentro y en los limites (llamados
envolturas o cdscaras) de los vacios con respecto a su direccién radial, en la si-
mulacién TNG300-1 (Cap. 6, basado en el trabajo Déavila-Kurban et al. 2022). A
continuacion repasamos métodos y resultados importantes en este estudio con el
fin de delinear la diversidad de resultados y el posible rol que juegan en éstos los

métodos empleados.

2.3.1. Revision de métodos y resultados

Las senales de alineacion son algo esquivas, dada la variedad de direcciones
preferidas que surgen de la distribucion real de las estructuras circundantes y el
hecho de que las orientaciones de las galaxias con respecto a cualquier direccion
son principalmente aleatorias. Ademads, estas pueden ser alteradas debido a inter-
acciones (ver, por ejemplo, Gémez et al., 2017a,b). Por estas razones, un método
estadistico robusto para detectar y evaluar las senales de alineacién y su impor-
tancia es una herramienta clave en los estudios de alineaciones entre galaxias y

la distribucién en gran escala de estructuras.

Alineamientos en catalogos observacionales

En observaciones, la busqueda de la alineacién galactica se ha analizado en

el contexto de estructuras que, en una medida razonable, pueden describirse con
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simetria esférica, como los cimulos de galaxias o los vacios. El aspecto observa-
cional de este tema de estudio tiene sus propias dificultades, principalmente el

pequeno tamano de las muestras y los efectos de proyecciéon en la linea de visual.

Los primeros trabajos se centraron en la orientaciéon de las galaxias con res-
pecto al Supercimulo Local y a otros ciimulos como Virgo y Coma (por ejemplo
Godlowski 1993, Godlowski y Ostrowski 1999, Godtowski 1994, Hu et al. 1995,
1998, Kashikawa y Okamura 1992, Wu 2006, Yuan et al. 1997). Muchos de estos
trabajos se basaban en el método “angulo de posiciéon (AP) — inclinacién” (Flin
y Godlowski, 1986, Jaaniste y Saar, 1978). En este método, los APs medidos de
las galaxias (normalmente en placas fotograficas) se convierten en vectores tridi-
mensionales utilizando angulos de inclinacién obtenidos a partir de las relaciones
axiales proyectadas, b/a, donde b es el semieje menor proyectado y a el mayor.
La distribucién de estos vectores puede entonces compararse con una hipotesis
nula, por ejemplo una distribucién espacial isotropica, y asi evaluar si los datos
son isotropicos o anisotropicos por comparacién. Sin embargo, la forma de estas
distribuciones isotropicas puede verse afectada significativamente por los criterios
de seleccion de las muestras (Aryal et al., 2000). Estos efectos pueden ser grandes
cuando la muestra se selecciona a partir de conjuntos de datos incompletos (por
ejemplo, una porcién limitada del cielo) y conducen a estructuras artificiales en
los datos. Por lo tanto, un método estadisticamente robusto que describa de for-
ma fiable no sélo los datos, sino también la muestra de comparacién, es de crucial
importancia en estos andlisis para concluir a favor de la isotropia o anisotropia

en los datos.

Otros estudios observacionales emplean métodos similares que también se
basan en estadisticas de discretizacién como el recuento normalizado de pares,
P(cos(f)), en intervalos del angulo 6 medido entre el objeto de interés y una di-
reccion privilegiada determinada por alguna estructura como los centros de los
cimulos o los elementos de la Red Césmica (por ejemplo Brainerd, 2005, Yang
et al., 2006, Zhang et al., 2015). La importancia de estas estadisticas suele eva-
luarse mediante la comparacién con un gran nimero de simulaciones de Monte

Carlo con hipétesis de no alineamiento.

Varela et al. (2012, en adelante V12) realizaron una evaluacién rigurosa de
un modelo analitico para la distribucion de 0, y su comportamiento en el caso
isotropico para la estimacién de la significacién estadistica, basdndose en trabajos
anteriores (Betancort-Rijo et al., 2009, Brunino et al., 2007, Cuesta et al., 2008,
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Lee, 2004). Este trabajo abordé algunas discrepancias que surgieron en estudios
observacionales previos sobre la alineacién de galaxias alrededor de vacios, a saber
Trujillo et al. (2006) y Slosar y White (2009) (en adelante T06 y S09, respectiva-
mente). Lo que estos trabajos tienen en comun es el uso del mismo buscador de
vacios por parte de Patiri et al. (2006), que busca las mayores esferas no solapa-
das dentro del volumen del relevamiento desprovistas de galaxias por encima de
un determinado umbral de brillo. Sin embargo, hubieron diferencias significativas
en la seleccién de las muestras de galaxias y en los métodos de medicion de sus
espines. Por ejemplo, T06 se limité a seleccionar sélo galaxias con su disco de
borde y de cara, mientras que V12 ajusté un modelo de disco grueso a todas
las galaxias que fueron clasificadas como espirales por GalaxyZoo (Lintott et al.
2008). En particular, T06 analiz6 201 galaxias de cara y de borde utilizando da-
tos del SDSS-DR3 y del 2dFRGS (Colless et al., 2001) y encontré una tendencia
significativa del espin de galaxias a estar en la direccién perpendicular a la direc-
cion radial del vacio. Por otro lado, S09, utilizando dos muestras de 578 y 258
galaxias del SDSS-DR6 con criterios de seleccién similares, no encontré evidencia
estadistica a favor de alguna orientacién preferencial. V12, utilizé el SDSS-DR7
y un procedimiento estadistico lo suficientemente robusto como para superar el
problema de la indeterminacién de la inclinacién real de las galaxias calculada
a partir de su relacién axial aparente, y evaluaron la validez del procedimiento
con extensas simulaciones de Monte Carlo. Los autores detectan una tendencia
estadisticamente significativa de que las galaxias alrededor de los grandes vacios
(con radios de més de 15 h™!Mpc) tienen sus momentos angulares alineados con
la direccién radial de los mismos.

El escenario estandar de la teorfa del torque tidal (Lee et al. 2007, Lee y Pen
2000, 2001) postula una alineacién neta preferente del vector de espin con el eje
principal intermedio del tensor de shear. Este eje, a su vez, se encontraria ubicado
tangencialmente a la superficie del vacio'. De acuerdo con esta prediccién, T06
encontré un nivel de confianza del 99.7 % en que las galaxias espirales situadas
en las cdscaras de vacios césmicos de radio mayor a 10 Mpc h™! tienen ejes de
rotacién que se encuentran preferentemente en la superficie del vacio. SW09 no
encontré ninguna evidencia estadistica de desviacién de orientaciones aleatorias;

argumentan que los resultados de T06 podrian ser posiblemente una fluctuacion

IEsta comparacién es razonable pero no vélida siempre ya que el calculo del tensor de shear y
la identificacién de paredes y/o vacios pueden llevarse a cabo con distintos métodos que pueden
no corresponderse directamente entre si.
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estadistica dado que el catalogo utilizado en SW09 es considerablemente mayor y
aumenta drasticamente el nimero de vacios. Por otro lado, V12 considerd vacios
con radios minimos de 15 Mpc h™! y encontré una senial significativa (> 98.8 %)
de que la alineacion del espin de las galaxias alrededor de estos vacios sea prefe-
rentemente paralela al radio—vector, mientras que para vacios mas pequenos esta
tendencia desaparece y los resultados son consistentes con ninguna alineacion es-
pecial. Ademas, V12 también encuentra que la fuerza de la alineacion depende de
la distancia entre las galaxias y la superficie del vacio y que, independientemente
del tamaro del vacio, para galaxias més lejanas que aproximadamente 5 Mpc h™1
no hay una direccion preferente en la distribucion de las alineaciones. En cuanto al
desacuerdo con la orientacién perpendicular neta (T06) o sin orientacién (SW09),
V12 argumenta que el pequeno tamano de la muestra de galaxias alrededor de
los vacios con R > 10 Mpc h~! utilizada en estos trabajos podria enmascarar la
senial de alineacion que ellos encuentran.

El escenario de las alineaciones de espin con las ldminas (o paredes) sigue
sin estar claro. Utilizando observaciones basadas en datos de placas fotograficas,
Lee y Pen (2002) y Lee et al. (2007) concluyeron que los espines de las galaxias
tienden a situarse dentro de las laminas, mientras que utilizando datos del SDSS,
Tempel y Libeskind (2013) y Zhang et al. (2015) encontraron que los momen-
tos angulares de las galaxias apuntan preferentemente perpendiculares al plano
de la ldmina, aunque con una senal débil en ambos tipos de alineacion; Tempel
y Libeskind (2013) encuentra esta leve senial en galaxias elipticas mientras que
Zhang et al. (2015) lo hace para galaxias en entornos laminares. Estos tltimos
resultados parecen coherentes con el resultado de V12 para vacios, sin embargo,
los resultados basados en simulaciones coinciden en general en que los momentos
angulares (de halos y, con menor senal, galaxias) apuntan preferentemente para-
lelos a las estructuras planas (e.g, Libeskind et al. 2013), y esta tendencia parece

hacerse mas fuerte con los halos més masivos (e.g, Forero-Romero et al. 2014).

Alineamientos de halos y galaxias en simulaciones

Se suele suponer que, durante las primeras etapas de formacién, la materia
barionica y la materia oscura compartieron una evolucion similar y probablemente
adquirieron el mismo momento angular especifico antes de la formacion del disco
galactico (e.g., Fall y Efstathiou, 1980). El estudio de los halos de materia oscura

alineados fue posible, y se convirtié en un tema popular, después de que las
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simulaciones de N—cuerpos tuvieran suficiente resolucion para realizar estudios
de esta naturaleza (e.g., Cuesta et al., 2008, Forero-Romero et al., 2014, Joachimi
et al., 2015, Kiessling et al., 2015, Libeskind et al., 2013, y sus referencias).

Los métodos de deteccion de la alineacién y los resultados obtenidos son di-
versos. Por ejemplo, Forero-Romero et al. (2014) estudiaron la alineacién de la
forma, el momento angular y la velocidad peculiar de los halos de materia oscu-
ra con respecto a la Red Césmica, tal como se describe utilizando el campo de
marea o la cizalla de velocidad, empleando la simulacién Bolshoi (Riebe et al.,
2013). Los autores cuantifican los alineamientos midiendo la fraccién de halos
que se alinea preferentemente con uno de los autovectores en la definicién local
de la Red Césmica, y con el valor medio del angulo entre un autovector y el
vector de interés. Encontraron la mayor alineacién en las formas de los halos con
respecto a filamentos y paredes definidas por el campo de marea, pero cuando
se definen por la cizalla de velocidad encontraron una anti-alineacién (alineaciéon
perpendicular) de estos con los halos masivos. Para el momento angular, sélo en-
contraron una senal mas débil para los halos mas masivos de estar anti—alineados
con filamentos, y de estar alineados a lo largo de las estructuras laminares de la
cizalla de velocidad. Estos resultados, sin embargo, discrepan con trabajos ante-
riores (Aragon-Calvo, 2013, Aragon-Calvo et al., 2007, Hahn et al., 2007) que si
detectan alineaciones para los halos menos masivos. Forero-Romero et al. (2014)
argumentan que esto podria deberse a que la senal de alineacion es altamente sen-
sible a la descripcién de la Red Césmica en pequena escala. Ademds, encuentran
que las velocidades peculiares son preferentemente paralelas a las paredes y a los
filamentos. Sus resultados indican que las propiedades de alineacion de los halos
de materia oscura pueden depender de la definicion fisica de la Red Codsmica:
las definiciones a partir del campo de marea y de la cizalla de velocidad aportan

informacion complementaria.

En los tultimos anos, a medida que se dispone de simulaciones con una reso-
lucion cada vez mayor, se han realizado varios estudios sobre las alineaciones de
los espines, asi como sobre las formas de las galaxias o halos con respecto a las
distintas subestructuras de la Red Césmica. Aunque podria ser tentador pensar
que las cascaras de los vacios cosmicos, en las que se centra este trabajo, son
equivalentes a las subestructuras de laminas de la Red Césmica, hay que tener en
cuenta que los algoritmos practicos para identificarlas son significativamente dife-

rentes (véase, por ejemplo, la revisién Joachimi et al. 2015). Codis et al. (2018) y
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Kraljic et al. (2019), por ejemplo, estudian la distribucién de los d&ngulos medidos
entre el espin de galaxias y halos y los diferentes elementos circundantes de la Red
Césmica en las simulaciones Horizon-AGN (Dubois et al., 2014) y SIMBA (Dave
et al., 2019), respectivamente, utilizando el cédigo ptiblico DISPERSE? (Sousbie
2013) para identificar subestructuras en las simulaciones. Sus resultados coinci-
den en la deteccion de un “spin-flip” dependiente de la masa de galaxias y halos:
es mas probable que el espin de las galaxias de baja masa se sitie en el plano de
las laminas, mientras que las galaxias masivas tienen un espin preferentemente

perpendicular a las mismas.

Comentarios finales

Podemos pensar en varias razones para esta diversidad resultados no conclu-
yentes. Desde el punto de vista observacional, una de las principales dificultades
sigue siendo la de relacionar las formas observadas con las direcciones de espin
o las orientaciones elipsoidales, utilizando métodos diferentes y dando posible-
mente resultados distintos con la misma muestra. La propia senal, ademas, pare-
ce depender significativamente de los parametros utilizados para seleccionar las
submuestras de galaxias (como la luminosidad, la morfologia, los colores, etc.),
lo que obstaculiza una comparacién clara entre los distintos trabajos. Ademas,
el pequeno nimero de galaxias en los vacios implica que los resultados de las
observaciones en estos entornos tienen grandes incertidumbres estadisticas (véase
Zhang et al. 2015). Por estas razones, ademds de la mejora de la potencia de
calculo, los estudios basados en la simulacion han prosperado en este ambito,
especialmente en la busqueda de alineaciones de los halos barionicos y de materia
oscura con respecto a los componentes de la estructura en gran escala (véase, por
ejemplo, Codis et al. 2018 y Kraljic et al. 2019).

Las diferencias en los resultados pone de manifiesto la importancia, no sélo
de un mayor tamano de la muestra, sino también del uso de métodos estadisticos
robustos y fiables para evaluar con alta confianza estadistica la validez de la senal

de alineacién detectada.

’http://www.iap.fr/users/sousbie/disperse.html
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Capitulo 3

Estadisticos para el estudio de la

distribucion de materia

El analisis de la distribucion espacial en gran escala de las galaxias ha sido
decisivo para conformar nuestra comprension actual de la evolucion del Universo
(por ejemplo Alam et al., 2017, Cole et al., 2005, Davis y Peebles, 1983, eBOSS
Collaboration et al., 2021, Efstathiou et al., 2002, Eisenstein et al., 2005, Feldman
et al., 1994, Tegmark et al., 2004). Dada la naturaleza estocastica de esta distri-
bucion, estos andlisis requieren herramientas estadisticas robustas para extraer
eficazmente la informacion cosmoldgica codificada en los estudios de galaxias.
Las herramientas mas utilizadas para caracterizar la estructura en gran escala
del Universo son las estadisticas de dos puntos, como el espectro de potencia,
P(k) (Ec. 1.39), y su transformada de Fourier, la funcién de correlaciéon bipun-
tual (). Sin embargo se pueden estudiar estadisticos de érdenes superiores, es
decir, estadisticos de tres, cuatro, o mas puntos. Estos son notoriamente complica-
dos de calcular pero contienen informacién que podria ser crucial para completar
nuestro entendimiento de la distribucién de galaxias en gran escala (Croton et al.,

2004a,b).

En este capitulo vamos a definir brevemente conceptos basicos del estadistico
mas tradicional, la funcion de correlacion bipuntual, en la Sec. 3.1. Recapitulamos
informacion disponible en la literatura acerca de estadisticos relacionados a los
6rdenes superiores de agrupacién en la Sec. 3.3. Finalmente, en la Sec. 4, basada
en el trabajo de Dévila-Kurban et al. (2021), proponemos un método para dis-
minuir la varianza y reducir el costo computacional en el calculo de la funcién de

correlacién bipuntual.
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3.1. Funcién de correlacién bipuntual (2PCF)

La medida cuantitativa mas utilizada de la estructura en gran escala es la fun-
ci6én de correlacién bipuntual de las galaxias (2PCF), £(r), que traza la amplitud
de la agrupacién de galaxias en funcién de la escala (r) (Davis y Peebles, 1983,
Davis et al., 1988, Fisher et al., 1994, Loveday et al., 1994, Norberg et al., 2001,
Zehavi et al., 2001). Definimos primero la 2PCF junto con algunos de sus esti-
madores més populares siguiendo el enfoque de Coil (2013), para luego analizar

los efectos del redshift en la correlacion en la seccion siguiente.

La funcién de correlacién bipuntual es una medida del exceso de probabili-
dad, dP, respecto del esperado para una distribucién aleatoria de Poisson (i.e.
sin ninguna agrupacion intrinseca), de encontrar una galaxia en un elemento de

volumen dV separado de otra galaxia por una cantidad r,

dP = n[l + £(r)]dV, (3.1)

donde n es la densidad numérica media de la muestra de galaxias en cuestion
(Coil, 2013, Peebles, 1980). Valores mas grandes de £(r) implican un agrupacién
de mayor amplitud de las galaxias en la escala r, mientras que valores negativos
de £(r) indicarfan una anti-correlaciéon. Generalmente, las mediciones de £(r) se
realizan en el espacio comévil, donde 7 tiene unidades de h~'Mpec. Para medir
&(r), se cuentan pares de galaxias como funcién de la separacién entre ellas y se
divide por la cantidad esperada para una distribucién sin agrupamiento intrinseco
o distribucion aleatoria. Para ello hay que construir un “catalogo aleatorio” de
comparacion constituido de puntos con posiciones independientes entre si, de
manera tal que tenga una cobertura tridimensional idéntica a la de los datos. De
esta manera, se utiliza el cociente entre pares de galaxias observadas en los datos
y pares de puntos del catdlogo aleatorio para estimar £(r). Se han propuesto y
probado diversos estimadores para £(r), siendo uno de los primeros estimadores

en ser utilizados ampliamente el de Davis y Peebles (1983):

ngr DD(r)

Sor(r) = np DR(r)

—1, (3.2)

donde DD es el recuento de pares de galaxias en cada intervalo de separacion r
en el catalogo de datos y DR el conteo andlogo pero entre los catdlogos de datos

y el aleatorio. Este cociente esta normalizado por las cantidades np y ng que son
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las densidades numéricas medias de galaxias en los catalogos de datos y aleatorio
respectivamente. Luego, Hamilton (1993a), utilizando una cantidad RR definida
como el conteo de pares de galaxias en funcion de la separacién r en el catalogo

aleatorio, introdujo un estimador con menores errores estadisticos,
DD(r) RR(r
6 = DDA
(DR(r))

El estimador més popularmente utilizado fue presentado por Landy y Szalay
(1993):

1 (3.3)

1
RR(r)

rs(r) = —1. (3.4)

D(r) (@f _2DR(r) (”_R) © RR(")

np np

Este estimador requiere més tiempo de calculo que el estimador de Hamilton
(Ec. 3.3). Sin embargo es menos sensible al tamanio del catdlogo aleatorio y dis-
minuye errores de borde que pueden afectar a las mediciones de agrupamiento en
gran escala (Coil, 2013, Kerscher et al., 2000).

Puede verse de la forma de los estimadores indicados aqui que la estimacién de
£(r) es significativamente sensible a qué tan fielmente refleja el catdlogo aleatorio
los efectos de seleccion espacial y de redshift en los datos. El catdlogo aleato-
rio también debe ser lo suficientemente grande como para no introducir errores
poissonianos en el estimador. En la Sec. 4 planteamos un tratamiento de estos
catalogos aleatorios para reducir su ruido poissoniano y asi reducir la varianza en

el célculo de funciones de correlacién bipuntuales.

3.2. Funcién de correlaciéon anisotrdpica

3.2.1. 2PCF en el espacio de redshift

En esta subseccién, siguiendo el enfoque de Coil (2013), resumiremos los efec-
tos que tiene el redshift en las mediciones de correlacion introducidas en la seccién
anterior.

Para calcular la funcién de correlacion bipuntual en catdlogos observaciona-
les, el dato que tenemos para estimar la ubicacién de las mismas en la linea de la
visual no es su distancia, sino su redshift. Esto implica la necesidad de elegir un

modelo cosmoldgico que nos permita relacionar el redshift medido con la distancia
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estimada. No obstante, los errores introducidos por la suposicion de una cosmo-
logia dada no son generalmente dominantes, de modo que, aunque en teoria se
podrian asumir diferentes pardmetros cosmologicos y comprobar qué resultados
son consistentes con los valores asumidos, esta labor no es generalmente necesa-
ria. Por otro lado, debe tomarse en cuenta que las velocidades peculiares de las
galaxias introducen distorsiones en la linea de la visual en el espacio de redshift.
Las mediciones de estas distorsiones pueden restringir pardmetros cosmolégicos
y también pueden integrarse para recuperar la funcién de correlacién del espacio
real subyacente (Coil, 2013, Sargent y Turner, 1977).

En escalas espaciales pequenas, es decir, escalas tipicas de sobredensidades
virializadas colapsadas tales como grupos y cimulos, las galaxias tienen grandes
movimientos aleatorios entre si. Esto significa que aunque todas las galaxias del
grupo o cumulo tienen una distancia fisica similar al observador, pueden presentar
un amplio rango de valores de redshift. El resultado de esto es un alargamiento a
lo largo de la visual en los mapas del espacio de redshift dentro de estas regiones
sobredensas. Este efecto se conoce como “dedos de dios” (FOG por sus siglas
en inglés, fingers of god). El efecto resultante de los FOG es que los grupos y
cumulos parecen extenderse radialmente hacia el observador, i.e. a lo largo de la

linea de visual.

Este efecto de extension radial puede verse en el panel inferior izquierdo de
la Fig. 3.1 (Tegmark et al., 2004), que muestra galaxias en el espacio de redshift
“extendiéndose” hacia el observador, mientras que en el panel inferior derecho
estos efectos han sido modelados y eliminados. Las escalas mayores sufren otro
tipo de distorsiones en el espacio de redshift debido a que las galaxias que estan
comenzando una interacciéon gravitatoria con estructuras en colapso presentan
movimientos de flujo coherente (Kaiser, 1987). Estas galaxias adyacentes se mue-
ven todas en la misma direccién, hacia la regién de colapso, lo que provoca una
distorsion de contraccién (al contrario de los FOG) en la linea de la visual del

espacio de redshift.

Estadisticos bidimensionales de la agrupacién de galaxias pueden mostrar cla-
ramente las distorsiones del espacio de redshift. A pesar de la utilidad de estas
distorsiones, ya que contienen informacion sobre la densidad de materia subya-
cente y los movimientos de las galaxias, éstas impiden medir de forma directa la
correlacién bipuntual en el espacio real. Tenemos entonces que, en lugar de £(r)

se mide &(s) en el espacio de redshift, donde s = |s| es la separacién entre un
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Figura 3.1: Ilustracién de los “dedos de dios” (FOG), donde puede apreciarse
la elongacién de las estructuras virializadas a lo largo de la linea de visual. Se
muestran galaxias de una rodaja del SDSS en un espacio bidimensional comovil.
Los paneles superiores muestran todas las galaxias de esta rodaja mientras que
los inferiores muestran sélo galaxias que han sido identificadas como afectadas
por los FOG. Los paneles de la derecha muestran la posicion de estas galaxias
luego de modelar y eliminar los efectos de los FOG, con el observador en el cero
de ambos ejes. Los efectos de los FOG pueden observarse en el panel inferior
izquierdo donde las galaxias se dispersan en la direccion de la visual. Figura
original de Tegmark et al. (2004), extraida de Coil (2013).
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par de galaxias en dicho espacio. La comparacién entre los resultados del calculo
de &(s) para diferentes muestras de galaxias y diferentes redshifts no es directa,
yva que la amplitud de las distorsiones en este espacio difieren segin el tipo de
galaxia y su redshift medido. Ademas, las distorsiones en pequenas y grandes
escalas disminuyen la amplitud de la agrupacién en comparacion con las escalas

intermedias, por lo que la £(s) no sigue una ley de potencia en las mismas escalas
que £(r) (Coil, 2013).

Si queremos conocer la agrupaciéon fisica de las galaxias, independiente de
las velocidades peculiares de estas, debemos calcular £(r). Ahora bien, para re-
cuperar la funciéon de correlacion en el espacio real, se puede medir £ de forma
bidimensional: tanto perpendicularmente como a lo largo de la linea de visual.
Las separaciones entre las dos galaxias, tanto a lo largo (r;) como perpendicular
(r,) ala linea de visual pueden definirse como: r, = (s-1)/|l| y r, = Vs -5 — 72,
donde s es la separacion entre galaxias en el espacio de redshift y [ es la distancia
media al par. Otras nomenclaturas pueden ser encontradas en la literatura donde
se denominan a las distancias perpendicular y paralela, respectivamente, como
[0, 7] 0 bien [ry,r,], entre otras. También es comun expresar la 2PCF bidimensio-
nal, como lo haremos en secciones siguientes, en términos de la separacién s = |s|

y el coseno del dangulo entre la linea de la visual y s, denotado con u: £(s, ).

En la Fig. 3.2 (Reid et al., 2014) se muestra un ejemplo de una medicién de
£(rs, 7). En un universo homogéneo, isotrépico y sin distorsiones, las caracteristi-
cas visibles en esta figura serian circulares. En escalas pequenas los contornos se
distorsionan y muestran los “dedos de dios” a lo largo de la linea de la visual,
correspondientes a las galaxias en sobredensidades virializadas. En escalas meno-
res a 8h~'Mpc aproximadamente, los contornos se extienden en la direccién 7,
mientras que en escalas mas grandes se aplanan debido al “efecto Kaiser” (Kai-
ser, 1987), i.e. para esta muestra de galaxias, esta es la escala aproximada en la
que el quadrupolo transiciona entre valores negativos y positivos (ver subseccién
siguiente). Esto es indicativo del movimiento de flujo coherente de las galaxias

hacia estructuras en colapso gravitatorio.

La amplitud de este efecto, al ser este causado por la caida de galaxias sobre
estructuras masivas en formacién, depende de 2, (Ec. 1.14). La anisotropia a
gran escala en el plano de la funciéon de correlacién bidimensional depende de
B = Q,/b en escalas lineales (Kaiser, 1987), donde b es el sesgo o bias definido

como el cociente entre las fluctuaciones de densidad en la poblacién de galaxias
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Figura 3.2: La funciéon de correlacion bidimensional del espacio de redshift de
galaxias del SDSS-IIT CMASS (siglas de Constant (stellar) MASS en inglés). Se
muestran las distorsiones a lo largo de la linea de la visual (eje Y) en el espacio de
redshift causadas por velocidades peculiares, con isocontornos negros para valores
¢ =12,1,0.5,0.25]. Se muestra en linea negra de trazos la escala aproximada para
esta muestra (~ 8h~'Mpc) de la transicién entre los efectos FOG y Kaiser. Figura
extraida de Reid et al. (2014)
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Monopole Quadrupole  Hexadecapole

Figura 3.3: Formas de los primeros tres arménicos pares de Legendre (¢ = 0,2,4),
de Hamilton (1998), dibujados como distorsiones en una simetria circular. El
monopolo cuantifica la amplitud de la distorsion mientras que el cuadrupolo y el
hexadecapolo cuantifican la forma de la distorsion.

y en la materia oscura. Esta utilidad para restringir parametros cosmologicos es
la razon por la que las distorsiones del espacio de redshift son de gran interés
en la cosmologia, mientras que aporta informacion de indole més dinamica para

estudios centrados en la estructura en gran escala.

3.2.2. Multipolos de Legendre

Las anisotropias de la funcién de correlacion se suelen cuantificar mediante

los multipolos de &(r,, ), definidos como

241

&o(s) 5

/f(rg, ) Le(cos(0)) dcos(), (3.5)

donde L, son los polinomios de Legendre, y 0 es el angulo entre s y la linea de
visual. El monopolo, cuadrupolo y hexadecapolo, i.e. £ = 0, 2,4, cuantifican las
distorsiones en el espacio de redshift como se muestra de forma esquematica en
la Fig. 3.3, donde generalmente se encuentra que &—4 ~ 0 en un amplio rango de
escalas (e.g. Gil-Marin et al., 2020). En la teorfa lineal el pardmetro 5 mencionado
en la subseccién anterior puede extraerse del cociente entre los momentos cuadru-
polares y monopolares de la funcién de correlacién anisotrépica, &3 /&y, (Hamilton,
1998). La descomposicién de la funcién de correlacién anisotrépica en términos
de estos armoénicos resulta muy convieniente, dado que podemos obtener toda la
informacion contenida en la funcion completa comprimida en estas tres funciones

unidimensionales: {y—g 2 4.
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3.3. Estadisticos de agrupamiento de alto orden

Las estructuras que forman las galaxias en gran escala contienen vasta in-
formacion acerca de la evolucion tanto lineal como no lineal del agrupamiento
de galaxias. La naturaleza de dicho agrupamiento depende de numerosos efectos
tanto en escalas grandes como pequenas, tales como los pardmetros cosmolégicos,
efectos e historia ambientales de las galaxias y cimulos, y la forma en la que las
componentes luminosas y oscuras del Universo se acoplan y evolucionan. Estu-
diando los distintos 6rdenes del agrupamiento de galaxias se espera arrojar luz a
los procesos fisicos que afectan el agrupamiento (Croton et al., 2004b).

La funcién de correlacién bipuntual, definida en la Sec. 3.1, ha sido tradicional-
mente la herramienta mas usada para analizar dichas distribuciones, proveyendo
una descripcion del agrupamiento en 6rdenes bajos. Sin embargo, a pesar de su
utilidad, la funcién de correlacién bipuntual sélo provee una descripcién completa
del agrupamiento en el caso de una distribucién gaussiana. Una explicacién mas
completa del agrupamiento debe incluir funciones de correlacion de mas altos
ordenes, aunque estas pueden ser dificiles de extraer (ver Croton et al. 2004a y
Baugh et al. 2004 para un anélisis del agrupamiento galdctico hasta sexto orden).

En este contexto, investigadores han explorado otras estadisticas de agrupa-
miento para obtener informacion de alto orden de una distribucion de galaxias.
Las medidas de alto orden incluyen la relacion de densidad genus-threshold (Gott
et al., 1989, Ryden et al., 1989), momentos de recuentos en celdas (e.g. Saun-
ders et al., 1991), estadisticas de percolacién (Shandarin y Zeldovich, 1983), y
la distribucién de probabilidad de los recuentos en celdas (CIC por sus siglas en
ingles, counts-in-cells) (Vogeley et al., 1994). Aqui consideramos las estadisticas
de vacios en la distribucién de galaxias, que son un caso especial del analisis de
recuentos en celdas.

En el marco de la distribucion de estadisticos CIC, el nombre “vacio” indica
la ausencia absoluta de galaxias en una dada celda, distinto al concepto de vacio
cosmico -subdensidades en la estructura a gran escala- que hemos introducido en
los primeros capitulos. En las secciones siguientes (Sec. 3.3-3.3.5) emplearemos
el término “vacio” con la primera denominacién, refiriéndonos a la ausencia de
galaxias, a menos que se indique lo contrario.

Historicamente, muchos astronomos han mostrado interés en usar estadisticas
de vacio (e.g. Balian et al., 1989, Bouchet et al., 1993, Fry, 1986, Fry et al., 1989,
Gaztanaga y Yokoyama, 1993, Maurogordato y Lachieze-Rey, 1987, Vogeley et al.,
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1994). Este enfoque ha resultado provechoso en el sentido de que los resultados
son obtenibles facilmente y estan bien fundamentados en un marco teérico sélido
que relaciona directamente la distribucién de vacios a la distribucion de galaxias
de altos 6rdenes (Balian et al., 1989, Fry, 1986, White, 1979).

A continuacién presentaremos conceptos fundamentales y necesarios para en-
tender estadisticas de vacio (en particular la funcién de probabilidad de vacio,
Sec. 3.3.1), haremos un repaso de resultados en la literatura obtenidos con ellas

(Sec. 3.3.4), y finalizamos con una discusién de los mismos (Sec. 3.3.5).

3.3.1. La funcién de probabilidad de vacio (VPF)

En esta subseccion y las siguientes seguimos el enfoque de Croton et al. (2004b)
para presentar los conceptos basicos que se necesitan para definir la funcion de
probabilidad de vacio, la nocién de “escalamiento jerarquico” de los 6rdenes de
correlacién (Sec. 3.3.2), y finalmente un resumen de algunos modelos fenome-
noldgicos populares de agrupamiento jerarquico (Sec. 3.3.3) que utilizaremos en
capitulos posteriores de esta Tesis.

Para una dada distribucién de galaxias, la funcion distribucién de probabi-
lidad de conteos (CPDF), Py(V), se define como la probabilidad de encontrar
exactamente N galaxias en una celda de volumen V ubicada aleatoriamente den-
tro de la muestra. Para el caso donde N=0 tenemos una funcién de probabilidad
de vacio (VPF), Py(V). Esta funcién depende de todas las funciones de correlaciéon
de p puntos (Fry, 1985, Otto et al., 1986, White, 1979) segin la relacién:

©  \N
Py(n,V) = exp{z ( ](fl') / wy (X1, ..., XN) APz dPay |, (3.6)
N=1 A

donde n es la densidad numérica promedio de objetos, los wy son las funciones
de correlacién de N puntos, y las x; son las posiciones de los objetos dentro del
volumen V. Por definicién wy = 1, wy = & (la funcién de correlacién bipuntual),
etc. En general, la Ec. 3.6 converge sélo para grandes valores de N (Fry, 1984,
White, 1979), de modo que la VPF es sensible a agrupamientos de alto orden.
Eligiendo celdas esféricas para muestrear la distribucién hacemos que Fy sea
una funcién dependiente sélo del radio R de la esfera, y entonces la relacién entre

la VPF las funciones de correlacién de p puntos puede escribirse como

'Notamos que, al necesitar la cantidad N, optamos por usar el subindice p en lugar de N
por motivos de legibilidad.
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— [CNR)P -

A el - S . (3.7)
p=1

Aqui, N es el ntimero promedio de objetos en una celda de volumen V' (nV), y

&,(R) es la funcién de correlacién de orden p promediada sobre el volumen esférico

V.

White (1979) también muestra que la VPF puede interpretarse como un ge-
nerador de probabilidad de conteos en un volumen,
(=n)" @

Ny V)

Py(V) = (3.8)

Ademas, en el limite continuo, la VPF es la transformada de Laplace de la funcién
de distribucién de la densidad f(n) (Fry, 1985),

Py(V) = /00 e f(n)dn. (3.9)

0
Para una distribucién completamente aleatoria (Poisson) se tiene &, = 0 para

todo p > 1, de modo que Py se reduce a una expresion analitica mas simple:

Py, poisson (R) = exp[—N(R)]. (3.10)

Por lo tanto, si la VPF de una distribucién de puntos muestra cualquier desviacion
de este comportamiento, se concluye a favor de la presencia de alguna clase de

agrupamiento.

3.3.2. Escala jerarquica y la VPF reducida (RVPF)

El concepto de “escala jerarquica” puede generalizarse asumiendo que cada
funcién de correlacién de p puntos depende sélo del producto entre la funcién de

correlacion bipuntual y un coeficiente de escala, .S,, que es adimensional:

&(R) = 5,871 (R), (3.11)

donde hemos eliminado el subindice 2 para la funcién de correlaciéon bipuntual
en el lado derecho por comodidad. Se denomina “estructura jerarquica”’ a tal
organizacion de los ,, y el modelo jerarquico determina los coeficientes de escala
S,. Tradicionalmente, S3 = &3/£2 se denomina asimetria de la distribucién y

Sy = £4/€3 como la curtosis.
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La idea jerarquica es directamente aplicable a la VPF, ya que depende de una
suma infinita de funciones de correlacién de p puntos. La suposicién jerarquica

nos permite eliminar las funciones de correlacion de orden superior de la Ec. 3.7:

Py(R) = exp [Z e

p=1

(3.12)

Ademas, la relacion de escalamiento anterior nos permite expresar la VPF co-
mo una funcién de N¢ solamente, donde la variable de escala N¢ puede pensarse,
a grandes rasgos, como el nimero medio de galaxias en una celda en exceso de
lo esperado dada la densidad media de la muestra. Formalizamos esta idea con-
siderando primero la expresion analitica de la VPF de una muestra puramente
aleatoria (Eq. 3.10). Para la situacién jerarquica, podemos definir un parametro
X, con Py = eN X denominado funcién de probabilidad de vacio reducida (RVPF
por sus siglas en inglés, véase Fry, 1986):

x = —In(R)/N. (3.13)
Observamos aqui que, independientemente de la suposicién jerarquica, y norma-
liza la contribucién de Poisson a la distribucion, y es evidente que los efectos de

la agrupacion apareceran como los valores y < 1. Combinando las Ecs. 3.12 y
3.13, la RVPF adopta la forma:

0
(N =3 gy, (3.14)
p=1 P

Esto muestra la relacién de escala mencionada, y la forma de y(N¢) carac-
teriza asi la distribucion de los vacios. Si se cumple la hipétesis de la relacion
de escala, esperamos que todas las muestras de galaxias de diferente densidad y
amplitud de agrupacion colapsen en una tnica curva, ya que todas son una fun-
cion de la misma variable de escala. En otras palabras, si las RVPF de todas las
muestras conforman una sola funcién, entonces los coeficientes .S, son indepen-
dientes de la escala para p > 2, ya que al expresar la VPF como funcién de N¢
estamos eliminando la dependencia con la amplitud de la 2PCF (Croton et al.,
2004b, Fry, 1986, Vogeley et al., 1994). Por el contrario, la curva no seré universal
para diferentes rangos de magnitud de las galaxias si los coeficientes .S, dependen
fuertemente de esta propiedad. Sin embargo, los valores de S, dependen, en el

mejor de los casos, sélo débilmente de la magnitud (Croton et al., 2004a).
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La variable de escala puede definirse como N& = 4nnJs (ver Fry, 1986) y es
aproximadamente el nimero de vecinos en exceso respecto al azar para cualquier
galaxia, donde n es la densidad numérica media de las galaxias y J3 es el segun-
do momento de la funcién de correlacién bipuntual (Vogeley et al., 1994). En el
escenario jerarquico, cuando N¢ < 1 siempre se recupera la VPF de Poisson,
(NE) = 1, independientemente del patrén de la agrupacién real o su amplitud.
En el régimen en el que N¢ < 1 vemos a partir de la Eq. 3.14 que la RVPF esta
dominada por la contribucién gaussiana: 1 — %]\_f €. Por lo tanto, la ventana de
observacion en la que podemos separar diferentes modelos de agrupacion, viene
dada para valores de N¢ mayores que la unidad. En la practica, esto ocurrirfa
en escalas mayores que unos pocos h~! Mpc, donde N ~ R? es grande y domina
a & ~ R72 (Croton et al., 2004b). En escalas mas pequenas, donde & > 1, N&
siempre serd pequeno, y las muestras de galaxias normalmente seran demasiado
escasas para mostrar desviaciones medibles de la contribucién gaussiana. Por lo
tanto, hay que subrayar que la VPF es un buen discriminante sélo de la agru-
pacién débilmente no lineal. En el régimen altamente no lineal, los vacios no nos
proporcionan mucha informacién (ver referencias anteriores).

Aunque la expansién dada en la Eq. 3.14 sélo es técnicamente valida para
valores pequefios de N¢, las implicaciones para la agrupacién se extienden més
alla. Para valores grandes de N¢, los modelos con diferentes amplitudes jerarqui-
cas S, dan diferentes RVPF x: cuando N¢ aumenta, el valor de y se reduce y la
VPF se hace més grande (con respecto al correspondiente caso de Poisson). La
CPDF gaussiana (S, = 0) produce los menores valores de x y, por tanto, las ma-
yores desviaciones en la VPF. Como ilustraremos con los modelos a continuacion,

valores mayores de S, > 0 daran lugar a valores mayores de £ = N¢.

3.3.3. Modelos fenomenolégicos de agrupamiento

Dado que las ecuaciones dinamicas que rigen la agrupacion gravitacional no
pueden resolverse en el régimen débilmente o fuertemente no lineal utilizando
la teoria de perturbaciones, se han propuesto varios modelos fenomenoldgicos
para relacionar las funciones de correlacién de orden superior con la funcién de
correlacién bipuntual (Croton et al., 2004b, Fry, 1986, Fry et al., 1989, Vogeley
et al., 1994). Siguiendo la linea de estos autores compararemos resultados en el
Cap. 7 con algunos de estos modelos.

Presentamos a continuacién una serie de modelos de relaciones de escala que
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difieren en la forma en que fijan los coeficientes de escala S,. Aqui damos una
breve descripciéon de estos modelos y remitimos a las citas para una descripcion

mas detallada de los mismos.

Modelo minimo

El primer modelo es el llamado modelo minimo de agrupamiento, cuyo motivo
es considerar una distribucién de cimulos de galaxias aglomeradas, siendo Poisson
la propia distribucion de cimulos en el espacio con una ocupacion Poisson de
galaxias. Esto remite al modelo del halo (e.g. Cooray y Sheth, 2002) pero con
un perfil Poisson de halo/ctimulo. La evaluacién del conjunto de valores de S,
a partir de la funcién de distribucion generada por este modelo conduce a la

siguiente forma funcional para y:

x=1-eY)/Né  (minimo),
S, =1 (asimetria : S3 = 1). (3.15)

Fry (1986) especulé que este modelo representa un limite inferior de las fun-

ciones permitidas x(N¢) en cualquier modelo jerdrquico consistente.

Modelo binomial negativo

El segundo modelo, cominmente llamado modelo binomial negativo, se ha
utilizado en varios campos con diferentes motivos fisicos (Carruthers y Minh,
1982, Carruthers y Shih, 1983, Elizalde y Gaztanaga, 1992, Fry, 1986, Gaztanaga
y Yokoyama, 1993, Klauder et al., 1969). Tras un conjunto 7" de ensayos indepen-
dientes con probabilidad g de “éxito” y p = 1 — ¢ de “fracaso”, la probabilidad
de tener un ntimero S de éxitos y F' =T — S ntmero de fracasos viene dada por

la distribucién binomial:

(F 4 S)!
SIF! (1-

La distribucién binomial negativa describe la probabilidad de tener un niimero

P(S) = g,

S de aciertos tras un ntimero fijo F' de fallos:

(F+8—1) o

P(S)Zm(l—@ q.
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Notese que en el caso binomial lo que se fija es el nimero total de ensayos.
Podemos identificar un “éxito” como el hallazgo de una galaxia en una celda,
de modo que Py = P(N = S) es la CPDF. El numero fijo de fallos, F, se
supone inversamente proporcional a ¢ (cuanto mayor sea £, menor serd el niimero
de fallos para contar una galaxia en una celda, Croton et al. 2004b). Se asume
que la probabilidad de un fallo p es proporcional al producto N¢ (debido a la
agrupacién hay un exceso de la rafz cuadréatica media de N¢ de galaxias dentro
de una celda con densidad N: cuanto mayor sea esta aglomeracién, mayor sera
la probabilidad de no encontrar galaxias en una celda aleatoria). Después de fijar
las constantes de proporcionalidad, esto lleva a F' = 1/§ y p = N&/(1 + N¢§)
(para una derivacién diferente ver Gaztanaga y Yokoyama 1993). Este modelo es
una version discreta de la distribucién de probabilidad gamma (véase Gaztanaga

et al., 2000). La RVPF y los cumulantes en este caso son:

x =1In(1+ N§)/NE  (binomial negativo),
Sp=(p—1)! (asimetria : S3 = 2). (3.16)

Modelo termodinamico

El tercer modelo fue sugerido por primera vez por Saslaw y Hamilton (1984)
y surgié de una teoria termodinamica de las propiedades de la agrupacién gra-
vitacional. El modelo original tenia un grado fijo de virializacién (varianza de
temperatura o de densidad) para todos los tamanos de celdas, pero tal comporta-
miento es inconsistente con las observaciones. El modelo se amplié posteriormente
(véase, por ejemplo, Fry, 1986) para incluir un nivel diferente de virializacién
en cada escala, que se identifica con la varianza & en funcién de la escala. Los

resultados son

x = [1+2N&EY2 —1]/NE  (termodindmico),
S, = (2p—3)!! (asimetria : S3 = 3). (3.17)

donde (2p —3)!! = (2p — 3)(2p — 5)(2p — 7)... ¥ se trunca en cero.
Hay una relacion entre este modelo y el binomial. El modelo termodindmico

de agrupacién de galaxias predice la probabilidad f(/N) de encontrar N galaxias
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en un volumen V' (Saslaw y Hamilton, 1984),

_ N(1—-b)

f(N) = exp[-N(1 — b) — N N [N(1 —b) + No]¥ 1, (3.18)
donde b es el cociente
W
b= Y (3.19)

que compara la energia de correlacion gravitacional W con la energia cinética K.
En el limite virial b — 1, N — oo, la probabilidad de vacio reducida para la
distribucién termodindmica es la Ec. 3.17, y el limite b — oo (que es fisicamente
imposible en el contexto de la teoria termodindmica) produce la binomial negati-
va, o la distribucién de Bose-Einstein modificada, que tiene una probabilidad de

vacio reducida expresada en la Ec. 3.16.

Modelo lognormal

La distribucién lognormal (e.g. Coles y Jones, 1991, Weinberg y Cole, 1992)
se utiliza a menudo como modelo fenomenolédgico para la agrupacion de galaxias
y materia oscura. Aunque no existe una expresién analitica para su RVPF, se
puede estimar numéricamente (véanse las referencias anteriores) y se encuentra
que se comporta de forma similar al modelo termodindmico (Croton et al., 2004b).
Ademas, estos autores notan que al igual que en el modelo termodinamico, la
distribucién lognormal también tiene un valor alto para la asimetria: S3 = 3 +
¢ (que tiende exactamente al valor termodindmico S3 — 3 en grandes escalas
donde & — 0). Remarcan, finalmente, que hay que tener en cuenta que el modelo
lognormal no es verdaderamente jerarquico, ya que no tiene momentos constantes

Sp, pero en la préctica las variaciones tienen poco efecto en la RVPF.

Distribuciones poissonianas y gaussianas

Ademas de los modelos anteriores, también es ilustrativo obtener las expresio-
nes analiticas de la RVPF para distribuciones puramente Poisson y Gaussianas.

Trivialmente, a partir de la Eq. 3.13 vemos que

x=1 (Poisson), (3.20)
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1
x=1- §N£ (Guassiano),

S, =0 (asimetria : S3 = 0). (3.21)

Esto tltimo sélo tiene sentido para valores pequefios de NE, pero nétese que
incluso cuando la distribucién subyacente no es gaussiana, la expresion anterior
siempre da una buena aproximacién a la probabilidad de vacio en el limite de
valores pequenos de NE.

El acuerdo entre la RVPF de una dada muestra con alguno de estos modelos de
agrupamiento sugiere que los momentos de orden superior de la muestra estudiada
podria escalar de forma similar con la funcién de correlacion bipuntual, es decir,
las correlaciones de N puntos son consistentes con el escalamiento jerdrquico. Por
tiltimo, uno puede comprobar este comportamiento de escala calculando y(N¢)
para muestras con diferentes densidades de galaxias (ver Croton et al., 2004b,
y sus referencias). Si las RVPF para todas las muestras colapsan en una unica
funcién, entonces los coeficientes S, son independientes de la escala para p > 2
(ya que expresar la VPF como una funcién de N¢ elimina la dependencia de la
amplitud de la funcién de correlacién bipuntual). En este trabajo nos limitamos
a mostrar los modelos mencionados, pero en la literatura pueden encontrarse mas
(e.g. Croton et al., 2004b, Fry y Colombi, 2013, Mekjian, 2007, y sus referencias).

3.3.4. Resultados previos

Se han realizado numerosos estudios de estadisticas de vacio en diversos re-
levamientos en redshift y simulaciones. A continuacién repasamos algunos de los

mas relevantes que incluyen especificamente la VPF.

Verificacion de la relacién de escala

Para examinar la dependencia de la VPF con los momentos de orden su-
perior y verificar la relacién de escala, Vogeley et al. (1994) traza la RVPF en
funcién de la variable de escala N¢ usando como datos una combinacién de los
relevamientos observacionales en el espacio de redshift Center for Astrophysics
Redshift Survey, CfA1 (Huchra et al., 1983) y CfA2 (de Lapparent et al., 1986,
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Geller y Huchra, 1989, Huchra, 1989, Huchra et al., 1994), y los compara con
tres modelos de agrupamiento: el modelo termodinamico, el negativo binomial y
el modelo minimo (Fig. 3.4). Encuentran que las RVPF para todas las muestras
trazan aproximadamente el mismo lugar en el plano N€ vs x que se encuentra
entre las curvas de los modelos minimo y termodinamico. La aparente concor-
dancia de x(N¢) para las diferentes muestras sugiere que los momentos de orden
superior de las diferentes muestras podrian escalar de forma similar con la funcién
de correlacion bipuntual, es decir, las funciones de p puntos son consistentes con
el escalamiento jerdarquico. Este resultado implica que, en escalas no lineales, las
funciones de correlacién de orden superior podrian depender de productos de pa-
res de la funcién de dos puntos £(r). En escalas mayores, sin embargo, encuentran
que las VPF de todas las muestras se apartan de la predicciéon de escalamiento
jerarquico. Maurogordato y Lachieze-Rey (1987) también encontraron un escala-
miento jerarquico de la VPF en muestras del primer relevamiento CfA (Huchra
et al., 1983) y Lachieze-Rey et al. (1992) en muestras del Southern Sky Redshift
Survey (SSRS da Costa y Pellegrini, 1988).

Un estudio andlogo fue realizado posteriormente por Croton et al. (2004b)
usando un relevamiento mas grande y con mayor densidad de galaxias, el Two-
degree Field Galaxy Redshift Survey (2dFGRS, Colless et al., 2001), lo cual les
permitio medir la distribucion de galaxias en un rango mas amplio tanto de va-
rianza (£ ~ 0,3 — 20) como de nimero medio de galaxias (N ~ 107* — 10%). Los
autores trazan la funcién de probabilidad de vacio reducida, yx, individualmente
como una funcién tanto del nimero medio de galaxias, N, como de la varianza, &
(Fig. 3.5, paneles superior e inferior respectivamente). La caracteristica principal
de esta figura es que ni N ni £ muestran individualmente una escala jerdrquica
cuando se trazan contra y. Para comprobar la existencia de una escala jerarquica
en el 2dFGRS, Croton et al. (2004b) trazan en la Fig. 3.6 la funcién de proba-
bilidad de vacio reducida, x, como una funcién de la variable de escala N¢. De
esta forma se elimina la dependencia de la probabilidad de vacio con la varian-
za y la densidad media. Si existe un escalamiento entre funciones de correlacion
de diferentes ordenes, se espera ver que todos los puntos de cada muestra estén
sobre la misma curva; efectivamente, la Fig. 3.6 de los autores muestra la clara
pauta de un escalamiento jerarquico en los momentos de agrupacién del 2dFGRS.
Se observa que todos los puntos siguen una trayectoria ajustada (dentro de las

barras de error) hasta valores de N¢ ~ 30, y se sitiian cerca de la prediccién del
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Reduced VPF for CfAl+2 Samples
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Figura 3.4: La RVPF, y = —InPy/N como funcién de la variable de escala N¢.
Un valor pequeno de y implica una gran desviacién de F, para una distribucion
Poisson con la misma densidad de galaxias. Las curvas representan el modelo
termodindmico (trazos largos), el modelo binomial negativo (trazos cortos), y el
modelo minimo (linea sélida). Figura extraida de Vogeley et al. (1994).
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Figura 3.5: La RVPF del relevamiento 2dFGRS, ¥ = —InFy/N, en funcién del
niimero medio de galaxias N (panel superior), y de la varianza de la distribucién
(panel inferior), ¢, medida para los catdlogos de volumen limitado en distintos
intervalos de luminosidad. Los autores notan que ninguna de las dos variables
muestra una escala jerarquica cuando se traza individualmente contra &. Figura
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Figura 3.6: La RVPF, x = —InPy/N, en funcién de la variable de escala N¢ para
los cuatro catélogos de volumen limitado de galaxias 2dFGRS. La RVPF de la
materia oscura, medida a partir de la simulacién del volumen de Hubble ACDM,
se muestra con diamantes grandes. En todos los casos, los valores mas pequenos
de x implican mayores desviaciones de una distribuciéon de Poisson. Se ve que
todos los puntos colapsan en una sola curva, de modo que la escala jerarquica

estd presente en la distribuciéon de galaxias. Figura extraida de Croton et al.
(2004b).
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modelo binomial negativo a lo largo de todo el rango. Los autores argumentan,
ademas, que tales valores abarcan la agrupacion de galaxias desde el régimen pro-
fundamente no lineal hasta el lineal, revelando un escalamiento jerarquico hasta
escalas de ~ 20h~'Mpc o més. A valores mayores de N& encuentran pequefias
desviaciones del modelo binomial negativo, y remarcan que estas desviaciones son
mayores para las muestras de luminosidad méas débiles. Relacionan este resultado
con la débil dependencia de los coeficientes S, con la luminosidad de las galaxias
encontrada por Croton et al. (2004a), donde se reporta que las muestras mas débi-
les suelen tener valores de S, mayores que las muestras més brillantes (aunque
con grandes barras de error). El efecto de este aumento en el escenario jerarquico

darfa como resultado un valor de y mds cercano a la unidad (ver Ec. 3.14).

Los autores destacan, en la Fig. 3.6, la inconsistencia de la RVPF con una
distribucién gaussiana en todas las escalas consideradas (hasta aproximadamen-
te 30h"'Mpc en el 2dFGRS). En las escalas grandes, en las que las funciones
de correlacion de las galaxias se vuelven demasiado pequenas para medirlas de
forma independiente, encuentran que el valor de N aumenta més rdpido de lo
que disminuye &, y por lo tanto y sigue estando fuertemente afectada por las co-
rrelaciones de orden superior. Esto les lleva a concluir que incluso en el régimen
cuasi-lineal, en el que cabria esperar que la agrupacién de galaxias fuera sencilla,
las correlaciones de orden superior siguen desempenando un papel importante en

la composicion de la distribucion en gran escala.

Ademas, Croton et al. (2004b) aplican dos pruebas para ilustrar la robustez
de sus resultados y, por lo tanto, el grado de confianza que deberia tenerse en su
conclusion a favor de la existencia de escalamiento jerdrquico en el 2dFGRS. La
primera consiste en verificar afirmativamente que el escalamiento se obedece en
ambas regiones del 2dFGRS (polo galdctico sur y norte). En la segunda, comprue-
ban las propiedades de escalado calculando la RVPF para muestras de galaxias
diluidas al azar. La suposicion es que tales diluciones no afectan la funcién de
correlaciéon bipuntual, y dentro del paradigma jerarquico el escalamiento exhibido
en la Fig. 3.6 también deberia permanecer sin cambios, como se muestra en la
Fig. 3.7. Comprueban asi que la tendencia de la escala jerarquica existe y sigue

el modelo binomial negativo, en consonancia con sus conclusiones anteriores.

En el 2dFGRS, la RVPF parece comportarse de forma algo diferente a la
presentada por Vogeley et al. (1994) para las muestras CfA-1 y CfA-2, que mues-

tran mas dispersion con magnitud y valores muy por encima del modelo binomial
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negativo (comparar figuras 3.4 y 3.6). Croton et al. (2004b) no observan ningu-
na desviacién significativa como la que Vogeley et al. (1994) habian encontrado
anteriormente. Mientras que estos encuentran que el escalamiento jerarquico se
cumple hasta escalas de ~ 10h~'Mpc, los resultados de Croton et al. (2004b) in-
dican que existe este comportamiento en la distribucion de galaxias hasta escalas
de al menos R ~ 20h~'Mpc.

El escalamiento jerarquico autode la distribucion de galaxias parece verificarse
también a distintos redshift. Conroy et al. (2005) calcularon la RVPF para z ~ 1
usando datos y catalogos simulados basados en el Deep FExtragalactic Evolutio-
nary Probe 2 (DEEP2, Yan et al., 2004) y para z ~ 0 con datos del Sloan Digital
Sky Survey — DR2 (SDSS-DR2, Abazajian et al., 2004, York et al., 2000), encon-
trando que las galaxias reproducen con muy buen acuerdo, y en ambos redshift,
el modelo de escalamiento binomial negativo. Al igual que Croton et al. (2004b),
encuentran que este acuerdo es insensible a diluciones aleatorias de la muestra.
Sin embargo, sostienen que esta insensibilidad de la RVPF con respecto a N se
debe simplemente a la formulacién de la VPF como una suma de funciones de
correlacién de 6rdenes superiores e insertando el Ansatz jerarquico. A su vez,
Croton et al. (2006) argumentan que la recuperacién de una forma universal pa-
ra la VPF es justamente una prueba de la escala jerarquica de las funciones de
correlacién de orden superior de las galaxias.

En cualquier caso, hay un consenso de que la forma de la curva de la VPF
de las galaxias estd generalmente bien descrita, en el espacio de redshift, por el

modelo binomial negativo.

Dependencia con luminosidad y color

Con el relevamiento CfA14-2, Vogeley et al. (1994) encuentran que muestras
de galaxias con distinta luminosidad tienen un agrupamiento distinto. De las
Ecs. 3.12 y 3.14 podemos ver que si las diferencias en la Py(R) entre distintas
muestras de galaxias dependen sé6lo de la densidad media de la muestra, entonces
la RVPF deberia ser idéntica para todas las muestras cuando se expresa en funcion
del volumen de prueba, x = x(V). En la Fig. 3.8 se observa que este escalamiento
falla, y por lo tanto concluyen que las galaxias con distinta luminosidad exhiben
agrupamiento diferente.

Para complementar esta informacion con una estadistica un poco més cono-

cida, como la funcién de correlacién bipuntual, Vogeley et al. (1994) muestra
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Figura 3.7: Esta figura muestra dos pruebas de confirmacién de las propiedades
de escalamiento encontradas en el 2dFGRS por Croton et al. (2004b). Los autores
muestran en el panel superior que los catdlogos de volumen limitado independien-
tes del polo sur (SGP) y polo norte galactico (NGP) exhiben un escalamiento
idéntico al visto en la Fig. 3.6. Aqui los simbolos grandes representan el resultado
SGP, y los pequenos el resultado NGP. En el panel inferior se ven los mismos
catalogos combinados que en la Fig. 3.6, pero ahora diluidos por factores de 0.5
(stmbolos grandes) y 0.25 (simbolos pequenos). Si existe una escala jerdrquica en
la distribucion de galaxias, la diluciéon deberia suponer una pequena diferencia en
los resultados encontrados en la Fig. 3.6. Figura extraida de Croton et al. (2004b).
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Void Probability Function for CIA1+2 Samples
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Figura 3.8: Funcién de probabilidad de vacio Py(R) para muestras limitadas en
volumen del CfA. Las barras de error son la variacion de 1o debido al niimero
finito de volimenes independientes y a la incertidumbre en la densidad media.
Figura extraida de Vogeley et al. (1994).

que la amplitud de dicha funcién aumenta con la luminosidad de las galaxias y
remarca que esta diferencia influye, al menos en parte, a la discrepancia en las
curvas de x (V') de las distintas muestras. Esta dependencia entre la amplitud de
la correlacién bipuntual y la luminosidad ya se senalaba en trabajos anteriores
(e.g. Hamilton, 1988, Park et al., 1994) y respaldado por trabajos posteriores
(Zehavi et al., 2011), pero es interesante verlo en el contexto de estadisticos de

agrupamiento de mas altos ordenes.

Ademas, Croton et al. (2006) estudiaron la dependencia de la RVPF con la
luminosidad y también el color de las galaxias. La Fig. 3.9, extraida de su trabajo,
muestra la RVPF para poblaciones de galaxias rojas y azules del 2dFGRS. Aqui,
los autores reportan una desviacién significativa del escalamiento universal de la
VPF reportado en sus trabajos previos: para las galaxias rojas la RVPF se desvia
de la escala universal, y tal desviaciéon aumenta para las galaxias més débiles. La

RVPF de las galaxias azules, por otro lado, no muestra ninguna dependencia de
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Figura 3.9: La RVPF de galaxias azules y rojas del 2dFGRS trazada en funcién
de la variable de escala N¢. Los paneles de la izquierda y la derecha muestran
las mediciones para las poblaciones roja y azul respectivamente, mientras que los
simbolos denotan muestras de galaxias de diferente luminosidad como se indica
en la leyenda. Figura extraida de Croton et al. (2006).

la luminosidad, y se ajusta casi perfectamente al modelo binomial negativo en
todo el rango representado, como era el consenso general hasta el momento y en
acuerdo con sus resultados previos (Croton et al., 2004b). Tinker et al. (2008)
llega a esta misma diferencia entre las RVPF de galaxias azules y rojas del Sloan
Digital Sky Survey — Data Release 4 (SDSS-DR4; York et al., 2000).

Espacio real vs. espacio de redshift

Es necesario a esta altura remarcar que los modelos jerarquicos de agrupa-
miento presentados en la Sec. 3.3.3 y usados en la literatura son predicciones
para el espacio real. A pesar de esto, hay un acuerdo aparente con los modelos
jerarquicos en espacio real y la mayoria de los resultados repasados hasta aqui,
que han empleado relevamientos en el espacio de redshift.

Recordamos de la Sec. 3.2 que en el espacio de redshift las velocidades pecu-
liares aumentan la amplitud de las fluctuaciones en gran escala (Kaiser, 1987).
Como resultado, los vacios césmicos parecen més grandes en este espacio. Por lo
tanto, al menos en escalas grandes, es esperable que la VPF, i.e. la probabilidad
de encontrar volimenes sin galaxias, aumente en el espacio de redshift. En base
a estas ideas, Vogeley et al. (1994) contrastan sus resultados en el espacio de

redshift con los mismos estadisticos en el espacio real empleando relevamientos
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de galaxias simuladas (relevamientos mock), y notan que, efectivamente, la Py
es mayor en escalas grandes en el espacio de redshift. Los autores argumentan
que en escalas chicas R < 5h~'Mpc, los FOG causados por cimulos y grupos
sobresalen dentro de los vacios y reducen ligeramente la VPF en el espacio de
redshift (Vogeley et al., 1991). Este ultimo efecto hace que en escalas chicas la P
en redshift coincida con la del espacio real porque el efecto Kaiser se compensa

con el de los dedos de dios.

Comparando la RVPF de las muestras en el espacio real y en el de redshift,
Vogeley et al. (1994) encuentran que el escalamiento jerarquico de la VPF en el
espacio de redshift no implica un escalamiento jerarquico en el espacio real. En la
Fig. 3.10 se muestra la RVPF de los relevamientos simulados tanto en el espacio
real (conjunto de paneles de la izquierda) como en el espacio de redshift (conjunto
de paneles de la derecha) para distintos modelos cosmoldgicos. En el espacio de
redshift, concuerdan bien con la hipdtesis jerarquica, siguiendo uno u otro modelo
fenomenolégico. Sin embargo, la VPF en el espacio real muestra fuertes desviacio-
nes de la escala jerarquica. Este resultado es quizas poco intuitivo, pues se podria
esperar que las velocidades peculiares perturben posibles propiedades de escala
en el espacio real. Sin embargo, es un resultado que ha sido también observado
por otros autores (e.g. Bernardeau et al., 2002, Conroy et al., 2005, Lahav et al.,
1993), y sentaron las bases para dudar de la evidencia propuesta hasta enton-
ces, basada en relevamientos en el espacio de redshift, de que el agrupamiento
podria ser jerdrquico en el espacio real (e.g. Bouchet et al., 1993, Fry et al., 1989,
Lachieze-Rey et al., 1992, Maurogordato y Lachieze-Rey, 1987).

Dicho esto, las razones del éxito del modelo binomial negativo para la VPF en
el espacio de redshift no son claras. Los resultados de Vogeley et al. (1994) parecen
indicar que la RVPF de sus simulaciones sélo coinciden con el modelo binomial
negativo cuando el patron de agrupacién es distorsionado por movimientos pecu-
liares; mientras que la VPF medida en el espacio real no coincide con el modelo
binomial negativo. Sin embargo, los resultados de Croton et al. (2006) discutidos
en la subseccion anterior implican que los movimientos peculiares de las galaxias
no son el principal agente responsable del éxito del modelo binomial negativo.
El razonamiento detras de esta conclusion es que se espera que las galaxias rojas
débiles sean principalmente satélites dentro de los cimulos de galaxias y, por lo
tanto, se espera que tengan movimientos peculiares de gran amplitud. Sin embar-

go, en lugar de ser atraidas hacia el modelo binomial negativo en el espacio x vs
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Reduced VPF for CDM Simulations

1__| TT f[T'l T 'I III1I|| T | C | '|r||||| I f IIIT'T'l T |J
n CDM1 . CDM1 -
B8 !

sl ' R

x=—log(Py)/N
m

|||||1||||||lll|f

III[IIIIITT'[III"l

IIIII|| IIJlIli!

D‘ | | L 1
l_||||!||| T [|!|||[|' T I—-—[”””| T ||lrI||| r'|—_
1= b | —
- DM 1k 0DM 7
|-E 8 L redshift 7
5 8 . | . ]
7] ar N
2 1E ]
y 4 1F -
- e
2 — =

L4

D IIIFIIII 1 l]tlllll |IIJlH| L |l||i|_j_l 1
1_II‘IIIIII I | |r||||| T u_lllllll]’ T I IIi'I|l| T
. |l LoM - 1
a8k i | 5 redshift -
€ r 1E ]
=1 = - —
& sf 4F -
] = - . -
'_Q' — - = =
| = n .
P 1t .
- 1t ~
2f I N
— -~ - =
G_ ||III| 1 flllll | =18 IIIIII| | |LJIIH|

s —

| |
3 1 3 10 30 1 3 10 30
NE NE

Figura 3.10: RVPF en funcién de la variable de escala N¢ para las simulaciones
de los modelos CDM1 (arriba), ODM (centro) y LDM (abajo) (véase el texto
para las definiciones) en el espacio real (paneles de la izquierda) y en el espacio
de redshift (paneles de la derecha). Los tres modelos muestran una sorprendente
concordancia con el escalamiento jerarquico en el espacio del redshift, pero sus
VPF en el espacio real muestran una desviaciéon de este escalamiento. Figura
extraida de Vogeley et al. (1994).
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NE, son las que mayor desviacion muestran respecto de este modelo.

Materia oscura y observaciones adicionales

En contraste con las galaxias del 2dFGRS, Croton et al. (2004b) encuentran
que la materia oscura sigue una distribucién lognormal hasta valores de N¢ ~ 6
(una escala de aproximadamente R ~ 4h~'Mpc en la simulacién), pero luego se
desvia fuertemente en escalas mayores (el tltimo punto trazado corresponde a
R = 10h~'Mpc en la simulacién; Fig. 3.6). Croton et al. (2004b) argumentan que
las diferencias entre las RVPF de galaxias y de materia oscura pueden entenderse
observando las diferencias entre sus funciones de correlaciéon promediadas en vo-
lumen de orden superior, como muestran Baugh et al. (2004). Con el relevamiento
DEEP2, Conroy et al. (2005) encuentran un acuerdo atin mas ajustado entre el
modelo termodinamico o lognormal y la RVPF de la materia oscura hasta redshift
z ~ 2. En este estudio, ademas, notan que F, es mayor en las galaxias que en la
materia oscura para todas las escalas consideradas, indicando que su amplitud de
agrupacion es mayor y, por lo tanto, que esas galaxias estan sesgadas con respecto
a la materia oscura. Esto simplemente resulta del hecho de que las galaxias de
ese relevamiento simulado habitan halos masivos de materia oscura, que a su vez
estan méas agrupados que la distribucién general de materia oscura.

Vogeley et al. (1994) remarcan un fenémeno de apartamiento de los datos res-
pecto a los modelos para los valores mas grandes de N¢ de cada muestra: y gira
hacia arriba y se aleja del locus jerarquico (ver Fig. 3.8). La escala fisica en la que
estos autores detectan el giro es R ~ 8.5h 1 Mpc para las muestras menos lumino-
sas y cerca de 151~ *Mpc para la muestra mds luminosa (la correspondencia entre
la variable de escala N¢ y R depende de la densidad numérica del relevamiento).
Los autores interpretan este fenémeno como un quiebre en el comportamiento de
escala, y por lo tanto concluyen que la distribucion de galaxias observada en el
espacio de redshift sigue el patrén jerdrquico en el régimen (débilmente) no lineal,
R< 10h~! Mpc, pero se aleja de este comportamiento en escalas mayores.

Conroy et al. (2005) también detecta este fenémeno pero reporta un desvio
mucho menor. Estos autores argumentan que puede deberse a las fluctuaciones
en las condiciones iniciales de las simulaciones. Ademas, estas grandes escalas
(correspondientes a didmetros de vacio de ~ 30h~'Mpc) se acercan al limite en
el que una simulacién con un tamaifio de caja de L = 2563h~3Mpc? resulta poco

fiable debido a que los modos en gran escala, que se vuelven cada vez mas im-
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portantes a escalas mayores, no pueden incluirse en simulaciones con condiciones
de contorno periodicas.

Finalmente, a pesar de que los modelos cosmoldgicos simulados por Vogeley
et al. (1994) son un poco obsoletos actualmente, los resultados que obtienen al
calcular la RVPF para estos pueden resultar ilustrativos. En la Fig. 3.10 se mues-
tran resultados de la RVPF para tres modelos cosmolégicos: 1) CDM “standard”
(CDM1) Q,, =1, h = 0.5, bias b = 1.5 (definido como el cociente entre fluctua-
ciones de densidad de galaxias y de masa), y og = 1 (la raiz cuadritica media
de la fluctuacién de la densidad de galaxias en una esfera de radio 8h~*Mpc),
2) CDM abierto insesgado (ODM) con Q,, = 04, h =05, b=1yos =1,y
3) (LDM) es un modelo CDM con €, = 0.4, h = 0.6, b = 1.3, 0g = 1 y una
constante cosmoldgica A = 0.6 (este modelo es plano y consistente con inflacién,
quizéds el mas parecido al modelo estandar ACDM actual). La RVPF calculada
en espacio de redshift del modelo CDM1 se asemeja al modelo binomial, el ODM
al termodindmico al igual que la materia oscura en simulaciones (ver referencias
mencionadas arriba), lo cual es consistente dado que es el modelo insesgado, y
finalmente el modelo LDM presenta mayor dispersién entre las distintas lumino-
sidades ocupando un locus general entre el modelo binomial y termodinamico;
a grandes rasgos parece seguir el modelo termodindmico hasta N ~ 2-3. En el

espacio real no hay un patrén tan claro entre los distintos modelos cosmoldgicos.

3.3.5. Resumen y discusién

Una completa y correcta interpretacién de la funcion de probabilidad de vacio,
dada su formulacién y marco tedrico, es complicada de llevar a cabo. En este
capitulo apuntamos a reunir informacion basica necesaria de la literatura para
interpretar un estadistico poco usual como es la VPF, y cémo esta se relaciona
con ordenes superiores de agrupamiento de galaxias. A continuacién repasamos

algunos resultados importantes y las discusiones que ellos generan.

.Es valida la nocién de escalamiento jerarquico en la agrupacion de

galaxias?

Tanto en la teoria de perturbacién como en el régimen altamente no lineal, la
idea de que la agrupacion de orden superior surge de forma jerarquica a partir de

la funcién de correlacién bipuntual aparece de forma natural (e.g. Peebles, 1980);
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esta “escala jerarquica” sucede a partir de la evolucién debida a la inestabilidad
gravitacional de una distribucién de fluctuaciones de densidad inicialmente gaus-
siana y tiene evidencia observacional (por ejemplo, Benoist et al. 1999, Bonometto
et al. 1993, Bouchet 1993, Fry et al. 1989, Gaztanaga et al. 1992, Maurogordato

y Lachieze-Rey 1987; ver Bernardeau et al. 2002 para una revisién).

El Ansatz de escalamiento jerarquico fue formalmente derivado asumiendo
“agrupamiento estable” y “autosimilaridad” (Bernardeau et al., 2002). La su-
posicion de autosimilaridad es que no hay escalas de tiempo ni de longitud ca-
racteristicas en la evoluciéon de la estructura en el universo. Esto requiere que
2, =1 e implica que S, ~ &, /5571 es independiente de la escala. Por otro lado,
la agrupacion estable afirma que, a pequenas escalas, las regiones de alta densidad
se desacoplan de la expansion de Hubble y su tamano fisico es estable, es decir,
no cambia con el tiempo (Peebles, 1980). Esto implica que el movimiento relati-
vo de las particulas dentro de las estructuras ligadas gravitacionalmente deberia
compensar en promedio la expansion de Hubble, y en relacién a las funciones de
correlacion de érdenes superiores implica que los coeficientes .S, son independien-
tes del tiempo. Estas suposiciones, aunque simplistas, han sido ttiles a la hora
de comprender el comportamiento de las correlaciones a pequena escala. Por lo
tanto, es de esperar que el Ansatz de escalamiento jerarquico tenga validez sélo

en los regimenes en los que estas aproximaciones tienen una validez razonable.

En el régimen lineal, la teoria de perturbaciones parece validar el escalamien-
to jerarquico y se ha presentado evidencia observacional consistente con este
fendmeno en relevamientos de redshift (ver referencias citadas arriba), resultados

que repasaremos a continuacion.

Un argumento que se ha utilizado para explicar el buen rendimiento de la je-
rarquia de escalamiento en numerosos trabajos es que las distorsiones del espacio
de redshift y el sesgo tienden a eliminar la dependencia de los coeficientes con la
escala (ver Fig. 3.11). En el espacio de redshift las galaxias aparentan tener un
agrupamiento mayor debido a los movimientos coherentes de las galaxias al caer
hacia el centro de ciimulos, lo cual a su vez aumenta el tamano de los vacios. Esto
implicaria que, a una dada escala, sea mas probable encontrar vacios en espacio
de redshift que en el real, y por lo tanto, encontrar un incremento en los valores de
Sy, (ver Ec. 3.12 o Ec. 3.14). Por otra parte, a escalas pequenias el crecimiento no
lineal se suprime en el espacio de redshift debido a la dispersion de la velocidad en

cumulos, y por lo tanto la asimetria y los momentos de orden superior no crecen
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Figura 3.11: Los pardmetros S, para p = 3,4, 5 (de abajo hacia arriba) en espacio
de redshift para ACDM con og = 0.9 como funciéon de R. Los cuadrados denotan
medidas en simulaciones de N—cuerpos en espacio real, mientras que los triangulos
corresponden a valores en espacio de redshift, asumiendo la aproximacién plano—
paralelo. Figura extraida de Bernardeau et al. (2002).

tanto como se esperaria a medida que se sondean escalas més pequenas (Bonomet-
to et al., 1993, Lahav et al., 1993, Matsubara y Suto, 1994, Scherrer y Gaztanaga,
2001, Suto y Matsubara, 1994). La Fig. 3.11, reproducida de Bernardeau et al.
(2002), muestra un ejemplo de los pardmetros de S, en un modelo ACDM en el
espacio real (cuadrados) y en el espacio de redshift (tridngulos). Se observa una
concordancia entre los dos espacios en las escalas mas grandes, y una supresion de
los coeficientes en las escalas pequenas para el caso del espacio de redshift, con lo
que aparenta ser independiente respecto de la escala. Esto estd en acuerdo con los
resultados de Vogeley et al. (1994) repasados en la subseccién anterior, y con las
conclusiones de Lahav et al. (1993), que muestran que las distorsiones del espacio
de redshift hacen que los momentos de orden superior parezcan casi constantes
con la escala. Sin embargo, Croton et al. (2004b) argumentan que los valores de
S, que miden Baugh et al. (2004) y Croton et al. (2004a) no parecen coincidir con
las expectativas ni de los modelos de materia oscura ni de los relevamientos de
galaxias simuladas (ambos en el espacio de redshift). De todas maneras, dada la
informacion presentada, es claro que encontrar evidencia a favor del escalamiento
jerarquico en el espacio de redshift no implica que haya escalamiento jerarquico

en el espacio real.
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Modelo binomial negativo: ;validez universal o coincidencia?

A la luz de la informacion presentada en este capitulo cabe preguntarse cuales
son los motivos del aparente éxito del modelo jerarquico binomial negativo para
representar la distribucion de galaxias en el espacio de redshift.

Croton et al. (2004b) no reportan ninguna explicacién fisica para el buen rendi-
miento del modelo binomial negativo, més alla de algunas derivaciones heuristicas
(véase la Sec. 3.3.3 y sus referencias). Simplemente senialan que los coeficientes de
este modelo tienen valores cercanos a los medidos en el 2dFGRS por Baugh et al.
(2004). Por ejemplo, el valor de la asimetria para el modelo binomial negativo es
S3 = 2, mientras que la medicién directa para el 2dFGRS es S3 = 1.86—2.03. A su
vez, el modelo termodinamico o la distribuciéon lognormal tienen valores mayores
para la asimetria (S3 ~ 3). Baugh et al. (2004) encuentran una tendencia similar
para los coeficientes de orden superior Sy, S5 v S¢. En este sentido, simplemente
senalan que si estos coeficientes coinciden con los predichos por un determinado
modelo de escalamiento jerarquico, entonces cabria esperar que sus RVPF fueran
similares.

Luego de concluir que el modelo binomial negativo es el que mejor predice
la forma de la RVPF de muestras de galaxias definidas por luminosidad en el
2dFGRS, Croton et al. (2006) separa la muestra por su color y encuentran que,
mientras que las galaxias azules siguen la RVPF predicha por el modelo binomial
negativo, las galaxias rojas presentan desviaciones respecto del mismo. Ademas,
el desvio parece ser mayor para las galaxias mas débiles en luminosidad. Este
resultado esta en aparente desacuerdo con interpretaciones previas del éxito del
modelo binomial negativo en las que se sugiere que el movimiento peculiar de las
galaxias es el agente principal en determinar la forma de la RVPF. Tinker et al.
(2008) llega a esta misma discrepancia entre las RVPF de galaxias azules y rojas
estudiando estadisticas de vacios en el contexto de otro método de analisis del
agrupamiento de galaxias: la Distribucién de Ocupacién de Halos (HOD, por sus
siglas en inglés; e.g., Jing 1998, Kauffmann et al. 1997, Peacock y Smith 2000).

Ademas, Tinker et al. (2008) encuentran que las funciones de ocupacién que
producen funciones de correlaciéon con grandes residuos de una ley de potencia
tienden a alejarse del modelo binomial negativo en el espacio y vs N¢. La alta
fraccion de galaxias satélites en la funcion de ocupacion roja produce una fuerte
transicion del régimen de uno a dos halos que exhiben las galaxias rojas. La

funcién de correlacion para la muestra azul es muy cercana a una ley de potencia y,
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por tanto, esta bien descrita por el modelo de distribuciéon binomial negativo. Esta
tendencia también funciona en la direccién opuesta; los HODs que no enfatizan
los halos de alta masa se sitian por debajo de la curva binomial negativa, lo que
indica que la binomial negativa no es universal, sino que depende de los detalles
de los halos ocupados por una clase determinada de galaxias.

Por tltimo, se ha llegado a conclusiones similares para todo el tratamiento
de recuento de celdas. Hurtado-Gil et al. (2017) concluye que el modelo binomial
negativo es el mejor ajuste para la distribucion de recuento de celdas, i.e. no
solo para P, sino también para Py con N > 1, mientras que la distribucion
lognormal (con algunas modificaciones) es una alternativa justificable para celdas

que abarquen grandes escalas.

Comentarios finales

Autores como por ejemplo Conroy et al. (2005) y Tinker et al. (2006) sos-
tienen que la VPF queda completamente determinada por la densidad numérica
de la muestra y la funcion de correlacién bipuntual promediada en volumen, por
lo que no provee necesariamente mas informacién que estas y deberia ser usada
como estadistica complementaria. Recordamos del comienzo de este capitulo, sin
embargo, que la VPF es un caso particular de la distribucién de recuentos en
celdas. Este es un enfoque estadistico simple pero potente de caracterizacion de
la distribucién de galaxias en el espacio, ya que contiene informacién estadistica
acerca de vacios y regiones subdensas, cimulos de diversos tamanos y formas, fi-
lamentos, acerca de la probabilidad de encontrar un niimero arbitrario de vecinos
alrededor de posiciones aleatorias, sobre conteos de galaxias en celdas posiciona-
das aleatoriamente con formas abritarias y tamanos aleatorios, y sobre la funcion
de correlacién de galaxias de todos los érdenes (ver, e.g. Yang y Saslaw, 2011,
y sus referencias). Y a pesar de la gran informacién que este estadistico contie-
ne acerca del agrupamiento de galaxias, no ha recibido tanta atencién como los
estadisticos méas comunes de agrupamiento tales como la funcién de correlacion
bipuntual. La VPF por si sola puede que sea insuficiente para describir de forma
completa la distribucién de galaxias, pero es un estadistico complementario que

forma parte de este enfoque de recuento de celdas que contiene un gran potencial.
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Capitulo 4

Optimizando funciones de

correlacion: catalogos tipo glass

Todos los estimadores requieren un conjunto de puntos que sigan la misma
funcién de seleccion del relevamiento que se esta estudiando, es decir la proba-
bilidad dependiente de la posicion de que un objeto esté incluido en la muestra,
pero no tienen ninguna agrupacién intrinseca. En el espacio de configuracion, los
estimadores de &(s) cuantifican el exceso de probabilidad de encontrar un par de
galaxias en un determinado vector de separacion s con respecto a dicha distribu-
cién de referencia, a menudo denominada como el “catélogo aleatorio” (Baxter
vy Rozo, 2013, Davis y Peebles, 1983, Hamilton, 1993b, Landy y Szalay, 1993,
Peebles y Hauser, 1974, Vargas-Magana et al., 2013). La covarianza y el sesgo de
estos estimadores dependen del tamano del catdlogo aleatorio, con una muestra
de mayor densidad resultando en determinaciones méas precisas (Kerscher et al.,
2000). Por otro lado, el procesamiento de una muestra aleatoria grande puede ser
costoso desde el punto de vista computacional. Por lo tanto, la estimacién de £(s)
suele estar sujeta a un compromiso entre la necesidad de un sesgo y una varianza
bajos, y mantener un costo computacional razonable.

Encontrar el equilibrio adecuado entre precision y costo es especialmente im-
portante en la era de relevamientos galacticos de gran volumen, como el instru-
mento espectroscopico de energia oscura (DESI, DESI Collaboration et al., 2016),
y la misién espacial de la ESA Fuclid (Laureijs et al., 2011). Este problema se ve
agravado por el hecho de que el anélisis de los relevamientos de galaxias suele ir
acompanado de la medicién de las mismas estadisticas de agrupamiento en miles

de catalogos simulados que reproducen las propiedades de la muestra real, cada
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uno de los cuales deberfa tener, idealmente, sus propios puntos aleatorios (de
Mattia y Ruhlmann-Kleider, 2019). La aplicacién de la técnica de reconstruccion
de Zeldovich (Eisenstein et al., 2007, Padmanabhan et al., 2012) cominmente
utilizada en los estudios de las oscilaciones actsticas de bariones (BAO, por sus
siglas en inglés) representa una complicacién adicional, ya que en este caso las
estimaciones de £(s) requieren calcular los recuentos de pares en dos catalogos

aleatorios diferentes.

El estimador més utilizado de £(s) es el de Landy y Szalay (1993), en adelante
el estimador LS que consiste en contar el nimero de pares de datos en el catalogo
de galaxias observadas con algin vector de separacion especificado s, asi como
el nimero correspondiente de pares datos—aleatorios y aleatorio-aleatorio. Como
normalmente el catalogo aleatorio es significativamente mayor que la muestra
real el componente aleatorio-aleatorio del estimador domina el tiempo total de
calculo. Se han propuesto varias estrategias para reducir el costo computacional de
la medicién £(s), como dividir el catdlogo aleatorio en submuestras mas pequenas
y promediar los de pares inferidos dentro de cada una de ellas Keihénen et al.
(2019). Sin embargo, incluso siguiendo este enfoque el costo computacional de

estimar £(s) complica el andlisis de grandes muestras de galaxias.

Recientemente, Breton y de la Torre (2020) propuso un método para estimar
los términos de recuento de pares basado en expresiones analiticas que no depende
del uso de un catalogo aleatorio. Este esquema asume que la funcién de seleccion
del relevamiento puede expresarse como el producto de una huella angular, que
se describe mediante mapas pixelados y una distribucion radial, que se estima
a partir de los recuentos de galaxias. Para los relevamientos cuya funcién de
seleccion puede ser descrita de esta manera, los resultados obtenidos utilizando
este enfoque estan en buen acuerdo con los inferidos a partir de los recuentos de
pares basados en un catalogo aleatorio. Sin embargo la extensién de este método a
las mediciones posteriores a la reconstrucciéon, donde el campo de desplazamiento
inferido a partir de los datos debe aplicarse también al catalogo aleatorio, podria

no ser trivial.

Mientras que la varianza de la funcién de correlacién estd dominada por la
varianza cosmica, en este trabajo nos interesa reducir el error introducido por el
componente aleatorio de los estimadores de correlacién. El impacto del catalogo
aleatorio en la varianza de la funcién de correlacion se debe a sus fluctuaciones de

densidad intrinsecas, que se caracterizan por el espectro de potencia P(k) = 1/n,
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donde 7 representa la densidad numérica de los puntos. Aqui evaluamos si los
puntos que siguen distribuciones alternativas a la de Poisson, cuyos espectros de
potencia exhiben una menor amplitud para el mismo tamano de muestra, pueden
desempenar el papel del catdlogo aleatorio y conducir a una menor varianza en
las medidas de agrupacion resultantes. Las distribuciones uniformes comunmen-
te utilizadas para generar condiciones preiniciales en simulaciones de N-cuerpos
cubren el volumen de forma mas homogénea que una distribucion de Poisson, lo
que las convierte en un candidato natural para sustituir a los catdlogos aleato-
rios estandar. Algunos ejemplos de estas distribuciones son un glass gravitacional
(White, 1996) y teselaciones Voronoi con capacidades restringidas (CCVT, por
sus siglas en inglés, Balzer et al., 2009, Liao, 2018). Como inconveniente, la ge-
neracién de esas muestras puede implicar un alto costo computacional.

En este capitulo, basada en el trabajo de Dévila-Kurban et al. (2021), pro-
ponemos utilizar las distribuciones tipo glass obtenidas aplicando iterativamente
la misma técnica de reconstruccién utilizada en el contexto de las mediciones
de las BAO a un conjunto de puntos inicialmente aleatorios. El pequeno cos-
to computacional adicional que implica la construccion de dicha muestra se ve
compensado por la mejora significativa en la varianza de las estimaciones de la
funcién de correlacién con respecto a los resultados obtenidos utilizando mues-
tras de Poisson del mismo tamano. Esto implica también que el mismo nivel de
precision en las mediciones de agrupacion puede lograrse con muestras de refe-
rencia con densidades significativamente menores, reduciendo asi el tiempo total

de cédlculo.

4.1. Distribuciones puntuales homogéneas e isotropi-

cas

En esta seccién revisamos algunas propiedades relevantes de distribuciones
puntuales Poisson y otras distribuciones uniformes y discutimos los algoritmos
que se pueden utilizar para generarlas.

Una distribucién de Poisson es una distribucién estadisticamente homogénea
e isotrépica que se caracteriza por un espectro de potencia constante a través de
todos los niimeros de onda, P(k) = 1/n, donde 7 es la densidad del nimero de
puntos. El espectro de potencia determina la varianza normalizada del ntimero

de puntos contenidos en esferas de radio R como (véase, por ejemplo, Gabrielli
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et al., 2002)

o2(R) = — / P(R)YW2(kR)K dk, (4.1)

T on?

donde W (kR) es la transformada de Fourier de la funcién de ventana top-hat

sen (y) — y cos (y) ‘

Wi(y) =3 7

(4.2)

Para una distribucién de Poisson, tenemos que o%(R) o< R73.

Es posible construir conjuntos de puntos en los cuales ¢%(R) disminuye més
rapidamente con R que en el caso de Poisson. El decaimiento méas rapido posible
de cualquier distribucién es o%(R) oc R™* (Gabrielli et al., 2002). Las muestras
que se acercan a este comportamiento limite se denominan a veces distribuciones
de ruido azul y se describen mediante un espectro de potencia que sigue una
ley de potencia P(k) oc k%, que es la potencia minima en gran escala esperada
para un sistema estocéstico discreto (Peebles, 1980). Estas muestras exhiben una
potencia significativamente menor que una distribucién de Poisson para la misma
densidad de puntos.

Uno de los ejemplos que mencionamos de conjuntos de puntos con estas pro-
piedades son las distribuciones tipo glass comunmente utilizadas para establecer
las condiciones preiniciales de las simulaciones de N-cuerpos (Baugh y Efstathiou,
1993, Hansen et al., 2007, Joyce et al., 2009, White, 1994). Estas distribuciones
se obtienen evolucionando un conjunto de particulas inicialmente distribuidas al
azar bajo la accién de una fuerza gravitatoria “negativa” o repulsiva hasta llegar
a una configuracion de cuasi-equilibrio. En la practica, generar un glass gravita-
cional de alta calidad con un gran nimero de particulas es una tarea compleja y
los requisitos computacionales asociados son similares a los de una simulacién de
N-cuerpos.

Se puede obtener una distribuciéon con caracteristicas similares mediante la
construccién de muestras CCVT (Balzer et al., 2009), definidas por la condicién
de que todos los puntos estén situados en el centro geométrico de sus respectivas
celdas de Voronoi, y que todas las celdas tengan aproximadamente el mismo vo-
lumen. Estas distribuciones altamente uniformes e isotropicas se han propuesto
recientemente como alternativa al glass gravitacional estandar como condiciones
pre—iniciales de las simulaciones de N-cuerpos (Liao, 2018). Se generan relajando

iterativamente un conjunto de puntos inicialmente aleatorio en una configuracion
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Figura 4.1: Las rodajas que cubren el 10 por ciento de una caja ctibica con 163
puntos siguiendo una distribucién de Poisson (panel a), un glass gravitacional
obtenido mediante GADGET-2 (Springel, 2005) (panel b), un CCVT construido
utilizando el cédigo de Liao (2018) (panel ¢), y una distribucién tipo glass obte-
nida aplicando iterativamente reconstruccién de Zeldovich sobre un conjunto de
puntos inicialmente aleatorio.

que satisface las condiciones CCVT (Balzer et al., 2009), pero el costo compu-

tacional de este algoritmo se vuelve prohibitivo para un gran nimero de puntos.

La Fig. 4.1 muestra un corte que cubre el 10 por ciento del ancho de una caja
ctibica con 16 puntos siguiendo una distribucién de Poisson (panel a), compara-
da con un glass gravitacional construido con GADGET-2 (Springel, 2005) y una
distribucién CCVT obtenida con el cédigo de Liao (2018) con el mismo nime-
ro de puntos (paneles b y ¢, respectivamente). Las distribuciones glass y CCVT
cubren el volumen de forma mas homogénea que la distribucién Poisson, que
exhibe mayores fluctuaciones de densidad. Una descripcién mas cuantitativa de
las diferencias entre estas distribuciones puede verse en Fig. 4.2, que muestra los
espectros de potencia de las mismas muestras. Mientras que la muestra aleatoria
exhibe una potencia constante en todas las escalas, P(k) = 1/n, las distribuciones
glass y CCVT se acercan al espectro de potencia minimo, P(k) oc k*, y pasan
al comportamiento poissoniano sélo para escalas més pequenas que la separacién

/3. La Fig. 4.3 muestra la varianza o%(R) deri-

media entre particulas, k ~ 2mn
vada de estos espectros de potencia utilizando la Ec. 4.1. Mientras que para la
distribucién de Poisson 0?(R) oc R73, la varianza de las distribuciones de ruido
azul decae como o%(R) oc R~ para escalas mayores que la separacién media entre
particulas y se aproxima al comportamiento de la muestra aleatoria para escalas

menores.

Debido a su menor varianza, un glass gravitacional o un CCV'T serian buenos
candidatos para reemplazar a las muestras aleatorias estandar utilizadas en la

estimacion de las estadisticas de agrupacion. Sin embargo, generar estas distri-
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Figura 4.2: Espectro de potencia de las distribuciones de Poisson (sélido), glass
(punteado), y CCVT (punteado largo) que se muestran en la Fig. 4.1. Todos los
espectros de potencia han sido reescalados por la densidad media de la muestra,
n, y los nimeros de onda por el equivalente en el espacio de Fourier de la de
Fourier de la separacién media entre particulas, 27 /n~'/3. La muestra de Poisson
exhibe una potencia aproximadamente constante en todas las escalas P(k) =
1/n (punteada). Las distribuciones glass y CCVT siguen la relacién P(k) o< k*

esperada para distribuciones de ruido azul (punteado).
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Figura 4.3: Varianza normalizada del niimero de puntos contenidos en esferas de
radio R correspondientes a las distribuciones mostradas en la Fig. 4.1, derivada
de sus espectros de potencia espectros de potencia utilizando la Ec. 4.1. Mientras
que para la muestra de Poisson 0?(R) o R~3 en todas las escalas, para las distri-
buciones de ruido azul la varianza decae como o%(R) o R~* para escalas mayores
que la separacién media entre particulas y se convierte en el comportamiento de
la muestra aleatoria para escalas mas pequenas.
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buciones con el nimero de puntos necesarios para esta tarea seria costoso tanto
en tiempo como en recursos informaticos. Aunque las condiciones pre—iniciales de
las simulaciones de N—cuerpos se construyen a menudo mediante mosaicos de pe-
quenas distribuciones periddicas de tipo glass para reducir su costo informatico,
la periodicidad resultante de la distribucion podria tener efectos no deseados en
la estimacion de los recuentos de pares. Como veremos en la Seccion 4.2, es po-
sible construir grandes conjuntos de puntos con propiedades similares siguiendo

un procedimiento mucho mas sencillo.

4.2. Reconstruccion de Zeldovich

La teoria de perturbacion lagrangiana ofrece una descripcion precisa de la
dinamica gravitacional para pequenas fluctuaciones de densidad. En esta seccion,
mostramos que también puede utilizarse como alternativa a un calculo completo
de fuerzas de un sistema de N-cuerpos para evolucionar una muestra de puntos
inicialmente aleatoria hacia un estado similar al de catdlogos glass bajo fuerzas
gravitacionales repulsivas con un costo computacional significativamente menor.

La cantidad clave en la teoria de perturbacién lagrangiana es el campo de des-
plazamiento ¥(q,t), que mapea la posicién inicial (lagrangiana) de un elemento

de fluido, g, a su contraparte euleriana en un momento dado, x(q,t), como

x(q,t) =q+ ¥(q,t)". (4.3)

Se puede encontrar una solucién para el campo de desplazamiento imponiendo
conservacion de la masa entre los sistemas de coordenadas lagrangiano y euleriano,

es decir

pdq = p(x,t)dz, (4.4)

donde p es la densidad media y p(x,t) = p(1 + 6 (x,t)) representa la densidad
euleriana en la posicién x y el tiempo t. Asi, manteniendo sélo los términos a
nivel lineal, el campo de desplazamiento esta relacionado con las fluctuaciones de

densidad en el espacio euleriano por

IEsta ecuacién es equivalente a la Ec. 1.49.
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El subindice (1) indica que se trata de términos de primer orden. Suponiendo
que ¥ es un campo vectorial irrotacional, la solucién de esta ecuacion se puede

escribir en el espacio de Fourier como

(k) = —7500) (K, 1). (4.6)

Esta es la solucion para el campo de desplazamiento en la teoria de pertur-
bacién lagrangiana de primer orden y corresponde a la aproximacion estandar de
Zeldovich (Zel’dovich, 1970).

La Ec. 4.6 puede generalizarse para tener en cuenta las distorsiones lineales
del espacio de redshift y el sesgo de las galaxias y es la base de la técnica de
reconstruccién de Zeldovich que se aplica cominmente al andlisis de galaxias
para mejorar la deteccion de las BAO (Burden et al., 2015, Eisenstein et al.,
2007, Padmanabhan et al., 2012). La aplicacién del campo de desplazamiento de
la Ec. 4.6 con el signo contrario puede deshacer parcialmente los efectos de la
evolucion gravitatoria no lineal. El mismo principio basico puede aplicarse a un
conjunto de puntos aleatorios para suavizar sus fluctuaciones de densidad en gran
escala.

La Fig. 4.4 muestra como la aplicacion iterativa de la reconstruccion de Zel-
dovich modifica el espectro de potencia del mismo conjunto de puntos aleatorios
mostrados en el panel a) de la Fig. 4.1. Adaptamos el c6digo de reconstruccién
disponible publicamente de Bautista et al. (2018)%, que se basa en el algoritmo
del espacio de Fourier de Burden et al. (2015). Utilizamos una transformada de
Fourier rdpida con una resolucion de malla tal que el tamafnio de la celda viene
dado por una cuarta parte de la separacién media entre particulas. A continua-
cion, estimamos las densidades utilizando un kernel gaussiano con una escala de
suavizado de dos veces el tamano de la celda. Partiendo de un valor constante
en todas las escalas, la amplitud de P(k) disminuye hacia el comportamiento de-
seado del ruido azul, convergiendo en la potencia minima P (k) oc k* para escalas
mayores que la separacion media entre particulas. La curva roja discontinua y
punteada en la Fig. 4.3 muestra la varianza normalizada o*(R) correspondiente
a la distribucion de puntos obtenida tras 50 iteraciones, que decae con la mayor
pendiente posible, 0?(R) o R™*, para escalas mayores que la separacién media
entre particulas. El panel d) de la Fig. 4.1 muestra un corte de esta distribucién

final de puntos. Los puntos cubren el volumen de la caja de forma mucho mas

2github.com/julianbautista/eboss_clustering
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uniforme que en el caso Poisson. El procedimiento de aplicar la Ec. 4.6 a una dis-
tribucion de puntos de Poisson es significativamente més simple y menos costoso
computacionalmente, que generar un glass con un cédigo completo de N—cuerpos
o construir una distribucién CCVT. Este procedimiento también puede aplicarse

a grandes muestras de puntos.

4.3. Modificacion del estimador de Landy-Szalay

El estimador mas utilizado de la funcién de correlaciéon bipuntual es el de
Landy y Szalay (1993), presentado en la Sec. 3.1 con la Ec. 3.4. Aqui lo rees-
cribimos en términos del vector distancia s en el espacio de redshift, y haciendo

implicitas las normalizaciones, como

DD(s) —2DR(s) + RR(s)
RR(s) ’

fus(s) = (4.7)

donde tenemos, andlogamente a la Ec. 3.4, recuentos de pares de datos (DD(s))
y de posiciones aleatorias (RR(s)), y de pares formados por un elemento del
conjunto de datos y uno del catdlogo de posiciones aleatorias (DR(s)) para un
vector de separacién s en el espacio de redshift, normalizado al nimero total de
pares en cada caso.

El estimador LS de la Ec. 4.7 proporciona la varianza minima cuando |£] < 1
y es insesgado en el limite de un nimero infinito de puntos aleatorios, N, — oco.
La practica estdndar para lograr una alta precisién en las mediciones de &(s)
es utilizar un nimero de puntos aleatorios, /N;, mucho mayor que el tamano del
catalogo de datos real, Ny, a menudo caracterizado en términos de la relacion
a = N, /N4. Sin embargo, hay que tener en cuenta que la cantidad maés relevante
para controlar el sesgo y la varianza del estimador LS es la densidad numérica
del catalogo aleatorio y no el valor de a.

Un mayor N, implica un aumento del niimero de recuentos de pares y, por
tanto, del costo computacional total. Como se discute en Keihénen et al. (2019),
mientras que la estimacién de la RR(s) domina el tiempo total de calculo, el error
del estimador esta dominado por el término DR(s). Como forma de acelerar la
estimacion de () sin que disminuya su precision, Keihdnen et al. (2019) propuso
dividir el conjunto total de puntos aleatorios en M, submuestras y aproximar el

total RR(s) por el promedio de los recuentos aleatorios normalizados inferidos
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Figura 4.4: Espectros de potencia de las muestras obtenidas aplicando iterativa-
mente la reconstruccién de Zeldovich a un conjunto de puntos aleatorios (lineas
discontinuas), mostrados en las mismas unidades que en la Fig. 4.2. Los resul-
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ruido de disparo puro P(k) = 1/n (lineas punteadas) hasta la forma minima for-
ma P(k) oc k* (lineas discontinuas) para escalas mayores que la separacion media
entre particulas.
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dentro de cada uno de estos subconjuntos, es decir

RR(s) ~ ]\1[3 Z RR;(s), (4.8)

donde RR;(s) representa los resultados inferidos de la i-ésima submuestra aleato-
ria. Este enfoque, denominado “split-random”, puede reducir el tiempo de calcu-
lo, sin afectar a la varianza o al sesgo del estimador. Sin embargo, si el analisis
debe realizarse también en un gran nimero de catalogos simulados, un gran N,
seguiria implicando un elevado costo computacional.

Proponemos seguir un enfoque alternativo para reducir el sesgo y la varianza
de las estimaciones de £(s) abandonando el uso de puntos aleatorios, empleando
en su lugar distribuciones mas uniformes como las descritas en la Sec. 4.1. El
uso de distribuciones de puntos tipo glass reduciria el espectro de potencia P(k)
de la muestra de referencia en escalas mas grandes, lo que resulta en una menor
varianza de los recuentos de pares para el mismo nimero de puntos sin aumentar
el tiempo de calculo. En particular, proponemos utilizar las muestras de puntos de
tipo glass obtenidas tras la aplicacion iterativa de la reconstruccién de Zeldovich
a una distribucién inicialmente aleatoria como se discute en la Sec. 4.4.

La simple sustitucién de la muestra aleatoria por un glass en el estimador LS
conduciria a medidas de agrupacién sesgadas. A medida que la muestra se desvia
de una distribucion de Poisson, la posicion de los puntos se vuelve correlacionada
y producirfa una estimacién sesgada de RR(s). Este problema puede evitarse
utilizando dos distribuciones de puntos independientes tipo glass o catdlogos glass,

G vy Ga, y modificando el estimador de Landy-Szalay como

DD(s) — DG1(s) — DGy(s) + G1G5(s)
G1G2<S) ’

Exceptuando DD(s), todos los términos que aparecen en esta expresion re-

is,a(s) =

(4.9)

presentan recuentos de pares cruzados entre diferentes muestras. De hecho, la
Ec. 4.9 se parece a la generalizacion del estimador de Landy-Szalay comtinmente
utilizado para calcular la funcion de correlacién cruzada entre dos datos diferentes
(e.g. Blake et al., 2006). La Sec. 4.4 muestra generalizaciones de otros estimadores
comunmente utilizados de las funciones de correlacién de dos y tres puntos para
el uso de catalogos glass.

Aunque la notacién de la Ec. 4.9 esta pensada para especificar el uso de las

distribuciones glass también puede implementarse con dos catalogos aleatorios
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distintos, Ry y R, es decir

DD(s) — DRy(s) — DRs(s) + RlRQ(s)‘

sz(S) = RlRQ(s)

(4.10)

La comparacion del sesgo y la varianza de los resultados obtenidos mediante
este estimador y la Ec. 4.9 puede utilizarse para evaluar el impacto de la sustitu-
ciéon de las muestras aleatorias estandar por catalogos glass del mismo tamano.
La Ec. 4.10 es similar al método de “split-random” de la Ec. 4.8 con M, = 2
pero utilizando los pares cruzados entre las dos submuestras para inferir RR(s).
Como métrica de referencia de estos diferentes casos, utilizamos los resultados
del estimador LS estandar con un catalogo aleatorio tinico que contiene el doble

de puntos.

4.4. Rendimiento del estimador LS modificado

Metodologia

Las condiciones de contorno periédicas nos permiten estimar la funcién de
correlacion bipuntual de muestras extraidas de simulaciones de N-cuerpos sin el

uso de un catdlogo aleatorio como

v

£(s) = DD(s) g

~1, (4.11)

donde V representa el volumen de la simulacién y 6V (s) es el volumen del inter-
valo centrado en la separacion de pares s utilizada para los recuentos de pares
(por ejemplo, el volumen de la céscara esférica entre los radios s y s + ds para
la funcién de correlacién promediada en dngulo). La comparacién de esta medida
exacta con los resultados de los estimadores descritos en la Sec. 4.3 con catélo-
gos aleatorios y glass de diferentes tamanos puede utilizarse para cuantificar su
varianza y su posible sesgo.

Para ello utilizamos una realizaciéon de la suite de simulacién de N—cuerpos
Minerva (Grieb et al., 2016, Lippich et al., 2019). Estas simulaciones siguen la
evolucion del campo de densidad de la materia oscura sobre una caja cibica
de longitud de lado Ly, = 1.5 Gpc con 1000® particulas. Cada simulacién
representa una realizacién de un modelo plano ACDM con materia oscura fisica y

densidades de bariones w. = 0.1154 y wy, = 0.02224, un pardmetro adimensional
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Figura 4.5: Sesgo relativo A&y/&(s) de las estimaciones del monopolo (panel
superior), cuadrupolo (panel central) y hexadecapolo (panel inferior). Los colores
de las lineas indican los resultados de los diferentes estimadores descritos en
la Sec. 4.3, mientras que los estilos de las lineas representan el niimero total de
puntos en los catalogos aleatorio y glass, caracterizados por valoresde o = 1,2,4y
8. El estimador de la Ec. 4.9 basado en los catélogos glass muestra un rendimiento
similar que los resultados obtenidos utilizando muestras aleatorias del mismo
tamano sin introducir ningtn sesgo adicional.
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de Hubble h = 0.695, un indice espectral escalar ny = 0.968, y una amplitud
de las fluctuaciones de densidad caracterizada por una raiz cuadratica media de
la fluctuacién de masa de teoria lineal en esferas con radio de 12 Mpc, g5 =
0,805 (Sanchez, 2020). Los halos y subhalos de estas simulaciones en redshift
z = 0,57 se poblaron de acuerdo con una distribuciéon de ocupacion del halo
(HOD) diseniada para generar galaxias sintéticas con propiedades de agrupacién
comparables a la muestra del CMASS del Baryon Oscillation Spectroscopic Survey
(Dawson et al., 2013, Reid et al., 2016). Estos catédlogos HOD tienen una densidad
numérica media de 7q ~ 4 x 10~* k% Mpc>. El impacto de las distorsiones del
espacio de redshift en las posiciones de las galaxias se anadio teniendo en cuenta
la componente de sus velocidades peculiares a lo largo de un eje cartesiano de la
caja, situando asi un observador en el infinito.

La funcién de correlacion anisotrépica completa puede describirse en términos
del médulo de la separacién de pares s = |s| y el coseno del dngulo entre el
vector de separacién s y la linea de vision, p. La informacién de £(s, p) puede

descomponerse en multipolos de Legendre &(s), dados por

C2a+1 (!

&u(s) S/, Lo(p)§ (e, 8)dp, (4.12)

donde L,(u) denota el polinomio de Legendre de orden ¢. En primer lugar, utiliza-
mos los estimadores descritos en la Sec. 4.3 para medir £(s, p) y luego utilizamos
los resultados para calcular los multipolos de Legendre con ¢ = 0,2,4. Consi-
deramos dos configuraciones: una centrada en separaciones de pares grandes e
intermedias con 26 intervalos lineales en el rango 20 h~'Mpc < s < 150 h~*Mpc,
y la segunda centrada en escalas pequenas con 14 intervalos logaritmicos para
separaciones de pares 0.5 h™'Mpc < s < 40 h~'Mpc.

Consideramos catélogos aleatorios con densidades numéricas medias n corres-
pondientes a 1, 2, 4 y 8 veces la de la muestra HOD de Minerva. Para cada caso,
generamos 500 catalogos aleatorios y utilizamos el estimador estandar LS para
obtener el mismo nimero de estimaciones independientes de los multipolos de
Legendre &—024(s) de la muestra HOD de Minerva. A continuacién, dividimos
cada uno de estos catalogos aleatorios en dos subconjuntos con igual niimero de
puntos y los utilizamos para medir los mismos multipolos aplicando el estimador
de la Ec. 4.10 y el método de split-random de la Ec. 4.8 con Mg = 2. Estos sub-
catalogos se tomaron entonces como puntos iniciales para la aplicacion iterativa

de la reconstruccion de Zeldovich, como se describe en la Sec. 4.4 para generar

79



catalogos glass independientes que se utilizaron en el estimador de la Ec. 4.9. Las
estimaciones de los multipolos obtenidos en cada caso se utilizaron para evaluar
el rendimiento de los distintos estimadores. La dispersion de los resultados recu-
perados utilizando diferentes catdlogos aleatorios, o¢,(s), cuantifica la varianza
de estos estimadores, y el valor medio de sus diferencias con el resultado exacto

de la Ec. 4.11, A&(s), es una medida de su sesgo.

Sesgo y varianza de los multipolos &(s)

Primero nos centramos en el sesgo de los estimadores discutidos en la Sec. 4.3
estudiando las diferencias medias entre los multipolos de Legendre obtenidos uti-
lizando diferentes catdlogos aleatorios y catdlogos glass y el resultado exacto de la
Ec. 4.11. La Fig. 4.5 muestra el sesgo medio relativo A&, /&(s) de los estimadores,
representados por diferentes colores. Los estilos de linea indican el ntimero total
de puntos en los catalogos aleatorios y catdlogos glass. Los paneles muestran por
separado los resultados para los multipolos ¢ = 0, 2, 4. S6lo mostramos resultados
en separaciones de pares pequenas, ya que ninguno de los estimadores introduce
un sesgo significativo en escalas mayores. En escalas significativamente menores
que la separacién media entre particulas de los catdlogos aleatorios y glass, el
estimador de la Ec. 4.9 basado en los catalogos glass muestra un rendimiento
similar al de los resultados obtenidos utilizando muestras aleatorias del mismo
tamano.

Las varianzas de los multipolos obtenidas en los diferentes casos en escalas
grandes e intermedias se muestran en el conjunto izquierdo de paneles de la
Fig. 4.6 mientras que las de escalas pequenas en el conjunto de paneles derecho.
Para juzgar mejor el rendimiento de los nuevos estimadores de las Ecs. (4.9) y
(4.10) mostramos los resultados reescalados por la varianza del caso estandar
de LS utilizando una muestra aleatoria con el mismo nimero total de puntos.
Al igual que en la Fig. 4.5, los diferentes estilos de linea indican el nimero de
puntos en los catdlogos aleatorio y glass. En escalas grandes, el estimador de
la Ec. 4.10 (lineas azules) tiene esencialmente el mismo rendimiento que para
el caso estandar de LS. Hemos comprobado que el método split-random con
M = 2 da un rendimiento similar. Ambos métodos son, pues, alternativas viables
al estimador estandar LS en gran escala para reducir el tiempo total de calculo del
término RR sin sacrificar la precisién de las mediciones. Sin embargo, en escalas

mas pequenas que la separaciéon media entre particulas, las varianzas de estos
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Figura 4.6: Izq. La desviacion estandar en gran escala de los multipolos de Legen-
dre &(s) con £ = 0,2,4 recuperada utilizando los estimadores de las Ecs. (4.9)
(rojo) y (4.10) (azul), en relacién con la del caso LS basado en el mismo nimero
total de puntos aleatorios. Los diferentes estilos de linea indican el niimero de pun-
tos de los catalogos aleatorio y catdlogos glass, correspondientes a « = 1,2,4 y 8.
Mientras que el estimador {1 gor(S) tiene un rendimiento similar al LS estandar,
la varianza obtenida utilizando catalogos glass es significativamente menor. Der.
Desviacion estandar de los multipolos en escalas mas pequenas o del orden de la
media separacion entre particulas de las muestras aleatorias y catalogos glass. En
este régimen, los estimadores de las Ecs. (4.9) (rojo) y (4.10) (azul) muestran un
rendimiento similar y resultado un o,,(s) que es ~ 30 por ciento mayor que el
del resultado estandar de LS basado en el mismo niimero total de puntos.
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estimadores aumentan hasta un nivel de aproximadamente un 30 por ciento mas

alto que el del resultado completo de LS.

La sustitucion de los catalogos aleatorios por muestras similares a las del
catalogo glass conduce a una dependencia de escala notablemente diferente de
og¢, que el caso estandar de LS. Para escalas menores que la separacion media
entre particulas, la varianza del estimador de la Ec. 4.9 coincide con la obtenida
utilizando dos catalogos aleatorios. Esto es de esperar ya que, como se discute
en la Sec. 4.1, en escalas pequenas el espectro de potencia de las muestras se
asemeja al de una distribucion de Poisson del mismo tamano. Sin embargo, en
escalas grandes la varianza de {15 (s) es significativamente menor que la del
estimador LS utilizando una muestra aleatoria con el mismo nitmero total de
puntos. La mejora con respecto a LS se hace més significativa con el aumento de
a. Esto se puede ver mas claramente en la Fig. 4.7, que muestra la varianza de los
multipolos de Legendre &y2.4(s) a una escala de s = 112,5h~'Mpc, que coincide
aproximadamente con la posicion del pico de las BAO, recuperado a partir del
estimador LS y la Ec. 4.9 en funcién del nimero total de puntos en los catalogos
aleatorio y de los catédlogos glass. Mientras que para o = 1 la varianza de &y(s)
es ~ 50 por ciento menor utilizando catdlogos glass, es s6lo ~ 25 por ciento
la del LS para a = 8. La desviacion estandar de ambos estimadores tiene una
dependencia de ley de potencia con respecto a IV, pero con diferentes pendientes.
Mientras que la varianza disminuye a medida que o¢, o N, %% para &s(s),
va como og, x N %% para &5c(s). Esto significa que una precisién deseada
de los multipolos estimados se puede lograr utilizando catélogos glass que son
significativamente més pequenos que las muestras aleatorias que se necesitarian

con el enfoque LS estandar.

Estimadores adicionales de las funciones de correlacion de dos y tres

puntos

En esta seccién damos versiones alternativas de los estimadores més comunes
de funciones de correlacion de dos y N puntos, adaptados al uso de catdlogos

glass en lugar de las distribuciones aleatorias estandar.

El estimador mas sencillo de la funcién de dos puntos es el llamado estima-
dor natural (Peebles y Hauser, 1974), que puede modificarse para utilizar dos

catalogos glass como
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Figura 4.7: Desviaciones estandar og, recuperadas a partir del estimador LS
(lineas verdes) y la versiéon modificada de la Ec. 4.9 (lineas azules) en s =
112.5h 'Mpc en funcién del ntimero total de puntos en los catdlogos aleato-
rio y glass. En ambos casos, la desviacion estandar tiene una dependencia de ley
de potencia del tamano de los catdlogos de referencia N, con o¢, o< N; %5 para

Ls(8) y como ¢, o< N8 para &5 ¢(s).

_ _DD(s)
fPH7(}(8) = GlG—Q(S) — 1. (413)

El estimador de Davis y Peebles (1983) puede implementarse con un tnico

glass como

_ DD(s)
- DG(s)

$op.c(8) -1 (4.14)
Otro estimador cominmente utilizado es el de Hamilton (1993b), que puede

adaptarse al caso de dos catdlogos glass como

DD(s)G1G5(s)

6(8) = 5 5 DGy (s)

~ 1. (4.15)

La estimacién de la funcién de correlacion bipuntual tras la aplicacion de
la reconstruccion de Zeldovich requiere el uso de dos catalogos aleatorios, uno
siguiendo la funcién de seleccién original, y un segundo, denotado por S, que
se desplaza aplicando el mismo campo de desplazamiento que a los datos D. El

estimador de la Ec. 4.7 se modifica entonces como (Padmanabhan et al., 2012)
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. DD(s) — 2DS(s) + SS(s)

Erec(8) = RE(s) (4.16)

La adaptacién de este estimador al uso de catdlogos glass requiere cuatro
muestras glass diferentes, dos de las cuales siguen los datos originales, G 2, y dos

en las que se ha aplicado el campo de desplazamiento G,,s1.2, lo que lleva a

Erecc(8) = DD(s) — DGSl(Sg}l_Gl;(i)SQ(S) + G81Gs2(3)‘ (4.17)

Los estimadores de las funciones de correlaciéon de orden superior también
pueden adaptarse para utilizar catalogos glass. En la notacion general de Szapudi
y Szalay (1998), el estimador para la funcién de correlacién de N puntos puede

escribirse como

Ene=(D—-G1)(D—-Gy)---(D—Gn) /G1Gy--- Gy, (4.18)

que requiere N catalogos glass independientes G;. Para la funcién de correlacion
bipuntual, esta expresién corresponde al estimador LS modificado de la Ec. 4.9.
Para la funcién de correlacion de tres puntos, este estimador puede expresarse

como

DDD(s12, 523, 513)

_ 4.19

§s,a(s12, 523, 513) G1G2G3(s12, S23, S13) (419
B Zz DDGi(Slg, S23, 313)
G1G2G3(512, 5923, 513)

Z(i,j)e(g) DGiGj(SHa 523, 313>

G1G2G3(312, 8237313)

+1,

donde Z = {1,2,3}, y (é) representa el conjunto de todas las posibles combina-

ciones de dos elementos de 7.

Los estimadores basados en catalogos glass pueden reducir significativamente
la varianza de las mediciones de los estadisticos de alto orden con respecto a
los resultados obtenidos con un tnico catdlogo aleatorio con el mismo nimero
total de puntos. El uso de catalogos glass més pequenos pueden entonces reducir
significativamente el costo computacional total de la estimacién de funciones de

correlaciéon de tres puntos sin afectar a la precision de las mediciones.
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4.5. Discusion

Hemos estudiado el impacto sobre la precisién de los estimadores al sustituir
el catalogo aleatorio utilizado en la estimacién de las funciones de correlacion
de dos puntos por distribuciones de puntos tipo glass. Mientras que el espectro
de potencia de estas muestras se asemeja al de una distribucion de Poisson en
escalas menores que la separacion media entre particulas, en escalas mayores sigue
la forma minima P(k) o k% y muestra una potencia significativamente menor que
un catalogo aleatorio con el mismo nimero de puntos. A su vez, la varianza de los
recuentos en esferas de radio R decae como o?(R) oc R, frente a 0%(R) oc R™*
para el caso de Poisson, lo que reduce drasticamente el ruido en los recuentos de
pares necesarios para estimar &(s).

Hemos demostrado que se pueden generar distribuciones de particulas con las
propiedades deseadas aplicando iterativamente la reconstruccién de Zeldovich a
un conjunto de puntos inicialmente aleatorio. Esta tarea puede aprovechar los
algoritmos rapidos que se han desarrollado en los ltimos anos en el contexto de
la reconstruccién de las BAO (Burden et al., 2015). Aunque no hemos realizado
un analisis detallado del niimero de iteraciones necesarias para obtener el catalogo
glass 6ptimo para las mediciones de la funcién de correlacién, hemos visto que, en
las escalas consideradas aqui, la varianza de estas estimaciones converge después
de tan solo 5 iteraciones. El pequeno costo de computo adicional asociado a la
construccién de dicha muestra se ve compensado por la mejora significativa en la
precisién de las estimaciones de la funcién de correlacion.

Hemos proporcionado una versiéon modificada del estimador LS, adaptada
al uso de distribuciones de particulas tipo glass (Ec. 4.9). Este estimador hace
uso de dos catdlogos glass independientes para evitar problemas debidos a la
correlacion de los puntos dentro de una misma muestra para escalas que se acercan
a la separacion media entre particulas. El mismo estimador puede implementarse
utilizando dos catdlogos aleatorios diferentes (Ec. 4.10), ofreciendo un punto de
referencia ideal para probar las ventajas de utilizar distribuciones de particulas
tipo glass sobre las muestras de Poisson. Como estadistico de control, utilizamos
las mediciones de los multipolos de Legendre &(s) con ¢ = 0, 2,4 de muestras HOD
que coinciden con las propiedades de agrupacién de la muestra BOSS CMASS
obtenida con diferentes realizaciones de catalogos aleatorios y glass.

Hemos encontrado que la varianza en gran escala del estimador de la Ec. 4.10

utilizando dos catalogos aleatorios separados es similar a la del estimador LS
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estandar basado en un unico conjunto con el mismo numero total de puntos.
Este estimador puede considerarse entonces como una forma sencilla de reducir
el costo informético de la medicion de & (s) sin que ello afecte a la precisién de los

resultados, de forma similar al método “split-random” de Keihénen et al. (2019).

Nuestros resultados muestran que el uso de las distribuciones tipo glass no
anade ningun sesgo respecto a los resultados obtenidos utilizando muestras Pois-
son del mismo tamano. En escalas mas pequenas que la separacion media entre
particulas de las muestras de referencia utilizando catalogos glass se obtiene un
o¢, similar al obtenido utilizando las distribuciones de Poisson. Sin embargo, en
escalas mayores conducen a una reduccion significativa de la varianza de &,(s) con
respecto a los resultados del estimador LS estandar con el mismo ntimero de pun-
tos. Ademsds, esta reduccion se hace mas grande con el aumento de o = N, /Ny. El
tamano del catalogo glass necesario para lograr una precision determinada en la
funcién de correlacion es significativamente menor que cuando se utilizan mues-
tras aleatorias. Como el costo computacional de estos estimadores es proporcional
al nimero total de pares, el menor tamano del catalogo glass puede representar
una reduccion significativa del tiempo computacional total. Por ejemplo, extra-
polando el comportamiento de ley de potencia de o¢, mostrado en al Fig. 4.7
encontramos que la misma varianza conseguida por el estimador LS utilizando
muestras aleatorias de a = 50 como se hizo en los andlisis finales del BOSS (Alam
et al., 2017, Sanchez et al., 2017) se puede obtener utilizando catdlogos glass con
a = 5.4. Una estimacion mas exigente basada en catalogos aleatorios con av = 100
se puede igualar utilizando una muestra glass con a = 8.3. El tiempo total de
célculo, t, de los estimadores de las Ecs. (4.7) y (4.9) estd dominado por los térmi-
nos RR y GG, y por tanto t o< o?. Entonces, en los dos ejemplos anteriores, la
reduccion del tiempo de calculo obtenida al utilizar catalogos glass en lugar de
catélogos aleatorios asciende a tg /tg ~ 86 y tg /tg ~ 145, respectivamente, lo que
representa una dréastica reduccion de los recursos computacionales necesarios para
el andlisis. Esta mejora puede ser especialmente beneficiosa para las mediciones
de las BAO posteriores a la reconstruccion, que requieren recuentos de pares en

catalogos aleatorios con y sin la aplicaciéon del campo de desplazamiento.

Aunque nos hemos centrado en el estimador LS, la seccion 4.4 contiene versio-
nes de otros estimadores cominmente utilizados de la £(s) y de N—puntos adapta-
dos al uso de catéalogos glass. Los estimadores basados en muestras glass podrian

resultar cada vez mas ttiles en el calculo de estadisticas de alto orden, donde
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el costo computacional de contar N-tuplas de puntos podria reducirse drastica-
mente sin comprometer la varianza. Aunque el tamano del catdlogo aleatorio no
es el factor principal para determinar el costo computacional de las mediciones
del espectro de potencia, la estadistica del espacio de Fourier también podria be-
neficiarse de la menor varianza de los catalogos glass tanto en la estimacién de
P(k) como en la funcién ventana del relevamiento. En los préximos anos, rele-
vamientos como DESI y Euclid proporcionaran muestras de decenas de millones
de objetos en grandes volimenes. El andlisis de estos catdlogos representara un
reto para las técnicas de andlisis tradicionales. El uso de catalogos glass podria
ayudar a reducir drasticamente los requisitos computacionales de los analisis de
agrupacion en estos estudios y sus catdlogos simulados asociados, manteniendo

la alta precision que exigen.
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Capitulo 5

Nuevos estadisticos para el

estudio de alineamientos

Parte de los objetivos de esta Tesis, como hemos establecido, es el esfuerzo
por aportar nuevos métodos para estudios estadisticos de galaxias. En el capitulo
anterior presentamos un tratamiento de catalogos aleatorios para reducir la va-
rianza en el calculo de funciones de correlacién. A continuacién, pasando de un
escenario de estructura en gran escala a uno un poco mas pequeno y astrofisico
aunque igualmente estadistico, presentaremos dos métodos para recuperar senales
de alineamiento en poblaciones de galaxias.

La motivacién surge de las insuficiencias del estadistico usual para estos pro-
blemas: la mediana de la distribucién de cosenos de los angulos. Para una pobla-
cién con orientaciones aleatorias se espera una distribucién uniforme de cosenos, y
las caracteristicas de una distribucién uniforme las hace un estimador problemati-
co. En particular, la desviacién estandar de esta distribucién es del orden de su
media. Esto dificulta la obtenciéon de una alta significacién estadistica de alguna
senal encontrada de alineamiento, y determina que dependamos de simulaciones
Monte Carlo para el calculo de la misma.

En este capitulo, basado en el trabajo Davila-Kurban et al. (2022), presen-
tamos dos métodos formales para analizar las alineaciones de una muestra de
vectores con respecto a un centro. El primer método consiste en la definicién
de métricas simples a partir de las componentes radiales y tangenciales de los
vectores, mientras que el segundo se basa en la parametrizacion de una funcién
residual entre los datos obtenidos de la muestra y de una distribucién isotrépica.

En ambos casos, no asumimos ningin esquema de discretizacién (o bineado). En
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Vet

preferred direction

Figura 5.1: Sistema de coordenadas utilizado. El eje z es la direccion radial hacia
el exterior del vacio. El angulo # se forma entre z y el vector S, y toma valores
en el rango [0, 7].

su lugar, utilizamos toda la informacion de los datos y aplicamos estimaciones
robustas de las incertidumbres en las métricas de los alineamientos. Al derivar la
distribucion tedrica de los parametros que miden la senal de alineacion, no sélo
podemos determinar su significacion estadistica con precision, sino que podemos
hacerlo sin invertir tiempo y recursos computacionales en las simulaciones Monte

Carlo que suelen ser necesarias para estimarlas.

5.1. Metodologia y nuevos estadisticos

La simetria de estructuras como filamentos, halos, ciimulos o vacios, tanto en
su geometria como en su dindamica, permite considerar una direccién privilegiada
para analizar la orientacién de las galaxias. En el caso de sistemas con simetria
esférica, ésta es la direccion radial. El objetivo aqui es desarrollar un formalismo
estadistico para medir de forma robusta la distribucion de la orientacién de las
galaxias y detectar posibles excesos con respecto a una distribuciéon completamen-
te aleatoria. Dado el problema de las orientaciones vectoriales con respecto a un
punto central queremos definir un parametro estadistico y obtener su distribucion

para conocer la significacion de una prueba de hipétesis.
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Relacion de componentes vectoriales

Dada una direccién radial £ de norma unitaria (ver Fig. 5.1), las componentes

perpendiculares y paralelas del vector S pueden calcularse como

S”:S-ﬁ, y SLZS—S”, (5.1)

donde S| es la componente perpendicular a la direccién radial £, S| es la com-
ponente paralela a la direccion radial y § = S, + S).
El dngulo 6 que forman la direcciéon radial y la direccién del vector S se

relaciona con las componentes:

S, =S| sen(d); S = |S| cos(). (5.2)

La distribucion de este angulo puede utilizarse para analizar las alineacio-
nes, y dada su relacion con los componentes, ésta también puede utilizarse para

determinar las orientaciones. Para ello definimos:

S1  Ssen(0)

5= S_” ~ Scos(f)

= tan(6). (5.3)

El parametro B es también una medida de la orientacion del vector S. Notese

que los rangos de estos dos parametros son los siguientes:

0<6<m, —00 < B < o0.

Usando la simetria del problema podemos definir parametros considerando el

angulo agudo entre las direcciones 2 y S , v la norma de la componente S|,

S
B=|B|= ﬁ con  A=min(f, 7 —0), (5.4)
para los cuales:
0SA<T  0<f<oo

Los vectores con > 1 tienen preferencia de orientacién en la direccion per-

s
PR

preferentemente en la direccién radial (£ en la Fig. 5.1), con 0 < A < 7.

pendicular, es decir 7 < A < 7, mientras que vectores con § < 1 se orientan

Para cuantificar la direccién de S se podrian considerar las siguientes es-

tadisticas:
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= el angulo 6
= el dngulo agudo A
= el cociente entre los componentes perpendiculares y paralelos, B (con )

= el cociente entre los componentes perpendiculares y paralelos, 5 (con \)

En las siguientes subsecciones exploraremos el uso de los angulos o los co-
cientes. Es de suma importancia establecer las distribuciones de estos parametros
para el caso en el que no hay ninguna senal de alineacién. De este modo, deter-
minamos la amplitud de las fluctuaciones estadisticas y establecemos una medida
de la senal en una muestra de datos calculando su significacion estadistica. Para

ello, definimos la hipo6tesis nula

Hy : la distribucién de los vectores es aleatoria con simetria esférica

es decir, no hay ninguna senal de alineacién. Esta hipdtesis también puede utili-
zarse para generar muestras de control con procedimientos de Monte Carlo si es
necesario.

Notese que las regiones de 8 mayores o menores que 1 son diferentes, por lo que
se espera que para una distribucion aleatoria haya mas vectores “perpendiculares”

que vectores “paralelos” (véase la Fig. 5.2, panel superior).

5.1.1. Cociente de los componentes vectoriales, [

En esta seccién derivamos la distribucion del estadistico de prueba (3, definido
como la relacién entre las componentes de los vectores perpendicular y paralelo
(Ec. 5.4).

La distribucion de S puede deducirse del teorema del cambio de variables
aleatorias, que, en su forma general, puede enunciarse asi (Gillespie, 1983):

Sea { X;} , una variable aleatoria (V.A.) con fx (x) conocida, yseaY = ¢(x)
una V.A. donde ¢ = (1,2, ..., ¢m), siendo ¢ : R® — R funciones reales. La

funcién de probabilidad conjunta fy (y) viene dada por:

= [ " fxw) [0 - i), (5.5)

o0 i=1

91



donde ¢ es la funcién Delta de Dirac. Para el caso particular de una variable
unidimensional, X : Q >Ry Y :Q = R, con Y = ¢p(X),

foly) = / e fx(@)5 (g — ola)). (5.6)

—0o0

Entonces, podemos utilizar este teorema para encontrar la distribucion de 8

partiendo de Fx(z) = U(0,1) con la transformacién:
[ = tan(arc cos(z)), (5.7)
o bien a partir de f)(A) = sen(A) con la transformacién:
f=tan(A), 0<A<m/2. (5.8)

Usando esta ultima, tenemos:

f5(8) = / TN £2 (V5 (8 — tan(\)))

—00

/2
= /O d)\ sen(A\)d (8 — tan()))). (5.9)

Para resolver esta integral, hacemos el cambio de variables:

z =tan(\) = A\ = arctan(z), d\= 1 fll—ZZQ'
Por lo tanto,
fal) = [ e RGN 5 B s

Esta expresion se puede simplificar utilizando las propiedades de las funciones

trigonométricas. En efecto, si § = tan(z) para un nimero z, entonces:

_ 1 _ cos(2)? _sen(z)* + cos(z)?
FE+1= tan(z)?2 = sen(z)? 1= sen(z)?
1
- sen(z)?
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1 e 1452 1452
:>sen(z)_ A+ 1= B g
B

JiiP

= sen(arctan(f)) =

— sen(z) =

s
Vi+5?

Reemplazando en la Ec. 5.10 tenemos,

sen(arctan(/))
1+ 2
6} 1
Vi 1P

= B(1+ %) (5.11)

fB(ﬁ) =

La funcién de probabilidad es por lo tanto:

B
Fol) = [ o

b
-i/bu+§)W%b
" B

1
V1+b? o
ot (5.12)
1+ 32

La Fig. 5.2, panel superior, muestra la distribucion tedrica de 3, con el mues-

treo Monte Carlo de la variable aleatoria mostrada con el histograma.

Conociendo la distribucion fp se pueden realizar andlisis de las orientaciones
de los vectores con respecto a una direccion determinada. En general, no es til
medir un unico valor de la V.A. 3, dado que esta sujeto a fluctuaciones aleatorias.
Por tanto, calculamos los valores del estimador § en una muestra de observaciones.
Es decir, analizamos una muestra aleatoria (M.A.) de valores para determinar si

difiere de los resultados esperados para una distribucion aleatoria (una M.A. bajo
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la hipdtesis nula) de vectores. Para formalizar estos andlisis necesitamos establecer
algunas propiedades basicas de la distribucién fg.

El primer momento de la distribucién, si existe, es:

mm:/ﬁh@ﬁ

0

- /1th(t)dt + /Oo tfp(t)dt, (5.13)

donde

o0 o) t

Teniendo en cuenta que para un ntimero real > 1 tenemos 2" > x,y x > +/z,

or tanto z3/? = x\/z < x. Entonces, para > 1, 1 + 3% > 2 > 1 y sabiendo que
p

1 1
>
(T+232~ 1+82)

luego podemos acotar la integral:

o0 t [e’e) t2
t—dt —dt
/1 (14 t2)3/2 >/1 (1+12)
© ¢t
> —dt
/1 (1+1¢2)

1
> lim §ln(1—|—t2)

M—o0

M
= OQ.
1

Vemos, entonces, que el valor de expectacién E[B] es indefinido. En efecto, ningin

momento de esta distribucion esta definido. De hecho, teniendo en cuenta que:

EWﬂ:/mﬂm@ﬁ
0

:/ tnfB(t)dt—f—/ootnfB(t)dt; (5.14)
y que:

g B
1+52>1+[32

B>1 = 1+p'>1 =
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para n > 1. Luego,

/Oo " f(t)dt > /oo tfp(t)dt > co.
1 1

La distribucién fg(f) es una distribucién patoldgica donde los momentos estan
indefinidos. Esta limitacion impide utilizar procedimientos de Monte Carlo para
estimar la distribucién de B porque no es posible asegurar que los valores me-
dios de [ sigan una distribucién estable. Para trabajar con esta distribucion,
podriamos idear una distribucion truncada entre valores arbitrarios Ly y Ly, con
la condicién de que L; ~ 0 y Lo sea mucho mayor que la region de interés del

parametro (3, que es la regién alrededor de § = 1.
Por ejemplo, si elegimos
Ly =103 L, =10°

resulta que, definiendo el factor de correccion k :

sz (t)dt 1 1 1 1
KR = = — —_ —
L VIt 1+ LZ VI+106 It100

podemos definir una funcién de distribucion aproximada para B, definida como:

+ f5(B) B € [Ly, Ly]

0 c.C.,

En efecto, la media de esta funcién esta definida y su expresion es la siguiente:

BB = 1 L L2asinh(Ly)  L3asinh(Ls)
k| /I2F1 L3+1 L2+1
Ly asinh(Lg)  asinh(Ly)

_|_
VIi+1 Li+1 L?+1

Si tomamos Ly = 1/Ls, tenemos:
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ElB) 1y 1/L, Ly%asinh(1/Ly)  L2asinh(Ls)
K/Ly?+1 L7 +1 L3+1

Lo asinh(Ly)  asinh(1/Ls)

+
VIE+1 Li+1 Ly24+1

Sin embargo, el resultado depende en gran medida del valor de Ly y, en menor

medida, del valor de L;. Sea

Lo
A(1) Lo, L) = / L ()t
1/Ls
es sencillo ver que A(1/Lsy, L) depende de Lo, donde tomamos diferentes valores
para Loy Ly = 1/Ls.

Con esto demostramos que no es posible obtener una distribucién para J.
Ademas, no sélo no es posible resolverla analiticamente, sino que tampoco es
posible hacer una estimacion bootstrap formal del error. Sin embargo, como mos-
tramos en la siguiente seccion, B puede utilizarse para definir un nuevo parametro

con mejores propiedades estadisticas.

5.1.2. Cociente entre vectores perpendiculares y parale-

los, n

Para encontrar un estimador robusto consideramos la fracciéon de valores de
B que son mayores que algin valor critico. Dado que cuando no hay preferencia
en la orientacién, las componentes perpendicular y paralela son iguales, podemos
plantear que dicho valor critico sea g = 1. Por tanto, definimos un parametro que
representa la fracciéon en exceso de vectores alineados en una dada direccion, por

ejemplo:
. _N@pB>1)
T NE<y

donde N es el nimero de observaciones de una muestra que cumple las condi-

(5.15)

ciones indicadas entre paréntesis. Bajo Hy, en base a la funcion de densidad de

probabilidad, se espera que
P(p>1)
)

™= o] (516
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Figura 5.2: (superior:) Distribucién de 5 obtenida a partir de la derivacién teérica
(linea sélida) y de las simulaciones de Monte Carlo (histograma), y definicién de
n (fraccién de realizaciones con > 1). (abajo:) Histograma de las variables 7
ordenadas con el método de Montecarlo (a partir de muestras de ) y con la
aproximacién de la distribucién teérica. El valor tedrico medio (1/(v/2 — 1)) se
muestra en la linea discontinua y el histograma corresponde a una realizacién de
Monte Carlo de los valores de 7.
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Para calcular el valor de 7, tenemos en cuenta que utilizando la funcién de
probabilidad, F (ver Ec. 5.12):

PB>1)=1—Fp(1)=1— (1—

)

p=1

P(f<1)=Fp(l)=1-

1.e.:
CP@B>1) [ fsdt  m 1
TPE<) T [Tred 1- L Va-1
>~ 2.4142. (5.17)

Proponemos que 7 sea un estimador insesgado de 1, es decir tenemos que

comprobar si F(7) = 7. Sea una muestra aleatoria de N valores de (3, definimos:
n=N(p>1)

Dado que la probabilidad de obtener un valor de 5 > 1 es P(8 > 1) = 1/4/(2),

la variable n tiene una distribucion Binomial,

fu(n) = Bin(p, N) = (‘: ) (1= )N

con p = 1/v/2 ~ 0.707. Por lo tanto,

n
N —n’

’r]:

y la distribucion de 7 entonces se puede obtener a partir de la distribucién de n,

teniendo en cuenta que:

donde k£ = ”TNl
n

Es equivalente entonces, aunque mucho mas eficiente, generar con este método

variables aleatorias de la distribucion de 1 que con el método de Monte Carlo. La
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comparacion entre las dos muestras aleatorias puede verse en el panel inferior de
la Fig. 5.2.

Entonces, teniendo en cuenta que el valor de expectacién de la variable n ~ Bin(M, p)
es Mp, tenemos que calcular el valor de expectacion del cociente. Este proble-
ma no suele estar bien definido, pero se puede resolver de forma aproximada. A
continuacion verificamos que 7y es efectivamente el valor de expectacion de 7 y

derivamos una expresion analitica para su varianza.

Valor de expectacion y varianza de 7

Sean X, Y V.A. definidas como X =n,Y = N —n. Si ¢ =1 — p, los valores

de expectaciéon de estas variables son:
px = Np; py =N —Np=N — ux

y las varianzas:
0% =0y = NP(1 —p) = Npg

cong=1-—p.

Queremos calcular el valor de expectacién de la relacién @ = X/Y. De la
definiciéon del valor de expectacién se desprende que no es posible derivar una
expresién simple para @) (Duris et al., 2018, Koopman, 1984, R.M. y Bonett,
2008). Otra razén que impide resolver analiticamente la distribucién de @ es que
el denominador puede ser cero. Una forma de resolver este problema es reescribir
la funcién de forma que se evite tener una singularidad. Es posible realizar dicha
aproximaciéon a partir del desarrollo de la serie de Taylor de Q(X,Y) = X/Y
alrededor de (X,Y) = (ux, py), es decir, Q = Q + R:

QX)Y) =Q(ux,puy) + 3%Q(ux, py ) (X — pix)
+3%Q(MX7 py)(Y — py) + R,

donde R es el error de orden 2 dado por el teorema de Taylor. Entonces, podemos
estimar el valor de expectacién de Q, E[Q] ~ E[Q], donde
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average of M=10 samples
average of M=100 samples
— theoretical aproximation

100

standard deviation, oy(n)

10—1 p

102 103 104
sample size, N

Figura 5.3: Variacién de las estimaciones de Monte Carlo de la varianza de M
muestras de valores de 7, calculadas a partir de N muestras de valores de § (N,
en el eje X, simulado), para M=10 (puntos grandes) y M=100 (puntos pequenos).
Se demuestra que la varianza tedrica es una estimacién adecuada para muestras
de tamano M>100.
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ElQ] =E|Q(ux, py) + 8_Q(NX7NY>(X — px) + 8_62(#)(, py ) (Y — MY)}

0X oY
=Q(px, py) + g—i(ﬂx, uy)E[(X - ux)} + g—g(umuy)E[(Y - uy)}
:Q(MX;MY)-

Entonces, en una aproximacion de primer orden y considerando @) =1, X = n,
Y=N-—-n

R Np
Y 1
N-Np 1-p 1-5 P@B<1) 7
por lo que
E(n) =~ mno

El momento de segundo orden de 7, se obtiene calculando la varianza de la

aproximacién de primer orden de Q(X,Y):
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Var(Q) = Var [Q(,UX; py) + g—g(ﬂx,uy)(X — px) + g—g(,ux,,uy)(Y - /Ly)]

B 2 9 ’
— (a_i(ux,uy)) ox + (8—§(ux,uy)> oY+

0 0
n (2a—§<ux,ma—§<ux,m) Cov[X, Y]

= [(2_)%(’“’ MY))2 + (g—g(ux, w))Z

0 0
+ (Qa—jq((#XMY)a—g(MXMY)) Cov[ X, Y].

2
ox+

Para evaluar las derivadas, tenemos que:

8(u 1y) a(X/Y(u fiy) !
v WX, by ) = XoHY) = 37
X 0X Y (v =(uxir)
—_— e — 1 f—
Hy N(l—p)
1
- (5.18)
y
o 09, aX/Y(u py) = -
< x, by ) = —(—(x, by ) = —5
oy Y Y2 X )=(uxry)
_ _Hx _ Np
py o N(1-p)?
p
- (5.19)

La covarianza entre X e Y, estd dada por:
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Luego, usando las expresiones 5.18, 5.19 y 5.21

- 1) + (%)
(e
V@]

Evaluando en p =1/ \/5, tenemos que

Var(n

p  1NV2
q——l_l/ﬂ—\/ﬁ+1.

Luego tenemos, finalmente,

28.14214

Var(n) ~ N

1
Npg+ 2—

Ng Ng?

D
——Npg

(5.20)

(5.21)

(5.22)

(5.23)

Se puede observar en la Fig. 5.3 que la varianza tedrica de la expresion 5.23 y

los valores de la varianza calculados a partir de 10 o 100 muestras de valores de

1, obtenidas en muestras simuladas equivalentes de 3 con el método de la distri-

bucion binomial. Utilizar el valor tedrico es equivalente a utilizar las simulaciones

de Montecarlo cuando N2100, con la ventaja de no necesitar comparativamente

ningtn tiempo de calculo.
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5.1.3. Una prueba para los coeficientes OLS de la distri-

bucion del coseno

El segundo método que presentamos se basa en analizar la distribucion de
cos (A) para determinar si es distinguible de la distribucién esperada para una
muestra de orientaciones aleatorias de vectores S. Como se ha comentado, dicha
distribucién es uniforme bajo Hy. Trabajando con muestras de tamano limitado,
las fluctuaciones estadisticas pueden generar diferencias entre los dos conjuntos
de datos, incluso cuando surjan de la misma distribucion. Por lo tanto, queremos
comparar las dos distribuciones y establecer si su diferencia es suficiente para
descartar Hj.

La comparacion entre dos distribuciones observadas se realiza de forma més
robusta a partir de la distribucién acumulativa empirica. Si se tiene una muestra
aleatoria de una variable X, {z;} ,, donde los valores estédn ordenados, la funcién
de distribucién acumulativa empirica (ECDF, por su nombre en inglés empirical

cumulative distribution function) es:

{X/X <z}
="

Esta funcién se utiliza en la prueba de Kolmogorov-Smirnov (Marsaglia et al.,

(5.24)

2003), donde el estadistico D se define como la maxima diferencia entre las dos
distribuciones acumulativas. Siguiendo esta idea, para describir la diferencia entre

una distribucién observada y una distribucién de control Fi.(x), consideramos:

A(z) = F[X](z) — F.(x). (5.25)
En el caso de la distribucion del parametro A, sabemos que bajo Hj tiene que
ser uniforme entre 0 y 7/2, lo que da como resultado F.(x) = 2z/m. Entonces,

2z

A(z) = Fe[X](z) (5.26)

™

Esta funcion, por definicién, comienza y termina en cero, es decir,
A(x) =0paraz =0; x = /2.

Para representar la funciéon A(x) se puede utilizar una base de funciones orto-

gonales. Si f(z) es una funcién continua en el intervalo [0, 7/2], entonces se puede
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Figura 5.4: Primeros elementos pares e impares de la base de funciones ¢(x).

escribir como

A(z) = axi(), (5.27)

donde
or(x) = sen (2kzx).

Los primeros elementos de esta base se pueden ver en la Fig. 5.4.

Para definir la ortogonalidad de la base usamos el producto interno definido

CO1mo:

(fig) = /Lf(t)g(t)dt.

En este caso L = [0,7/2], y
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que se puede resolver teniendo en cuenta las relaciones

cos(a + b) = cos(a) cos(b) — sen(a) sen(b)

= sen(a)sen(b) = % [cos(a — b) — cos(a +b)].

Luego,

w/2
sen(2mx) sen(2nx)dx

<¢ma ¢n> =

S—

w/2
/ cos(2max — 2nz) — cos(2mx + 2nx)dx
0

N = N =

/:/2 cos(2x(m —n))dzx — % /Oﬁ/2 cos(2z(m + n))dz.

Teniendo en cuenta que m — n es par si y solo si m + n es par, resulta que
para m —n # 0:

<¢m7 ¢n> =0,

mientras que

1 /2 1 /2 T
(Pns Pn) = —/ cos(0)dx — —/ cos(4xn)dx = —.
2 0 2 0 4

Por lo tanto, definiendo

¢k(x) = <¢TL7 ¢n> sen (2]4]1’),

tenemos un sistema ortonormal. Y podemos finalmente escribir:

op(x) = 4 sen (2kx). (5.28)

™

No obstante, en el caso de los conjuntos de datos, no existe una funciéon con-
tinua, sino un muestreo discreto. El andlisis de Fourier permite una expansiéon
en términos de una suma finita de senos en el caso de un conjunto de puntos
igualmente distanciados. Si los puntos no estan igualmente distanciados debemos
recurrir a estrategias alternativas. Se puede hacer una discretizacién, pero esto

implica no hacer un uso 6ptimo de la informacién disponible. Otra opcién es
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ajustar un modelo a los puntos observados. Por ejemplo, podriamos tomar como

modelo:

O(z) = axdi(x), (5.29)

k=0

que es un modelo lineal en los pardmetros que queremos calcular: los coeficientes
Qg

Aunque este método es suficiente para representar una distribucion, no es 1util
como estadistica para caracterizar los parametros de la distribucion. Sin embargo,
es posible aprovechar las condiciones de simetria para caracterizar la distribucion.

Por ejemplo, si asumimos simetria, es decir, si tomamos como observables solo
los cosenos de los angulos agudos entre la poblacion de vectores y la direccion
preferencial, esperamos que los parametros pares sean cero. La Ec. 5.29 estd
modelando la diferencia entre una distribucion acumulativa de la distribucion
del coseno calculada a partir de los datos y una funcién de control, por lo que
se espera que al estudiar los efectos de los alineamientos preferenciales en una
poblacién de vectores esta funciéon tome valores mayoritariamente positivos o
negativos, indicando un alineamiento neto perpendicular o paralelo a la direccion
preferida, respectivamente. Por lo tanto, en el caso de la simetria en la que nos
interesa el angulo agudo A, se observa en el panel derecho de la Fig. 5.4 que el
primer término, representado en una curva azul, serd el término dominante en la
Ec. 5.29 y es proporcional al pardmetro a;; el drea bajo la curva, ya sea positiva
0 negativa, representard un alineamiento neto en la direcciéon perpendicular o
paralela, respectivamente.

Los coeficientes ay pueden obtenerse por minimos cuadrados ordinarios a par-
tir de los datos. Dada la Ec. 5.29 y los residuos de la ECDF de los datos y; = i/n—i

de tamano n, pretendemos minimizar:

2= zn: (2 - i@(x))2 = |Aq; — B|, (5.30)

=1 \%i i

donde A y B estan en notacion matricial y z son los datos que queremos ajustar,
es decir, los cosenos calculados de la muestra. Asi que minimizando esta expresion

se deduce que Aqy es igual a B (Hastie et al., 2001, Capitulo 3), por lo que:

(ATB),

(ATA), (5.31)

Qp =
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La base de las funciones es el conjunto de todas las funciones armonicas

or(x) = sen(kmx), que truncamos en k=4, y suponiendo o; = 1, tenemos:

(ATA), = Z P2 (7). (5.32)

Por otro lado, tenemos (A'B), = >_" | ¢r(z:)y;, por lo que, tras sustituir

tenemos:

_ i Gy

=S ) (5:33)

Qg

En nuestro caso de estudio tenemos = = cos (\), y suponiendo datos ordena-
dos: y; = i/n—i, finalmente llegamos a una expresién analitica para los coeficientes
obtenidos por el ajuste de minimos cuadrados ordinarios (OLS, por sus siglas en

inglés):

(5.34)

ap —

Yoy senlkmcos(\;)] (n—1
Yoy sen?[km cos(\;)] n )
Esta es una expresién que relaciona directamente los parametros con los datos.
Como se indicé anteriormente, el coeficiente a; (Ec. 5.35) da la aproximacion de

primer orden para la funcién residual (Ec. 5.29):

a); =

S0 i senfmcos(\)] (n - 1) | (5:35)

S sen?[w cos(\;)] n

Si los datos consisten en una poblaciéon vectorial con una alineacién neta
perpendicular a la direccién preferida, Ec. 5.29 se parecerd a la curva azul del
panel derecho de la Fig. 5.4 con el coeficiente a; tomando valores positivos. Esto
se debe a que los datos presentan un exceso en los valores inferiores de los cosenos
y, como consecuencia, la ECDF toma valores mayores que la funcién de control
de manera que los residuos son positivos. Por otro lado, si los datos presentan un

alineamiento neto en la direccion paralela, a; tomara valores negativos.
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5.2. Aplicacién a datos sintéticos, comparacion

con métodos tradicionales, y el parametro

S

Para comprobar la eficacia de los métodos presentados anteriormente con res-
pecto a los métodos habituales, como el coseno medio, los aplicamos a 3 conjuntos
de datos sintéticos. Estos datos se generan mediante el sorteo de puntos aleato-
rios en la superficie de un elipsoide tridimensional con ejes a, b y ¢, con varias
excentricidades definidas de la manera habitual: € = 1 — ¢?/a?, donde ¢ < a
y a = b. Cabe destacar que al variar el eje ¢, estamos definiendo esta direccién
vertical correspondiente al eje z en un sistema cartesiano como la direccion privi-
legiada de la simetria esférica. Elegimos establecer tres excentricidades diferentes
para probar los métodos: e? = 0.6, 0.4 y 0, pasando de alargada a isotrépica,
respectivamente. De este modo, simulamos una poblacién de vectores sin orien-
tacion preferente para el caso isotropico, hasta una con una fuerte tendencia a la
alineacion para la mayor excentricidad.

En primer lugar, estudiamos la estabilidad de los estimadores con varios ta-
manos de muestra. La Fig. 5.5 muestra la media y la desviacién estandar cal-
culadas para 50 realizaciones aleatorias de muestras de tamano N,,,. Para una
muestra de tamano N 2 100 la estimacion de los pardmetros a; y n es fiable,
y para tamafos de muestra de mas de ~ 10* el error relativo es lo suficiente-
mente pequeno como para distinguir pequenas variaciones en las excentricidades.
Esto es prometedor en el sentido de que, para los estudios actuales y futuros en
gran escala con grandes muestras, incluso un pequeno efecto de alineacion seria
detectable con estos métodos.

En la Fig. 5.6 probamos la significacion estadistica del parametro n cuando se
compara con la media de los cosenos, (cos(A)). Como se ha explicado anterior-
mente, generamos puntos aleatorios a lo largo de la superficie de tres elipsoides
con valores de excentricidad de 0.6, 0.4 y 0. Estas poblaciones producen los tres
histogramas de cosenos mostrados en el panel a), que es la forma habitual de
estudiar y visualizar las alineaciones, donde incluimos los valores medios junto
con la desviacion estandar de la distribucion. Notamos que la desviacion estandar
de la distribucién del coseno es del orden de su media.

El panel ¢) muestra el logaritmo del pardmetro 3 definido como el cociente

de las componentes perpendicular y paralela del vector, siendo la direccién para-
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Figura 5.5: Estabilidad de los métodos con respecto al tamano de la muestra.
Aplicamos los métodos a 50 realizaciones aleatorias de datos sintéticos con ali-
neaciones correspondientes a tres valores de excentricidades crecientes: 0, 0.4 y
0.6. La media y las desviaciones estandar, representadas por las lineas solidas y
las regiones sombreadas respectivamente, se calcularon con estos 50 resultados
independientes. Encontramos que la media de los parametros n y a; es estable
incluso con un tamano de muestra de unos pocos cientos. Se consigue un error
relativo del 10 % con un tamaiio de muestra de ~ 10® para el parametro 7. El
mismo tamano de muestra para el mismo error relativo se consigue al aplicar el
método de coeficiente OLS a los datos con la excentricidad mas grande.
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Figura 5.6: Representacion del método a partir de una distribucién de alineaciones

de una poblacién de vectores que llega al parametro n de la “fraccion de vectores”,
junto con su significado comparado con la media de los cosenos.
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lela la de la direccién privilegiada en la simetria esférica. El valor medio de /3 es
similar para todas las poblaciones, por lo que no es un parametro ideal para estu-
diar. Sin embargo, el nimero acumulado de vectores que tienen una componente
perpendicular mayor, es decir, el parametro 7, es notablemente distinto para las
diferentes muestras.

Para tener en cuenta la varianza de la muestra, realizamos un muestreo boots-
trap de nuestro observable S con el fin de obtener una distribucion de n a partir
de la cual podemos definir una media y una desviacién estandar. Estas distribu-
ciones bootstrap para cada excentricidad se muestran en el panel d). Incluimos
el valor medio y la desviacion estandar de las distribuciones, asi como la del ca-
so isotropico en color gris, que se ha calculado tedricamente con las expresiéones
detalladas en la Sec. 5.1.2.

Se observa que las distribuciones 1 tienen mayor desviacion estandar para
valores medios mayores. Esto es una consecuencia de la definicion de 3, donde
los valores para el caso S < S| estdn limitados entre 0 y 1, mientras que para el
caso S| > S| no tienen un limite superior tedrico. Si se definiera § a la inversa,
se produciria el mismo comportamiento divergente para alineaciones paralelas.
Esta es una caracteristica del parametro a tener en cuenta. Sin embargo, aunque
el limite superior es infinito en teoria, no lo es en la practica. Por un lado, habria
que encontrar vectores de norma infinita para que esto suponga un inconveniente.
Por otra parte, es poco probable encontrar la alineacion correspondiente a una
excentricidad de 0.6 en observables como las orientaciones galacticas, y mucho
menos en valores de excentricidad mas altos. En otras palabras, estamos probando
estos parametros en los limites extremos de situaciones practicas.

Para evaluar finalmente la eficacia y significacion del parametro 7, repetimos
el procedimiento anterior generando puntos aleatorios a lo largo de la superficie de
los diferentes elipsoides con 50 semillas aleatorias, obteniendo asi 50 valores de 7
y cosenos medios. Ademads, para estudiar la significacion estadistica con respecto
a los comportamientos aleatorios, definimos la variable { como

o X_X'ran

Cx = (5.36)

00X ran

donde X es la variable aleatoria que queremos probar, en este caso: 7'y (cos(\)).
Dada su definicion, la variable (x contiene informacién, no sélo sobre cuanto
se desvia la variable X del comportamiento isotrépico, sino también sobre la

importancia estadistica de esta desviacién. Los valores isotropicos para la media y

112



la desviacion estandar de n se han derivado tedricamente en la Sec. 5.1.2. La media
y la desviacién estandar de los cosenos en el caso isotropico pueden calcularse
como las de una distribucién uniforme. La funcién de distribucién de probabilidad

de una distribucién uniforme es:

ﬁ fora<z<b
flz) = (5.37)
0 c.c.
donde, en el caso de los cosenos, a=0 y b=1. Asi que la media y la desviacion

estandar serian:

E(coSpan) = 0.5, (5.38)

1
cos, ran — — =~ 0.289. .
Gece, = 0.289 (5.39)

El panel e) muestra el cdlculo de ¢, y (eos. Observamos que la significacién
estadistica de las desviaciones del comportamiento isotrépico medidas con 7 es
mucho mayor que con los cosenos. Para una excentricidad de e? = 0.6 tenemos
una significacién de alrededor de 12.5 para n y 0.3 para los cosenos.

En la Fig. 5.7 realizamos un anélisis equivalente para el método de los coefi-
cientes OLS utilizando los mismos datos sintéticos, como puede verse comparando
las distribuciones del coseno en los paneles a) de ambas Figs. 5.7 y 5.6. Para este
método calculamos primero la ECDF de los cosenos (panel ¢) de los datos co-
rrespondientes a los tres casos de anisotropia variable. Los residuos se calculan
restando a la ECDF de los datos la correspondiente a una distribucion isotrépica
que es la recta de ECDF(cos(\)) = cos(A). Generamos los datos y realizamos este
calculo 50 veces con diferentes semillas aleatorias, como se muestra en el panel
d). Ajustamos cada una de estas curvas y representamos la media del ajuste con
lineas sélidas y su correspondiente 30 con las bandas sombreadas en el panel f).

La regresion lineal para cada curva produce un conjunto de coeficientes ay,
donde el que determina la forma bésica del ajuste es a; (véase la seccién 5.1.3).
Realizamos un remuestreo bootstrap de los datos para estimar la media y la des-
viacién estandar de este coeficiente. El panel e) muestra la distribucién bootstrap
del coeficiente a; correspondiente a las distribuciones del coseno mostradas en los
mismos colores, donde las lineas verticales punteadas corresponden a la media.

Ademas, en este panel indicamos en texto los valores medios junto con la des-
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Figura 5.7: Representacion del método partiendo de una distribucion de alinea-

mientos de una poblaciéon de vectores y derivando el coeficiente OLS a;, junto
con su significacién en comparacion con la media de los cosenos.
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viacién estandar de la distribucion. Se observa facilmente que la media de este
coeficiente se determina de forma mas robusta que la media de los cosenos.

Por 1ltimo, para cada una de las realizaciones aleatorias trazamos los parame-
tros normalizados (a, ¥ C(eos), donde encontramos que el coeficiente OLS detecta

la alineacién con mayor significacion estadistica.

5.3. Discusion y comentarios

En este trabajo presentamos dos métodos para detectar y cuantificar las
senales de alineacién y comprobar su robustez estadistica. El primer método uti-
liza un parametro denotado por la letra 7, definido como la fraccién relativa de
componentes vectoriales en el plano perpendicular a una direccion de referencia.
Hemos derivado el primer y segundo momento de la distribucién de este estima-
dor, y asi podemos evaluar de forma fiable su significacion estadistica. El segundo
método se basa en un ajuste sobre los residuos de la ECDF de los datos con res-
pecto a la esperada para una distribucién uniforme. El ajuste utiliza un pequeno
conjunto de funciones arménicas ortogonales y no se basa en ningtin esquema de
discretizacion. La amplitud del ajuste, i.e., la amplitud de la senal de alineacion,
puede ser descrita por el primer parametro OLS impar, a;.

Para el primer método, derivamos la distribucion del estadistico de prueba £,
definido como el cociente entre los componentes de los vectores perpendicular y
paralelo (Ec. 5.4). Encontramos que la distribucién de probabilidad fz(f) es una
distribucién patolégica donde los momentos son indefinidos, y como tal, no es
un estadistico robusto. Sin embargo, utilizando este estadistico consideramos la
fraccion de sus valores que es mayor que uno, dado que cuando las componentes
perpendicular y paralela son iguales no hay preferencia en ninguna de las dos
direcciones y entonces § = 1 puede tomarse como valor critico. Por lo tanto,
definimos este cociente como el parametro n en la Ec. 5.15. Encontramos que,
para 3 definida como en la Ec. 5.4, el pardmetro 7 tiene un valor de expectacion
y una varianza dadas por 7y ~ 2.4142 y Var(n) ~ 28.1421/N, respectivamente.
El comportamiento gaussiano de este parametro permite que los dos primeros
momentos sean suficientes para describir su distribuciéon. La ventaja de conocer
la distribucion teodrica de los parametros es la capacidad de determinar con pre-
cisién la importancia estadistica de cualquier senal detectada sin invertir tiempo

y recursos computacionales en simulaciones de Monte Carlo.
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El segundo método de andlisis de alineacién que presentamos arroja los co-
eficientes OLS de un ajuste de los residuos de la ECDF de los cosenos de los
datos con respecto a una muestra aleatoria. El primer coeficiente impar, a;, de
la expansién armoénica de la funcion residual es suficiente para caracterizar la
amplitud de la senal de alineacion, siendo cero cuando la muestra es consistente
con orientaciones isotrépicas. Los valores positivos de a; indican una alineacion
perpendicular, mientras que los valores negativos indican una alineacién paralela

con respecto a la direccion privilegiada.

Hemos comparado estos métodos con la media de la distribucion del coseno y
utilizando simulaciones de Monte Carlo. Esta comparacion se ha realizado gene-
rando puntos aleatorios en la superficie de elipsoides con distintas excentricidades,
simulando asi una poblacién de vectores con tres niveles diferentes de alineacion
(desde la no alineacién, a la intermedia, a la muy alineada), y probando qué tan
fidedigna es la recuperacion de la senal de alineacién tanto con los pardmetros

nuevos como con los tradicionales.

Encontramos que los estadisticos propuestos permiten la deteccion de senales
de alineacién con una mayor significacion. Para una desviacién de aproximada-
mente 0,250 de una distribucién isotrépica de cosenos, obtenemos una significa-
cién de 10— y 120 para el coeficiente OLS a; y el parametro n respectivamen-
te. En el capitulo siguiente comentamos los resultados de Davila-Kurban et al.
(2022) donde aplicamos el primer método presentado en este capitulo, es decir,
el parametro de fraccién de vectores alineados, 7, a los datos de una simulacién

cosmologica.

Por tdltimo, hemos evaluado los efectos de las incertidumbres en la medicién
de las componentes vectoriales paralelas y perpendiculares. Para ello, modelamos
los errores de observacién introduciendo ruido gaussiano en las componentes. La
desviacion estandar se eligié como el 10 % de la norma vectorial media. Existe
una relacion lineal entre los parametros “reales”, n y aq, obtenidos con los da-
tos sintéticos brutos, y los parametros “observados”que tienen en cuenta el error
de observacion simulado. Realizamos 100 realizaciones de los calculos con y sin
errores simulados de observacién. La ordenada al origen b correspondiente a la
maxima divergencia de los valores reales puede expresarse, para un tamano de
muestra N de 1000 y 5000 respectivamente, como Ab, = 0.7 y 0.3 para el primer
método, y Ab,, = 0.03 y 0.01 para el segundo método. Como referencia, el ran-

go de valores de los dos parametros para las tres excentricidades probadas son:
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20<n<55y-0,05 <a; < 0,16 para N=1000; y 2,2 <n < 5,0y -0,02 < a1 <
0,15 para N=5000. Esto puede utilizarse para estimar aproximadamente el ta-
mano de las muestras necesarias para lograr la deteccion de una pequena senal
en los datos. Con estas herramientas, los préximos relevamientos y simulaciones
de gran tamano pueden proporcionar nuevos conocimientos al detectar pequenas
senales de los alineamientos que no se detectan en los relevamientos actuales con

un numero menor de galaxias.
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Capitulo 6

Alineaciones de galaxias en voids

En este capitulo, basado en el trabajo Déavila-Kurban et al. (2022), estudiamos
la alineacion de los espines galacticos en las cascaras de los vacios con respecto
a la direccién radial utilizando un identificador de vacios bien establecido (Ruiz
et al. 2015) y analizamos la dependencia de la amplitud de la senal con la masa
de la galaxia, la norma de espin, la velocidad y la densidad local de las mismas.
Al incluir las velocidades en nuestro analisis de alineacion de espin, estudiamos
un aspecto dindmico que no ha sido muy explorado antes. Por iltimo, empleamos
un método novedoso que utiliza parametros estadisticos estables y robustos para
rechazar o aceptar la hipdtesis nula de no alineacién (Davila-Kurbén et al., 2022).
Es de esperar que este nuevo enfoque proporcione una perspectiva ttil sobre el

estudio de las orientaciones de las galaxias.

La simetria esférica de los vacios, tanto en su geometria como en su dinamica,
permite definir una direccion especifica para analizar las orientaciones galacticas:
la direccién radial. Dado el problema de las orientaciones vectoriales en torno a
un punto central definimos los parametros 5, n y ( que nos permitiran estudiar la
orientacion de las galaxias y detectar posibles desvios respecto a una distribucion
aleatoria. Estos parametros se introdujeron y analizaron formalmente en el Cap. 5.
La Fig. 6.1 muestra un resumen esquematico de las definiciones de los parametros,
como se relacionan entre si y, en definitiva, cémo partimos de la medicion de un
angulo hasta la representacion visual de la senal de alineacién que utilizamos para

mostrar nuestros resultados.
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Figura 6.1: Esquema del analisis realizado en la biisqueda de seniales de alineacion
de discos de galaxias alrededor de vacios. Comenzamos con un parametro A, el
angulo agudo entre el vector de espin y la posicion del vector de la galaxia con
respecto al centro del vacio. A continuacion, se compara la proporcién de galaxias
con tan(A) > 1y con tan(A) < 1 con una distribucién teérica para una muestra
de galaxias orientadas al azar para diferentes intervalos de distancia radial al
centro del vacio. Finalmente, se define un pardmetro normalizado, ¢, para mostrar
tanto la tendencia de alineacion, si la hay, como su importancia estadistica; por
ejemplo, si ( > 3, entonces esta poblacion de galaxias muestra una tendencia a
estar alineada perpendicularmente con una confianza de mas de 3o.
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6.1. Datos: TNG300-1

En este trabajo empleamos datos de galaxias del proyecto Illustris-TNG (TNG,
Marinacci et al. 2018, Naiman et al. 2018, Nelson et al. 2018, 2019, Pillepich et al.
2019, 2018, Springel et al. 2018). Tllustris-TNG es un conjunto de simulaciones
magneto-hidrodinamicas cosmoldgicas obtenidas con el cdédigo de malla movil
AREPO (Springel 2010), y adoptando la cosmologia de Planck (Planck Colla-
boration et al. 2016): €, = 0.3089, @, = 0.0486, Q4 = 0.6911, o3 = 0.8159,
ns = 0.9667, y h = 0.6774. Estas simulaciones presentan modelos exhaustivos
para la fisica de la formacion de galaxias, y mejoran a su predecesor, Illustris,
al incluir campos magnéticos y mejorar los modelos del viento galactico y la re-
troalimentacién de AGN. El proyecto TNG abarca tres volimenes diferentes con
condiciones iniciales y modelos fisicos idénticos: TNG50, TNG100 y TNG300. En
particular, empleamos el TNG300-1, con una caja periédica de 205h 'Mpc, la
caja mas grande y de mayor resolucién del conjunto. Los halos (grupos) y sub-
halos (galaxias) en TNG se encuentran con un algoritmo estandar de “amigos de
los amigos” (FoF, por sus siglas en inglés friends of friends) con una longitud de
enlace b = 0.2 (en unidades del espaciado medio entre particulas) ejecutado en
las particulas de materia oscura, y con el algoritmo SUBFIND (Springel et al.
2001) respectivamente. Este ultimo detecta la subestructura dentro de los gru-
pos vy define grupos de particulas localmente sobredensos y auto-ligados, donde
el componente bariénico en la subestructura se define como una galaxia. Anali-
zamos esta simulacién a redshift z = 0 considerando galaxias en un el rango de
masa 109M, < M, < 103 M. El espin de las galaxias en la suite TNG se define
como el espin total por eje calculado como la suma ponderada por la masa de la
coordenada relativa por la velocidad relativa de todas las particulas integrantes.
El corte inferior en la masa mencionado anteriormente nos permite emplear sélo

galaxias en las que el espin esta bien definido.

6.2. Identificacién de vacios y su poblacién de

galaxias

La identificacién de vacios en la simulacion sigue el algoritmo descrito en
Ruiz et al. (2015), una versiéon modificada de algoritmos anteriores presentados
en Padilla et al. (2005) y Ceccarelli et al. (2006). El algoritmo estima el perfil
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Figura 6.2: Esta figura resume varios aspectos de los datos con los que trabajamos.
El panel superior muestra los perfiles de densidad de los vacios que identificamos
en la simulacion, y su clasificacién en vacios tipo R y tipo S. El panel central
representa el logaritmo de la norma del vector de espin S de una galaxia en
funcién del logaritmo de su masa en unidades de 10'°M,. Por ultimo, el panel
inferior muestra la velocidad radial y transversal en funciéon de la distancia al
centro del vacio en unidades de radio del vacio. Una velocidad radial positiva
indica que los entornos que estudiamos estdan en expansion, especialmente los
vacios de tipo R, y por lo tanto deben ser entornos subdensos.

121



de densidad con una teselacion de Voronoi sobre trazadores de densidad, que en
este trabajo son galaxias de la simulacion TNG300-1. Las regiones subdensas se
obtienen seleccionando celdas de Voronoi por debajo de un umbral de densidad
y se seleccionan como candidatas a vacio. Centrado en estas celdas, se calcula el
contraste de densidad integrado A(r) en valores crecientes de r. Los candidatos
a vacio se seleccionan como las esferas mas grandes que satisfacen la condicién
A(Ry) < 0.9 donde Ry es el radio del vacio. A continuacién, los centros de los
vacios se desplazan aleatoriamente para que las esferas puedan crecer. Esto se
hace porque es probable que el algoritmo produzca vacios esféricos en los que sus
cascaras no se ajustan con precision a las estructuras circundantes, y el procedi-
miento de recentrado proporciona estructuras con bordes que concuerdan mejor
con el campo de densidad local circundante. Por tultimo, el catdlogo de vacios
comprende las mayores esferas subdensas y no superpuestas de radio R,. En este
trabajo, usamos como trazadores a las galaxias de TNG300-1 con un corte infe-
rior en masa de My, = 10°M, para evitar posibles problemas de resolucién en
la definicién de las mismas. Después de aplicar este algoritmo a TNG300-1 y de
cortar los vacios con shot-noise!, nos queda una muestra de 82 vacios con radios

en el rango de 7-11 h~'Mpc.

Los entornos de los vacios pueden proporcionar una visién fisica sobre la na-
turaleza y la evolucién de las propiedades de los vacios, ya que su jerarquia se
deriva de la agrupacién de la masa en la estructura creciente cercana (Paranja-
pe et al. 2012, Sheth et al. 2004). Algunos vacios colapsan sobre si mismos con
su estructura circundante, mientras que otros vacios permanecen como regiones
subdensas. Estos dos tipos de evolucién estan determinados por la densidad cir-
cundante: los vacios rodeados por un entorno parecido a la densidad media de
fondo se expandiran y seguiran siendo una region subdensa, lo que se conoce como
un tipo de vacio—en—vacio, mientras que si el vacio estd rodeado por una casca-
ra sobredensa, un sistema de vacio—en—nube, probablemente se encogerd bajo el
colapso de la cascara. Estos dos comportamientos evolutivos pueden identificarse
calculando los perfiles de densidad radial acumulada (Ceccarelli et al. 2013, Paz
et al. 2013, Ruiz et al. 2015).Empleamos subhalos como trazadores de la densidad
alrededor de los vacios; los mismos trazadores usados para identificar los mismos.
En el panel superior de la Fig. 6.2 se muestra, en lineas anaranjadas sélidas, el

contraste de densidad de los vacios shell (“cascara” en inglés), o tipo S, mientras

TRuido en pequenas escalas caracteristico de muestras discretas.
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que las lineas azules discontinuas representan el de los voids rising (“ascendente”
en inglés), o tipo R. En la practica, esta clasificacién se hace evaluando A(3Ry),
tal que cuando este es positivo se clasifica al vacio como tipo R y como tipo S en
el caso contrario. Estudiamos la senal de alineacion en estos dos tipos de vacios,

asi como en la muestra completa de vacios.

6.2.1. Velocidades y entorno de las galaxias

En esta seccién estudiamos la dindmica de las galaxias caracterizadas en la
subseccién anterior y su entorno local para interpretar mejor los resultados. Para
ello, exploramos la velocidad radial y transversal media de las galaxias en funcion
de su distancia al centro del vacio (tanto de tipo R como S), como se muestra
en el panel inferior de la Fig. 6.2. Como es de esperar, a partir de aproximada-
mente 1R,, las velocidades radiales centradas en el vacio comienzan a disminuir,
mientras que las velocidades transversales siguen aumentando impulsadas por las
estructuras sobredensas, como los filamentos y los ciimulos masivos.

Destacamos el hecho de que en el rango analizado de distancias al centro de
los vacios, las velocidades radiales de las galaxias siguen siendo considerablemen-
te grandes. Las medias de la velocidades radiales son de aproximadamente 25
y 120km s~!, para galaxias en vacios tipo S y R respectivamente, aiin cuando
se encuentran a 1.5R,. Esto confirma que estas regiones ain se encuentran en
expansion global, asociada a un entorno subdenso en gran escala.

Para confirmarlo, calculamos el contraste de densidad acumulado, igual que
en el panel superior de la Fig. 6.2, pero en funcién de los radios de los vacios en
el rango de distancias de 0.8-1.5R,. El contraste de densidad de los vacios de tipo
R esta por debajo de -0.25 para todo este rango de distancias, y s6lo para unos

pocos vacios supera el valor de -0.50 en las distancias mas lejanas de ~1.5R,.

6.2.2. Propiedades de las galaxias en los vacios y su clasi-
ficacién

En esta subseccién nos centramos en explorar la dependencia con la alinea-
cion de las diferentes caracteristicas de las galaxias. Consideramos las propiedades
intrinsecas, como la masa y el espin total, y también su entorno de densidad local
y la velocidad de expansién con respecto al centro del vacio. Para estudiar esto

ultimo, consideramos cascaras cada vez mas grandes y no superpuestas de un an-
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cho de 0.1R,. Ademas, dividimos la poblaciéon dentro de las cdscaras en muestras
de “alta” y “baja” velocidad con respecto a los valores medios. Tenemos en cuenta
la densidad local utilizando el parametro estadistico ¥5 definido en la Sec. 6.3.3.
Encontramos que la velocidad de expansiéon y la densidad local son variables in-
dependientes, por lo que es factible estudiarlas por separado. Sin embargo, para
distinguir las poblaciones de galaxias en alto y bajo espin es necesario analizar la
correlacién masa—espin.

El panel central de la Fig. 6.2 muestra el espin y la masa de una poblacién
de galaxias correspondiente a una céscara de radios interiores y exteriores de 1.0-
1.1R, de un vacio con radio R, ~ 8h~!Mpc. Una simple diferenciacién en galaxias
de alto/bajo espin se realiza mediante una regresién lineal en la relacién espin—
masa como se muestra con la linea solida en el panel central de la Fig. 6.2 que
divide la muestra en un nimero similar de objetos. Hemos considerado tres rangos
de masa que corresponden aproximadamente a los terciles de la muestra: M, =
1092My y My = 10%5My; estos dos limites se muestran en lineas discontinuas
verticales.

El nimero total de galaxias en céscaras de 0.8-1.5R, alrededor de los 82 vacios
identificados es Nqya = 413864. Los niimeros de cada uno de los siete intervalos
de radios, o, de forma equivalente, siete cdscaras con una profundidad de 0.1R,
alrededor de los vacios tipo R y S son, respectivamente: Ng = [5666, 8855, 29273,
44152, 60364, 75188, 93348] y Ng = [1015, 1872, 6770. 12946, 18412, 25741. 30262].

6.3. Efectos de alineaciones en las galaxias

En esta seccion, exploramos la senal de alineaciones de los discos galacticos
y su relacién con las propiedades galacticas y caracteristicas ambientales, como
la norma de espin, la masa, la velocidad y la densidad local de las galaxias. Para
ello, hacemos uso del pardmetro ¢ (Ec. 5.36), definido como normalizacién para
el parametro n (Ec. 5.15).

Nuestro analisis pretende determinar qué propiedades de la muestra de gala-
xias producen un cambio significativo en la senal de alineacion. Para estudiar la
dependencia de la senal de alineacién ( con respecto a la posicién radial r, primero
consideramos las galaxias pertenecientes a la muestra completa de vacios, y luego
consideramos las muestras de vacios tipo R y tipo S por separado. Seleccionamos

galaxias dentro de cascaras esféricas de 0.1R, de profundidad, de 0.8R, a 1.5R,,
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Figura 6.3: Senal de alineacién en funcién de la distancia al centro del vacio en
unidades de radio del vacio, ((rR;*'). Las lineas discontinuas largas y cortas re-
presentan la senal alrededor de los vacios de tipo R y S, respectivamente, mientras
que la linea solida representa los resultados de todos los tipos de vacios. Hay un
pico notable de senal perpendicular, o ¢ > 0, en la cédscara centrada en 1.05R,.
Mas lejos de este pico, la senal de los vacios de tipo S, aunque en general es menor
que la de los vacios de tipo R, aumenta, superando a estos tltimos en el intervalo
de distancia méas lejano. Aunque nada demasiado significativo, es decir, ninguna
senal por encima de 30 de confianza, existe una tendencia general de alineacion
perpendicular para toda la muestra de galaxias.
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comprendiendo un total de 7 intervalos.

Una vez que hemos determinado la poblacion de galaxias a estudiar, la dividi-
mos en valores “bajos” y “altos” de la propiedad galactica que estamos estudian-
do, por ejemplo bajo y alto espin, con la excepcion de la masa que también tiene
una clasificacion “intermedia”, como se discute en la Sec. 6.2.2. A continuacion,
para cada una de las submuestras calculamos ((rRy!), es decir, la alineacién
en funcién de la posicién radial con respecto al centro del vacio, y analizamos
si cambia significativamente para las diferentes submuestras. Con este enfoque,
buscamos tendencias de alineacién paralelas (( < 0) o perpendiculares (¢ > 0).
Primero mostramos la senal de alineamiento sin realizar ninguna clasificacién en
las galaxias, i.e. la senal de toda la poblacién de galaxias en cada intervalo de
distancia al centro del vacio (Fig. 6.3). Luego presentamos los resultados de las
submuestras determinadas por las clasificaciones generales mencionadas anterior-
mente (Fig. 6.4 y Secs. 6.3.1 a 6.3.4). Finalmente, en la Sec. 6.3.5 estudiamos el
alineamiento en todas las posibles combinaciones de los mencionados criterios de

clasificacion.

En la Fig. 6.3 mostramos la senal de alineacién, cuantificada por los valores
promediados del pardmetro ¢ en funcion de la distancia al centro del vacio, con-
siderando la muestra completa de vacios, junto con las submuestras de tipo Ry
S. Las regiones de color gris claro y oscuro representan la significacién de 3o y
1o, respectivamente, calculada con la Ec. 5.23, mientras que las barras de error
se calcularon con 1000 remuestreos bootstrap de la poblacién de galaxias en cada
intervalo de distancia a lo largo de todos los vacios en consideracion. Como se
puede observar, existe una tendencia general que favorece una senal de alineacion
perpendicular de los vectores de espin con respecto a la direccién radial. Este
resultado puede interpretarse como indicativo de una preferencia de los discos a
encontrarse perpendicularmente al centro del vacio (es decir, { > 0). La confianza
estadistica de este exceso de probabilidad esta entre 1 y 30 para toda la muestra
en distancias entre 1 y 1.5 radios de vacio. A pesar de ser una sefial marginal,
es consistentemente positiva en un amplio rango, cubriendo al menos cinco in-
tervalos en la distancia normalizada. En general, la senal de los vacios de tipo R
parece ser mas fuerte que la de los vacios de tipo S, y hay un pico de alineacion
notable para ambos tipos en la cascara centrada en 1.05R,. En los intervalos mas
alejados, la senal de los vacios tipo S aumenta més rapidamente que la de los

vacios tipo R.
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Figura 6.4: Resultados de la senal de alineacién en funcién de la distancia radial
al centro del vacio, {(r Ry!), para diferentes muestras de galaxias. Las lineas azu-
les y naranjas representan las muestras con valores altos y bajos de la propiedad
galdctica filtrante, respectivamente. Hemos incluido el rango de masa intermedio
en la primera fila, indicado con una linea negra punteada. Las regiones fuertemen-
te sombreadas abarcan un nivel de confianza de 1o mientras que el sombreado
claro representa regiones de confianza de 30. Estas regiones corresponden a las
incertidumbres de las muestras de referencia y se calculan con la expresion tedri-
ca de la derivacion de ¢, mientras que las barras de error de la senal se obtienen
del remuestreo bootstrap. Las senales de méas de 30 se encuentran al filtrar para
masa alta, espin alto y velocidad radial baja. El filtrado por alto y bajo ¥5 no
parece tener un efecto significativo. La propiedad galactica que produce la senal
mas fuerte en este rango de distancias radiales es la baja velocidad radial.
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En la Fig. 6.4 mostramos los resultados de dividir la muestra de galaxias segin
las clasificaciones alta y baja de las propiedades que analizamos: masa, espin,
densidad local y velocidad. Las lineas azul y naranja representan poblaciones con
valores altos y bajos del pardmetro de interés, respectivamente. Exploraremos los
resultados de la division de la muestra con respecto a los parametros mencionados

en las siguientes subsecciones.

6.3.1. Alineacion vs. masa

Seguimos la clasificacién de masas discutida en la Sec. 6.2.2, y mostramos en
la primera fila de la Fig. 6.4 los resultados de la senal de alineacién para muestras
con masa baja, intermedia y alta. Las muestras de masa baja e intermedia son en
su mayoria consistentes con alineaciones isotropicas. Sin embargo, se encuentra
una senal consistentemente por encima de 1o cuando se analizan muestras de
alta masa. En particular, las cascaras con una senal perpendicular significativa,
es decir, por encima de la regiéon sombreada de 3o, se encuentran centradas en
1.15R, alrededor de los vacios de tipo R, y en 1.45R, alrededor de los vacios de
tipo S. Teniendo en cuenta todos los tipos de vacios, también se encuentra una
senial mas fuerte en las cascaras centradas en 1.35R,.

Estos resultados no indican un claro “spin—flip” (ver Sec. 2.3) dependiente de
la masa en las céscaras de los vacios con esta clasificacion en masas. Sin embargo,
los resultados sugieren una tendencia a pasar de la no alineacién a la alineacion
perpendicular con el aumento de la masa. Hay un fenémeno que se asemeja a un
spin—flip para las cascaras centradas en 1.15R, alrededor de los vacios de tipo R,
en los que las galaxias de baja masa parecen mostrar una senal de alineacion de
¢ ~-2+1. Sin embargo no es una senal lo suficientemente fuerte como para que

concluyamos a favor de la existencia de un spin—flip en este caso.

6.3.2. Alineacion vs. espin

Seguimos la clasificacién de espin discutida en la Sec. 6.2.2, y mostramos en
la segunda fila de la Fig. 6.4 los resultados de la senal de alineacién para las
muestras de bajo y alto espin.

Los resultados de las galaxias de bajo espin son en su mayoria consistentes
con la ausencia de alineacién en todas las clasificaciones de los vacios, es decir,

((rRy1) =~ 0. Por otro lado, las galaxias de alto espin, es decir, las galaxias que
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han adquirido una rotacién relevante, muestran una fuerte y significativa (¢ > 3)
tendencia a ser perpendiculares para r > 1R,, especialmente en los vacios de tipo
R. Las cascaras que muestran una senal superior a 30 se centran en torno a 1.05,
1.15, 1.35 y 1.45R, en la muestra de todos los tipos de vacios, y 1.05R, en los
vacios de tipo R. En los vacios de tipo S no se encuentra esta senal. Ademas, para
los vacios de tipo S no parece haber una diferencia estadisticamente significativa

en la alineacion entre las galaxias de bajo y alto espin para r > 1.2R.

6.3.3. Alineacion vs. densidad del entorno local

El enfoque de “vecinos cercanos” estudia la densidad del entorno considerando
un estimador de escala variable. Normalmente el parametro de densidad superfi-
cial se calcula como X, = n/7r2, donde n es el niimero de vecinos dentro de una
circunferencia con radio igual a r,, la distancia al n—€ésimo vecino mas cercano.
Definido de este modo, las galaxias con vecinos mas cercanos, es decir, con un %,
mayor, se encuentran en entornos mas densos. En este trabajo elegimos utilizar
Y5, definido como

Y= —. 6.1
aper: (6

Las medianas promedio de X5, es decir, los valores criticos por los que di-
vidimos la muestra en “alta” y “baja”, a través de todos los intervalos de dis-
tancia son (M (X5 jorar)) = 4.01e-6 Mpc™2 h, (M(Z5 g)) = 3.66e-6 Mpc™2 h, y
(M(%5.5)) = 5.58¢-6 Mpc~2 h.

Se puede observar en la tercera fila de la Fig. 6.4 que no encontramos diferen-
cias estadisticamente significativas al filtrar la muestra en valores altos y bajos
de ¥5. La curva de alto Y5 para la muestra completa de vacios parece ser cua-
litativamente similar a la curva anéloga de la Fig. 6.3, mientras que la curva de
bajo Y5 exhibe una amortiguaciéon ain mayor de la senal. Esto significa que al
seleccionar una densidad local alta o baja no estamos afectando a la deteccién de
la senal de alineacion mas alla de diluirla debido a una reduccién en el tamano
de la muestra. En otras palabras, la alineacién parece ser independiente de la

densidad local de galaxias.

6.3.4. Alineacion vs. velocidad respecto al centro del vacio

En esta subseccion exploramos la relacion entre la orientacién del espin y las

velocidades vacio—céntricas de las galaxias, que podrian mantener reliquias de
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la direccién de encuentro preferida y de la adquisicién del espin. Definimos las

velocidades radiales y transversales como

Urad = U - T (62)

Vtra = V v? — Urad (63)

respectivamente, donde v es la velocidad total de la galaxia y 7 su direccién radial.

Encontramos una diferencia significativa entre las muestras de velocidad ra-
dial baja y alta. La ultima fila de la Fig. 6.4 muestra que se encuentra una senal
perpendicular mucho mayor para las galaxias con baja velocidad radial. La di-
ferencia en la senal de alineacién entre las muestras con baja y alta velocidad
radial es particularmente fuerte en los vacios tipo R. También cabe destacar que
todos los tipos de vacios la senal persiste por encima de la regién de confianza de
30 para cada cascara de r > 1R,. Por otra parte, también hemos explorado sub-
muestras con velocidad transversal baja y alta encontrando senales de alineacion
similares en ambos casos (no presentadas en la figura), i.e., filtrar por velocidad
transversal no parece afectar la senal de alineacién. Por comparacion de la iltima
fila de la Fig. 6.4 con las anteriores se puede observar que la velocidad radial apa-
rece como la propiedad galactica que mas fuertemente correlaciona con la senal

de alineacion de espin perpendicular a la direccion radial del vacio.

6.3.5. Alineacion en combinaciones de muestras

Hemos explorado previamente la dependencia de la alineacién de 5 propieda-
des galacticas por separado: norma de espin, masa, 5, velocidad transversal y
radial, encontrando la mayor senal de alineaciéon de espin para galaxias de baja
velocidad radial de expansion respecto del centro del vacio. En esta subseccién es-
tudiamos las alineaciones de espin en combinaciones de submuestras considerando
valores altos y bajos de los parametros galacticos mencionados. Para simplificar
las referencias cruzadas, denominamos a estas submuestras del uno al 80 como
“Ss1” (submuestra uno) a “Ss80” (submuestra 80), y a toda la muestra de ga-
laxias sin discriminar segtin ninguna propiedad galdctica la denominamos “S0”
(muestra cero).

Para simplificar, también consideramos las galaxias dentro de un tnico cas-

carén con una profundidad de 0.5R,, con radios interiores y exteriores de 0.9 y
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1.4R, respectivamente, dando un unico valor del parametro ( para cada tipo de

vacio.

Dado que en las secciones anteriores encontramos que la velocidad radial baja
es la propiedad galactica que maés se correlaciona con la senal perpendicular, he-
mos dividido el conjunto total de resultados en dos tablas. La tabla 6.1 muestra
todas las combinaciones posibles de propiedades galdcticas altas y bajas restrin-
gidas fijando que tengan alta velocidad radial centrada en el vacio, mientras que
el conjunto restante de submuestras con baja velocidad radial se muestra en la
Tabla 6.2.

Las submuestras con senales de alineacién por encima del nivel de confianza
de 30, i.e. || > 3, estan resaltadas en negrita en las tablas 6.1 y 6.2. Se trata
de SO y submuestras con alta masa, alto espin o bajas velocidades radiales. Este
resultado es coherente con los presentados en las subsecciones anteriores. Las
senales de alineacién de espin mas fuertes se encuentran aproximadamente en el
nivel de 90 para las submuestras Ss55 y SsbH7. Estas dos submuestras tienen en
comun altos valores de espin y una baja seleccién de velocidad radial centrada en
el vacio (ver Tabla 6.2).

La restriccion de galaxias de alto o bajo ¥5 amortigua la senal-ruido de la
muestra progenitora; por ejemplo, Ss9 y Ss18 con respecto a S0, al igual que Ss17
y Ss26 con respecto a Ss8. Esto confirma atin més nuestro hallazgo de que la
densidad local, medida con el parametro 5, no estd directamente correlacionada

con la alineacion del espin alrededor de los vacios.

Ademas, para estudiar la dependencia de la senal de alineamiento con las
otras propiedades galdcticas, podemos mirar las submuestras Ssl (alto espin),
Ss8 (alta masa) y Ssb4 (baja velocidad), tenemos ¢ = 5.8 + 1.0 para alto espin y
( = 5.6+ 1.1 para alta masa, para todos los tipos de vacio, por lo que ninguno de
estos parametros se correlaciona mas fuertemente con la alineacién que el otro.
Concluimos que la seleccién de galaxias de alta masa y alto espin tiene una fuerte
incidencia en alineaciones sistematicas de espin. Ademas, la sefial mas fuerte
obtenida para estas tres submuestras y para todos los tipos de vacios, es Ssb4
a ( = 6.8 £ 1.0. Lo que confirma nuestro hallazgo de que, entre los parametros
analizados, una baja velocidad radial respecto al centro del vacio es el mayor

predictor de la alineacién.

En cuanto a la clasificacion de los vacios, encontramos valores de senal més

significativos desde el punto de vista estadistico alrededor de los vacios de tipo
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R que alrededor de los vacios de tipo S. El valor mas alto para los vacios de tipo
R se encuentra en Ssb5 (alto espin y baja velocidad radial) con (g = 8.0 + 1.1
mientras que el valor més alto para los vacios de tipo S pertenece a Ssb7 (alta
masa y espin y baja velocidad radial) con (s = 5.7 = 1.2. Ambas submuestras
son bajas en velocidad radial y pueden verse en la Tabla 6.2. Como se ha visto
en la Sec. 6.3.4, para una determinada distancia al centro del vacio, los vacios de
tipo R habitan un entorno menos denso que los vacios de tipo S. Esto significa
que detectamos una mayor senal de alineacién en entornos globalmente menos
densos.

Elegimos la submuestra con la mayor senal, Ss57 (alto espin y masa, y baja
velocidad radial), para trazar su senal de alineacién normalizada ¢ en funcién de
la distancia al centro del vacio en el panel superior de la Fig. 6.5. Encontramos
una gran senal de mas de 50 para la alineacién perpendicular en torno a 1.15R, en
los vacios de tipo R. El panel inferior muestra el contraste de densidad acumulada
en las distancias consideradas, y muestra que las grandes senales se encuentran
efectivamente en entornos subdensos.

La relacién entre los parametros de alineaciéon analizados aqui y las mediciones
mas clasicas, como el coseno medio de la muestra, se describe en la Sec. 5.2. Para
Ss57, por ejemplo, tenemos (rotal =~ 9.0 con Nroa = 23853 (ver Tabla 6.2);
siguiendo la relacion expuesta en la seccion mencionada podemos estimar que

este valor de ¢ corresponde a un valor de coseno medio de (cos(6)) ~ 0.43.

6.4. Discusion y comentarios

En este capitulo hemos analizado las orientaciones de los espines galacticos en
entornos subdensos en la simulacién Illustris TNG300-1. Nuestro estudio mues-
tra una fuerte evidencia de que las grandes galaxias en vacios césmicos exhiben
un exceso de espines perpendiculares a la direccion radial céntrica del vacio. La
estadistica utilizada para detectar la senal de alineacién es robusta y permite
explorar su dependencia con diferentes regiones en el espacio de parametros, in-
cluyendo la distancia radial al centro del vacio, la magnitud del espin, la masa de
la galaxia, la densidad local de la galaxia y la componente radial de la velocidad
de las galaxias respecto al centro del vacio cosmico.

Encontramos la mayor sefial de alineacién (a un nivel superior a 90) para

galaxias masivas con rotacion relevante que residen en entornos de vacio y con
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Submuestra Spin Masa Y5 Vi CTotal Cr (s Nrotal Ng Ny

S0 - - - - 4.0 £1.0 3.6 £1.0 1.8+£1.0 283573 217832 65741
Ssl H - - - 5.8 £1.0 5.0 £1.0 3.0 +1.1 156192 120793 35399
Ss2 H L - - -0.1 £1.0 0510 -1.1 £1.0 50217 39109 11108
Ss3 H H - - 8.0 £1.1 6.6 £1.1 4.7 £1.1 47707 36607 11100
Ssd L - - - -04£1.0 -02%1.0 -0.5x1.0 127381 97039 30342
Ssb L L - - -04+£1.0 -03£1.0 -0.1+£1.0 30580 23507 7073
Ss6 L H - - 0.0 £1.0 0.5£1.0 -0.8+1.0 43598 32963 10635
Ss7 - L - - -04+£1.0 02410 -1.0+£09 80797 62616 18181
Ss8 - H - - 5.6 £1.1 5.0 £1.0 2.6 +£1.0 91305 69570 21735
Ss9 - - H - 3.3 £1.1 25+1.0 2.0 £1.1 141785 108916 32870
Ss10 H - H - 44 +£1.0 3.5 +1.0 3.3 £1.1 78096 60396 17699
Ss11 H L H - -03£1.0 06 +£1.0 -1.9+09 25108 19554 5554
Ss12 H H H - 4.8 +£1.1 3.1 +1.1 4.1 £1.1 23852 18303 5550
Ss13 L - H - 0.0 £1.0 0.0+1.0 -0.1£1.0 63690 48519 15171
Ss14 L L H - -04+1.0 -02+1.0 0.1+£1.0 15290 11753 3536
Ss15 L H H - 0.2 £1.0 0.8 £1.0 -0.1 £1.0 21799 16481 5317
Ss16 - L H - -04+1.0 03+£1.1 -14+09 40398 31308 9090
Ss17 - H H - 3.5 £1.1 2910 28 £1.1 45652 34785 10867
Ss18 - - L - 2.3 £1.0 2.5 £1.1 0.6 £1.0 141786 108916 32870
Ss19 H - L - 3.8 £1.0 3.6 £1.1 0.9 +1.0 78096 60396 17699
Ss20 H L L - 0.1 £1.0 0.0 £1.0 04 £1.0 25108 19554 5554
Ss21 H H L - 6.5 +1.1 6.2 £1.2 2.6 +1.1 23853 18303 5550
Ss22 L - L - -04+£1.0 -0.1£1.0 -0.5+£1.0 63690 48519 15171
Ss23 L L L - -02+£1.0 -044£1.0 -0.2+£1.0 15290 11753 3536
Ss24 L H L - -0.2+£1.0 -0.1£1.0 -09=+£1.0 21799 16481 5317
Ss25 - L L - -0.1 £1.0 -02£1.0 0.1 £1.0 40398 31308 9090
Ss26 - H L - 4.3 £1.0 4.2 4+1.1 1.0+£1.0 45652 34785 10867
Ss27 - - - H -1.1+£1.0 -1.0+1.0 -0.3£1.0 141786 108916 32870
Ss28 H - - H -0.7£1.0 -08%1.0 -0.2+1.0 78096 60396 17699
Ss29 H L - H -19+10 -144+1.0 -1.5+09 25108 19554 5554
Ss30 H H - H 2.5 £1.0 2.5 £1.1 1.1 £1.0 23853 18303 5550
Ss31 L - - H -0.8 £1.0 -0.8 £1.0 -0.5+£1.0 63690 48519 15171
Ss32 L L - H 0.4 +£1.0 0.0 £1.0 1.2 £1.0 15290 11753 3536
Ss33 L H - H -0.8+£1.0 -08+1.0 -04=+1.0 21799 16481 5317
Ss34 - L - H -1.3+£1.0 -1.2+1.0 -0.6+1.0 40398 31308 9090
Ss35 - H - H 1.2 £1.0 1.2 £1.0 0.3 £1.0 45652 34785 10867
Ss36 - - H H -04 +£1.0 -0.7x1.0 0.2=£1.0 57201 45592 13017
Ss37 H - H H -0.7 £1.0 -0.6 £1.0 0.5 £1.0 32361 25785 7196
Ss38 H L H H -1.2+£1.0 -1.0£1.0 -2.0+£09 10359 8325 2248
Ss39 H H H H 1.0 £1.0 0.8 £1.0 1.9 +£1.1 9972 7905 2308
Ss40 L - H H -0.5£1.0 -0.5£1.0 -0.2+£1.0 24819 19780 5822
Ss41 L L H H -06 £1.0 -09 £1.0 0.0 £1.0 6056 4871 1357
Ss42 L H H H 0.1 £1.0 0.0 £1.0 -0.6 £0.9 8521 6713 2059
Ss43 - L H H -14+09 -1.3+1.0 -144+09 16425 13193 3599
Ssd4 - H H H 1.0 £1.0 0.6 £1.0 1.0 £1.0 18507 14625 4343
Ss45 - - L H -1.0 £1.0 -0.6 £1.0  -0.5 £1.0 84583 63324 19852
Ss46 H - L H -03£1.0 -0.5%1.0 -0.7+0.9 45735 34611 10502
Ss47 H L L H -1.44+09 -09+1.0 -0.2+1.0 14749 11228 3306
Ss48 H H L H 2.5 +1.1 2.6 £1.1 0.0 £1.0 13879 10398 3242
Ss49 L - L H -0.6 £1.0 -0.6 £1.0 -0.4 £1.0 38870 28739 9349
Ss50 L L L H 1.0 £1.0 0.7 +1.0 1.6 +£1.1 9234 6881 2179
Ssh1 L H L H -1.1£1.0 -1.0£1.0 0.0 £1.0 13278 9768 3258
Ssb2 - L L H -0.5 £1.0 -0.3£1.0 0.3 £1.0 23973 18115 5491
Ssb3 - H L H 0.9 £1.0 1.1 +£1.0 -0.3 £1.0 27144 20160 6523

Cuadro 6.1: Esta tabla muestra los resultados de la medicién de ¢ para todos los
tipos de vacios, asi como los vacios de tipo R y S por separado para submuestras
definidas como todas las combinaciones posibles de Spin, Masa y Y5 altos y bajos,
y velocidad radial V,.q, excluyendo las muestras con V,.q bajos que se muestran
en la Tabla 6.2. Los radios interior y exterior de la cdscara considerada son 0.9 y
1.4R, respectivamente.
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Submuestra Spin Masa Y5 Vi CTotal Cr (s Notal Ng Ng
Ssh4 - - - L 6.8 £1.0 6.1 1.0 29 +1.0 141786 108916 32870
SsH5 H - - L 9.1 £1.1 8.0 £1.1 4.5 £1.1 78096 60396 17699
Ss56 H L - L 1.7 £1.0 2.1 £1.1 0.0 £1.0 25108 19554 5554
SsH7 H H - L 9.0 £1.2 6.9 £1.2 5.7 £1.2 23853 18303 5550
Ssb8 L - - L 0.3 +£1.0 0.7+1.0 -0.2+1.0 63690 48519 15171
Ss59 L L - L -09+1.0 -044+1.0 -1.2+1.0 15290 11753 3536
Ss60 L H - L 0.8 +1.0 1.6 +1.0 -0.7 £1.0 21799 16481 5317
Ss61 - L - L 0.8 +1.0 1.3 +1.0 -0.7+1.0 40398 31308 9090
Ss62 - H - L 6.7 £1.1 5.9 £1.1 3.5 £1.1 45652 34785 10867
Ss63 - - H L 4.6 £1.0 4.1 £1.1 25 +1.1 84584 63324 19852
Ss64 H - H L 6.5 £1.1 5.4 £1.1 3.9 £1.1 45735 34610 10503
Ss65 H L H L 0.7 £1.0 1.8 +1.0 -0.8 £1.0 14749 11229 3306
Ss66 H H H L 5.6 £1.2 3.5 +1.1 3.8 £1.2 13880 10398 3242
Ss67 L - H L 0.3 £1.0 0.3 £1.0 0.0 £1.0 38871 28739 9349
Ss68 L L H L -0.1 +1.0 0.6 +£1.0 0.1 +1.0 9234 6882 2179
Ss69 L H H L 0.2 £1.0 1.1 £1.0 0.3 £1.0 13278 9767 3257
Ss70 - L H L 0.6 £1.0 1.7+1.0 -0.7£1.0 23973 18115 5490
Ss71 - H H L 3.9 +1.1 3.3 +£1.1 28 +1.1 27144 20160 6523
Ss72 - - L L 5.0 £1.0 4.6 +1.1 1.5 £1.0 57202 45592 13018
Ss73 H - L L 6.5 +1.1 6.1 1.1 23 +£1.0 32361 25785 7196
Ss74 H L L L 1.8 £1.1 1.2 £1.0 1.1 £1.0 10358 8325 2248
Ss75 H H L L 7.4 +1.2 6.7 £1.2 4.5 £1.3 9973 7904 2308
Ss76 L - L L 0.0 £1.0 0.5 £1.0 -0.4 £1.0 24819 19779 5822
Ss77 L L L L -14+09 -1.34+1.0 -1.9+09 6056 4871 1356
Ss78 L H L L 1.0 £1.1 1.0 £1.0 -1.4 £0.9 8521 6713 2059
Ss79 - L L L 0.5 +£1.0 0.0 +£1.0 -0.2 +1.0 16424 13193 3599
Ss80 - H L L 6.0 £1.1 5.3 +£1.2 21 +1.1 18508 14625 4344

Cuadro 6.2: Esta tabla muestra los resultados de la medicién de ¢ para todos los
tipos de vacios, asi como los vacios de tipo R y S por separado para submuestras
definidas como todas las combinaciones posibles de Spin alto y bajo, Masa, y X5
siempre que la velocidad radial, V,,q, sea baja. Los radios interior y exterior de la
cascara considerada son 0.9 y 1.4R, respectivamente. En general, este conjunto
de submuestras con velocidades radiales bajas muestra senales de alineacién mas
grandes.

134



% All Voids
6{ —+— R-Type
—4- S-Type
4] i
N 2
0
_2.
4 High Mass, High Spin, Low v,54 galaxies
0.00

< -0.25{ —+— S-type
£ -0.50{ —t+— R-type

100 09 10 11 1.2 1.3 1.4 1.5
r/Ry

Figura 6.5: Las tablas 6.1 y 6.2 indican que las poblaciones mas alineadas son
galaxias masivas con alto espin y baja velocidad radial, particularmente en los
vacios de tipo R. En el panel superior de esta figura representamos la senal de
alineacion ( en funcién de la distancia normalizada al centro del vacio. La linea
negra punteada representa la senal del apilamiento de todos los vacios, mientras
que las lineas roja y azul punteadas representan la de los vacios tipo R y S
respectivamente. Encontramos un pico de senal de alineaciéon perpendicular de
mas de 50 en el intervalo de distancia centrada en 1.15R, alrededor de los vacios
tipo R. El panel inferior muestra que se trata de una region muy poco densa.
En este panel trazamos el contraste de densidad acumulativo en la misma escala
de distancia, y es facilmente observable que, para los vacios tipo R, el contraste
de densidad en esta escala es A(1.15R,) ~ —0.75. Los puntos son las medias de
A(r), mientras que las barras de error y las regiones sombreadas representan los
errores de la media y la desviacion estdandar de los datos, respectivamente.
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una baja velocidad de expansion respecto a los centros de los vacios. Destacamos
que esta muestra de galaxias grandes con mayor rotacion son las mas fiables desde

el punto de vista dinamico de las alineaciones de espin.

Descubrimos que las alineaciones de los espines dependen en gran medida de la
magnitud de la velocidad de expansion con respecto al centro del vacio. El hecho
de que los espines més alineados sean los de galaxias con una velocidad mas baja
de expansion centrada en el vacio sugiere que las galaxias pueden ganar un espin
alineado a medida que pierden impulso lineal en su expansion lejos del centro del
vacio. En este escenario en el que las velocidades peculiares de las galaxias tienen
una fuerte contribucion de la expansion global del vacio, la direccion del centro del
vacio es privilegiada para los encuentros de galaxias y los procesos de acrecién. El
hecho de que la correlacion mas fuerte esté relacionada con la expansion centrada
en los vacios da una pista de que las desviaciones de la dindmica global de los

vacios es un ingrediente clave para entender el origen de las alineaciones.

Por otro lado, la falta de dependencia de los resultados de la alineacién con X
muestra que la densidad local de las galaxias juega un papel menor en la evolucion
de los vectores de espin. La inclusion de la clasificaciéon de los vacios proporciona
mas pistas sobre el origen del efecto. Nuestro analisis muestra que los vacios de
tipo R son los que exhiben los mayores efectos de alineacién de espin. Esto es
un indicio de que es la dinamica del vacio y su interaccion con las galaxias en
evolucion, mas que el entorno del vacio, lo que genera las orientaciones de espin

sistematicas.

En general, los estudios anteriores sobre alineaciones de espin se han rela-
cionado con filamentos u otras estructuras sobredensas o entornos locales. Aqui
detectamos la alineacion en regiones subdensas, como se muestra en la Sec. 6.2.1.
Nuestro hallazgo de una orientacién preferentemente perpendicular es consisten-
te con el trabajo observacional de Trujillo et al. (2006), que posteriormente fue
rebatido por trabajos similares como Slosar y White (2009) y Varela et al. (2012),
senalando a una muestra estadisticamente pequena como la principal razén de
la discrepancia; sin embargo, este defecto no esta presente en nuestro trabajo.
Ademas, nuestros hallazgos son consistentes con las predicciones de la Teoria de
Torque Tidal (TTT) y estudios observacionales de Lee y Pen (2000, 2002) y Lee
et al. (2007), donde, en este dltimo, se calcula el campo tensorial de marea y se
encuentra una alineacién preferencial para los espines con su eje principal inter-

medio, que se encuentra dentro de las ldminas (que serfan un prozy para nuestras
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superficies de vacios). De todas formas, la senal de alineamiento que encontra-
mos es particularmente fuerte en galaxias que se alejan de la dindmica global del
vacio (ya que baja velocidad radial parece correlacionar con alineamiento), lo cual
podria deberse a interacciones entre galaxias y por lo tanto se trataria de un esce-
nario fuera del alcance de la T'TT. Por otro lado, no encontramos una alineacion
paralela con las laminas para las galaxias masivas como la encontrada por Codis
et al. (2018), Kraljic et al. (2019), muy probablemente debido a las densidades
de entorno tan diferentes en las que residen estas galaxias. Ademas, observamos
que, al tener en cuenta las galaxias masivas, encontramos fuertes senales de ali-
neacién solo para aquellas con alto espin, i.e. no encontramos ninguna senal de
alineacién significativa para las galaxias de alta masa y bajo espin (véanse las
submuestras Ss3 y Ss6 en la Tabla 6.1). Aunque este efecto podria deberse a la
determinacién mas precisa del eje de espin en el caso de las galaxias de alto espin,
también podria indicar una diferencia importante entre las galaxias con alto y
bajo cociente espin—masa. Sin embargo, observamos que una comparacion directa
entre algunos de estos trabajos y el presente es dificil de evaluar, ya que no hemos
realizado un calculo del campo del tensor de marea, y la direcciéon vacio-céntri-
ca s6lo puede tomarse como una aproximacion estadistica a la direccion del eje

principal mayor.
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Capitulo 7

Estructura con escalamiento

jerarquico en vacios cosmicos

Volviendo al escenario mas amplio de la estructura en gran escala, este capitu-
lo aborda una de las motivaciones generales de esta Tesis que es la de buscar
estadisticos alternativos a los tradicionales para caracterizar propiedades y es-
tructuras de galaxias. Aqui, ademas de hablar de las estructuras conocidas como
vacios césmicos, volvemos a hablar de los vacios estrictos: voliimenes completa-
mente desprovistos de galaxias. Por ello, retomamos la nomenclatura de “vacio
cosmico” para referirnos a la componente de la Red Césmica, y llamamos sim-
plemente “vacios” a los vacios estrictos del recuento en celdas.

En la Sec. 3.3 vimos que la funcién de probabilidad de vacio (VPF) es la
probabilidad F, de no encontrar objetos en una celda de un dado volumen, y
es un caso particular del enfoque de recuento en celdas (counts-in-cells, CiC)
para la caracterizacion de la distribucion de galaxias. Vimos que a partir de
un campo inicial de fluctuaciones gaussianas de densidad, y con soluciones que
asumen “autosimilaridad” y “agrupamiento estable”, se obtiene una distribucién
de galaxias tal que las funciones de correlacion de altos 6rdenes, &, con p > 2,
pueden escribirse en términos de la tradicional funcién de correlaciéon bipuntual,
¢, por medio de coeficientes adimensionales de escala: S, ~ &,/&P7 L.

Cuando introducimos este Ansatz, llamado “escalamiento jerdrquico” o “es-
cala jerarquica”, en la formulacion de la VPF obtenemos una relacion entre la
probabilidad de encontrar cero galaxias a un radio R y todos los érdenes supe-
riores de correlacién. Esta formulacién nos permite escribir la VPF en funcién de

una variable de escala N¢, que puede entenderse como el nimero de vecinos en
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exceso al caso aleatorio para cualquier galaxia. Se han utilizado diversos mode-
los fenomenolégicos de agrupamiento con origenes en distintas areas de la fisica,
donde la forma de la VPF es conocida, para comparar con la agrupacién de ga-
laxias, siendo los mas exitosos el modelo binomial negativo y el termodinamico.
En general se ha encontrado que el modelo binomial negativo ajusta bien la dis-
tribucion de galaxias en el espacio de redshift, mientras que el termodinamico o
lognormal ajusta, con menos fidelidad, la distribucién de la materia oscura. Un
acuerdo con uno u otro modelo jerarquico puede ser indicativo de escalamiento
jerarquico en la muestra de estudio. Finalmente, para eliminar la dependencia de
la VPF con la densidad numérica de una o mas muestras de estudio, se introduce
la VPF reducida, o RVPF, como x(N¢) = —In(P,)/N que, como puede observar-
se, toma valores 0 < y < 1 donde el valor maximo corresponde a una distribucion

poissoniana.

El escalamiento jerarquico requiere que los coeficientes no dependan de la
escala, y como vimos en la Sec. 3.3.5 esto es, en el mejor de los casos, sélo
aproximadamente cierto. Sin embargo hay numerosos trabajos que verifican la
relaciéon de escala jerarquica de la distribucién de galaxias en el espacio de redshift,
donde el modelo jerarquico binomial negativo parece ser un buen ajuste a los datos
(ver Sec. 3.3.4).

En este capitulo reportamos y comparamos resultados del estudio de la funcién
de probabilidad de vacio reducida dentro y fuera de vacios césmicos identificados

en TNG300-1, tanto en el espacio real como en el espacio de redshift.

7.1. Metodologia

A continuacién describimos la metodologia general para obtener estadisticas
de vacios en muestras de galaxias. La investigacion de la VPF (y la RVPF) re-
quiere la medicién de tres magnitudes: N, €, y P,, todas ellas funciones del radio
de la esfera, R. Cada una de estas cantidades se determina directamente mediante
un enfoque de recuento en celdas. Simplemente se coloca un gran nimero Ny
de esferas aleatorias en los datos, en nuestro caso la simulaciéon TNG300-1, y se
cuenta el numero de galaxias que contiene cada esfera. Esto se repite para muchos

radios de esfera. N es el nimero medio de galaxias en una esfera,
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! >N (7.1)

Nesf —1
=

N =

donde N; es el nimero de galaxias en la i-ésima esfera. Py es el nimero de esferas
sin galaxias Ny dividido por el niimero total de esferas Neg,
No

Py = 7.2
0 Nesf ( )

y £ es la varianza en el nimero de galaxias por esfera:

(N—NEP-N
N

En el limite de un gran nimero de puntos aleatorios, se sabe que el enfoque

£= (7.3)

de recuento en celdas para determinar ¢ es matematicamente equivalente a los
métodos més convencionales (Szapudi y Szalay, 1998). Conroy et al. (2005) con-
firmaron este resultado de forma independiente comparando la estimacién de &
con el método CiC con la funciéon de correlacién promediada por volumen ob-
tenida mediante el popular estimador de Landy-Szalay, encontrando que los dos
enfoques son equivalentes.

Este trabajo consiste en calcular la RVPF dentro y fuera de vacios césmicos
identificados en la simulacién TNG300-1. La identificacion de vacios cosmicos
es la misma que la presentada en la Sec. 6.2. La finalidad es comparar estos
estadisticos y estudiar cudl, si lo hubiere, es el efecto del entorno de los vacios

coésmicos en el agrupamiento de galaxias.

7.1.1. Pruebas de estabilidad de los estadisticos

Para estudiar la sensibilidad de estas cantidades al nimero total de esferas
utilizadas, Ny, hemos calculado Py, N, y € como funcién de la cantidad de esferas
para una muestra de puntos de distribucion aleatoria en una caja de lado unidad.
Los resultados se muestran en el conjunto de paneles izquierdo de la Fig. 7.1.
Los paneles derechos muestran el mismo estudio pero en la TNG300-1. Las lineas
negras a trazos representan algunas cantidades esperadas como referencia. La
cantidad de puntos n de la muestra aleatoria es 107, del mismo orden que la
cantidad de galaxias en la simulacion TNG300-1, y el radio de las esferas en

ambos casos es apenas menor que la separacién media entre particulas, calculada
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Figura 7.1: Prueba de estabilidad de los estadisticos Py, N y &, calculados median-
te recuentos en celdas, respecto al nimero de esferas de muestreo. En el conjunto
de paneles derechos tenemos los estadisticos calculados en la simulacién, mientras
que en los izquierdos estan calculados en una muestra control de puntos posicio-
nados aleatoriamente, donde la cantidad de puntos es del orden de la cantidad
de galaxias en la simulacién. La estimacion de los estadisticos se estabilizan para
una cantidad de esferas de muestreo Nog > 10%. Elegimos emplear Neg = 10°.
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como Tmsep = (Voox/N )13, donde Viox es el volumen completo de la caja o bor y
N es el numero de particulas o galaxias en ella. Con esta eleccion del radio de
muestreo nos asegurarnos un valor de F > 0.

Como es esperable, para N pequenos, estas cantidades son inestables, pero
para Neg > 10% las cantidades convergen bien. Para asegurarnos una estima
confiable de estas cantidades, utilizamos Ny = 10°.

Los errores de N y € se estimaron mediante un remuestreo Jackknife del
volumen total. Sin embargo, para calcular las incertezas de Fy y x se utiliza-
ron expresiones derivadas analiticamente (Colombi et al., 1994, Hamilton, 1985,

Maurogordato y Lachieze-Rey, 1987):

Py(1 — Py)
AF, = 7.4
0 Nesf ’ ( )
y

A APF, AN
2X) o L— (7.5)

X P0|1IIP()| N
ya que al calcular la incerteza de y = —InFPy/N, el denominador y numerador

no son independientes sino que estan casi exactamente anticorrelacionados (ver
Colombi et al., 1994, Fry y Colombi, 2013).

Para calcular los estadisticos dentro de los vacios cdsmicos identificados en la
TNG300-1, muestreamos uniformemente el volumen esférico de estos. El método
de identificacién y las propiedades generales de los vacios cosmicos estan presen-
tados en la Sec. 6.2. Estos vacios tienen un rango de radios de 7 — 11h~*Mpc.
Teniendo en cuenta esto, determinamos que el radio de los volimenes de mues-
treo dentro de los vacios césmicos sea menor a la mitad del radio minimo de
estos. El rango de radios de las esferas de muestreo dentro de los vacios es de
0.25 — 2.5h 'Mpec. De esta forma, el gran nimero de esferas de muestreo no
impide medir de forma independiente los estadisticos como N o £. El rango de
radios de las esferas de muestreo para el calculo de la VPF en toda la caja de la

simulacién es de 0.04 — 4h~*Mpc.

7.1.2. Periodicidad y simulacion del espacio de redshift

Como la simulacién es peridédica en su volumen, sus bordes estan tan mues-

treados como el centro de la caja, independientemente del radio de las esferas
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Figura 7.2: Esta figura muestra la replicaciéon peridédica de los bordes de la caja
de la simulacion TNG300-1 en proyeccion en los 3 ejes. El borde negro a tra-
zos representa la proyeccion del volumen original, mientras que las lineas rojas
punteadas representan los margenes que estan siendo replicados en los bordes
opuestos. En la practica, el ancho del borde a replicar es igual al radio de las
esferas de muestreo.

de muestreo. En la practica nos aseguramos de esto extendiendo la simulacion
periédicamente hasta los limites [Lpox — R, Lpox + R], donde R es el radio de
las esferas de muestreo. En la Fig. 7.2 mostramos proyecciones en distintos ejes
donde delineamos con trazos negros los limites originales de la simulacion, y con
lineas punteadas rojas los bordes que son replicados en los limites opuestos; puede
verificarse visualmente la periodicidad cruzando la linea de trazos negros.
Ademas, para simular el espacio de redshift en la TNG300-1 utilizamos la apro-
ximacion plano-paralelo, que consiste en asumir que el observador se encuentra
infinitamente lejos y por lo tanto podemos ajustar las posiciones de las galaxias a
lo largo de un sélo eje. Hemos calculado los estadisticos presentados mas adelante
modificando los tres ejes de la caja y hemos comprobado que los resultados son
indistinguibles entre si. Empleamos el parametro Hy = 0.06774(km/s)/kpc de la
TNG300-1 y hacemos la conversién x¢ = x; + v/ Hp, donde x y vy son la coorde-
nada y velocidad en el eje x respectivamente, y aplicamos condiciones periodicas

si corresponde (ver Fig. 7.3).

7.2. Resultados

En esta seccién repasamos los resultados de calcular la RVPFE (Ec. 3.14) en
TNG300-1 en el espacio real, espacio de redshift, y dentro y fuera de los vacios

cosmicos.
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Figura 7.3: En esta figura mostramos el resultado de simular un espacio de redshift
en TNG300-1, empleando la aproximacion plano-paralelo con un observador si-
tuado en x = —oo y alterando el eje x de la simulacién con la velocidad peculiar
de las galaxias y el pardmetro Hj. Los resultados son estadisticamente idénticos
afectando cualquiera de los 3 ejes.

Comenzamos comparando los resultados en todo el box de la simulacién en
el espacio real y en el espacio de redshift, ya que en este ultimo es donde estda
reportado un aparente acuerdo con el escalamiento jerarquico (ver Sec. 3.3). Pre-
vio a mostrar la RVPF en funcién de su variable de escala, x(N¢), es ilustrativo
analizar c6mo se relacionan las cantidades intermedias, N, € y Py, entre si y cémo

varian con la escala.

7.2.1. RVPF en el espacio real vs. en el espacio de redshift

Para familiarizarnos con la naturaleza de los estadisticos de recuentos en cel-
das, o estadisticos CiC, calculamos N, £, P,, y la mencionada variable de escala
N¢ en todo el boz como funcién de los radios de muestreo R que, como mencio-
namos mas arriba, tienen un rango de 0.04 — 4h~'Mpc. La Fig. 7.4 muestra los
resultados, donde las curvas azules representan los estadisticos en el espacio real
y las curvas rojas en el espacio de redshift.

Como es de esperar, la media de la cantidad de galaxias en las esferas de
muestreo aumenta con el radio y son idénticas en ambos espacios. La varianza de
este ntimero, i.e. la correlacion promedio &, y la VPF, o Py, naturalmente decrecen

con la escala.
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Figura 7.4: Comparacién de la variacién de los estadisticos CiC con la escala en
los espacios real y de redshift. En las pequenas escalas que estamos considerando,
el efecto predominante en el espacio de redshift es el de los dedos de dios, que di-
fumina sobredensidades disminuyendo la amplitud de la correlacién. Observamos
que N¢ es una variable creciente con la escala.
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Figura 7.5: Relacién de la RVPF, x, con el radio R (panel izquierdo) y los cons-
tituyentes de la variable de escala N y & (panel derecho). Las funciones x(R) y
X(N) estan graficadas en el mismo panel ya que sus comportamientos son casi
idénticos, con ésta ultima dibujada en lineas negras a trazos y circulos vacios.
Naturalmente, la RVPF decrece con R, pero aumenta con la correlacién €.

Como vimos en la Sec. 3.2, hay dos efectos presentes en el espacio de redshift:
el efecto Kaiser a gran escala que resulta en un mayor tamano aparente de los
vacios, y el efecto dedos de dios en escalas pequenas que difuminan estructuras
sobredensas. En este andlisis estamos limitados a escalas pequenas, por lo que el
efecto predominante sera el de los dedos de dios. Esto se ve en la menor amplitud
de la correlacién en el espacio de redshift, que resulta en valores levemente me-
nores también de Py en escalas < 1h~!Mpc; los efectos en el espacio de redshift
difuminan grandes aglomeraciones y por lo tanto disminuye la correlacién de

galaxias asi como la probabilidad de encontrar vacios.

El comportamiento de la variable N¢ con la escala difiere para los dos espacios
dadas las diferencias en £, pero es 1til ver que, en cualquier caso, si bien N¢ puede
tomar distintos valores en ambos espacios para un mismo radio de muestreo, ésta

es una cantidad que aumenta con R.

Luego, analizamos el comportamiento de la RVPF, x, con respecto al radio y a
las compononentes de la variable de escala: N y & (Fig. 7.5). Un efecto interesante
se ve cuando calculamos x(R). Al normalizar por la densidad media, vemos que
la probabilidad de encontrar esferas vacias de hecho aumenta en el espacio de
redshift con respecto al espacio real para un dado radio R. La variacion de la
RVPF con la densidad media N es muy similar a su comportamiento respecto a

R, por lo que decidimos graficarlo en el mismo panel con circulos vacios y lineas
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Figura 7.6: RVPF de las galaxias en TNG300-1. Vemos el buen ajuste del modelo
binomial para la distribucién de galaxias en el espacio de redshift como ha sido
reportado previamente. Sin embargo se ve también un aparente acuerdo entre
galaxias en el espacio real y el modelo termodindmico para N¢ < 30 (este acuerdo
no se sostiene rigurosamente con diluciones, ver Fig. 7.7). Ambas curvas coinciden
para valores grandes de N¢.

negras punteadas.

Por otro lado, y aumenta con &, lo cual es esperable dado que cuando una
muestra esta mas agrupada es mas facil encontrar vacios. Sin embargo, para un
dado valor de la correlacion de galaxias, la RVPF es mayor en el espacio de redshift
que en el real, y consecuentemente tiende a su valor maximo, y = 1, para valores

menores de correlacion que en el espacio real.

Finalmente, graficamos la RVPF, y, en funcién de la variable de escala, N¢,
en la Fig. 7.6. Vemos que en el espacio de redshift las galaxias siguen un modelo
jerarquico binomial negativo, como se ha reportado en trabajos previos. Ademas,
encontramos un sorprendentemente buen acuerdo entre la RVPF de las galaxias
en el espacio real y el modelo termodinamico en valores de N¢ < 30. Para valores
mayores de la variable de escala, las galaxias en el espacio real parecen volver a

tender al modelo binomial, donde coincide con el espacio de redshift.

Para probar la robustez de estos resultados, seguimos el andlisis de Croton
et al. (2004b) y diluimos la muestra de forma aleatoria para verificar si la relacion
de escala se mantiene. Estos resultados se muestran en la Fig. 7.7, donde mostra-
mos el espacio real en el conjunto izquierdo de paneles y el espacio de redshift en

el derecho. En ambos casos los paneles superiores exhiben la muestra completa
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Figura 7.7: RVPF de las galaxias en TNG300-1 en el espacio de redshift (paneles
derechos) y real (paneles izquierdos) con diluciones aleatorias del 50, 25 y 10 %.
Los paneles inferiores muestran las restas entre la RVPF de las muestras con la
RVPF del modelo termodindmico (AXTherm., panel inferior izquierdo) y con la
del modelo binomial negativo (Axng, panel inferior derecho). El escalamiento
jerarquico se sostiene mejor en el espacio de redshift que en el real, donde se ve
en los paneles inferiores que exhibe una menor dispersion entre las diluciones.
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con Ny, en color y diluciones del 50, 25, y 10 % con cuadrados, tridngulos y cru-
ces negras con transparencia incremental respectivamente. Los paneles inferiores

muestran las cantidades

AXTherm. = X — XTherm.

AXNB = X — XNBs

correspondientes a las diferencias entre la RVPF de las muestras y las RVPF
de los modelos termodinamico y binomial negativo respectivamente. Se puede
observar que la dispersion entre las diluciones es mayor en el espacio real que en
el espacio de redshift; el escalamiento jerarquico en el espacio real no se sostiene
tan rigurosamente como en el espacio de redshift.

La Fig. 7.7 puede compararse con la Fig. 3.10 extraida del trabajo de Vogeley
et al. (1994) donde compara la RVPF en el espacio de redshift y en el espacio
real en simulaciones de distintos modelos cosmolégicos. Los comportamientos son
similares para la simulaciéon que denota como CDMI, con ,, = 1y h =5
(ver Sec. 3.3.4), aunque estos pardmetros son, por supuesto, distintos a los de
TNG300-1 que describimos en la Sec. 6.1.

7.2.2. RVPF dentro de vacios césmicos en el espacio real

vs. en el espacio de redshift

En esta seccion analizamos los estadisticos calculados en la seccién anterior,
pero dentro de vacios césmicos identificados en TNG300-1 con el motivo de ana-
lizar si hay alguna diferencia en el agrupamiento de las galaxias dentro de los
mismos. El rango de escalas para estudiar estos entornos es un poco mas acota-
do, con radios de 0.25 — 2.5h~'Mpc, por lo que el rango en N y & es menor aqui
también.

La Fig. 7.8 muestra los estadisticos CiC en funcién del radio R. Al igual que
en la subseccién anterior, las curvas azules y rojas representan el espacio real y
de redshift respectivamente, pero empleamos circulos vacios para diferenciar y
remarcar el hecho de que aqui estamos estudiando regiones subdensas.

Notamos un comportamiento invertido respecto a la subseccion anterior en
la comparacién espacio de redshift y real. Vemos ahora que en estos entornos
subdensos la correlacion ¢ (panel superior derecho) y la variable de escala N¢

(inferior izquierdo) son mayores en el espacio de redshift que en el real en todo el
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Figura 7.8: Comparacién de la variacion de los estadisticos CiC con la escala en
los espacios real y de redshift, dentro de vacios cosmicos. Los estadisticos N, { y
N¢ son menores en el espacio real que en el espacio de redshift en toda la escala

considerada. La Py es marginalmente superior en el espacio de redshift en escalas
R > 1h 'Mpc.
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Figura 7.9: x vs estadisticos CiC en vacios cdsmicos

rango de radios considerado. Las VPF's (panel inferior derecho) son indistinguibles
hasta R < 1h~'Mpc, y para escalas mayores la Py en el espacio de redshift es
marginalmente superior.

Al calcular la variacién de x con R y N notamos que tienen comportamientos
similares pero no tan indistinguibles como en la subseccién anterior, por lo que
en la Fig. 7.9 los graficamos en paneles separados (izquierdo y central, respecti-
vamente). El panel derecho, x () refleja lo mismo que el panel superior derecho
de la Fig. 7.8, donde vemos que £ tiene un comportamiento similar en ambos
espacios pero con distinta amplitud.

Finalmente, al calcular la RVPF en funcién de la variable de escala N&
(Fig. 7.10), vemos que tanto en el espacio real como en el de redshift, las ga-
laxias dentro de los vacios cosmicos parecen agruparse segin el modelo binomial
negativo. Aun mas sorprendente es el hecho de que este ajuste parece ser mejor
en el caso del espacio real.

Reproduciendo el andlisis de la subseccién anterior, diluimos aleatoriamente
las muestras de galaxias para probar la robustez de estos resultados. Podemos
ver en la Fig. 7.11 que si bien ambos espacios presentan poca dispersion, esta
es ain menor en el espacio real. Aunque el modelo binomial parece sobreestimar
levemente los datos, este buen acuerdo es inesperado dado que trabajos previos
indican que cualquier escalamiento jerarquico encontrado en el espacio de redshift

se rompe en el espacio real.

7.2.3. Comparaciones finales

Para salir de la comparacién espacio real vs. redshift en la que hemos es-

tructurado la informacién hasta ahora, buscamos mostrar mas directamente las
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Figura 7.10: RVPF dentro de vacios césmicos en el espacio de redshift y real.
Ambas muestras se ajustan al modelo binomial negativo. Contrario a la RVPF
en toda la caja, las galaxias dentro de los vacios cosmicos en el espacio real
parecen ajustarse bien al modelo binomial en todo el rango de escalas considerado,

mientras que en el espacio de redshift se desvia de este modelo para valores
NE > 2.

diferencias en las RVPFs dentro y fuera de los vacios cosmicos.

La Fig. 7.12 muestra las curvas dentro y fuera de los vacios césmicos en cada
panel, donde, al igual que antes, ubicamos el espacio real en los paneles izquier-
dos y el espacio de redshift en los derechos. Recordamos que los circulos vacios

representan los estadisticos dentro de los vacios césmicos.

En el espacio de redshift parece haber un desvio de la escala jerarquica dentro
de los vacios césmicos para valores N¢ > 1, pero tanto dentro como fuera de los
mismos, las galaxias parecen seguir a grandes rasgos el modelo binomial negati-
vo. Esto es en lineas generales lo que se ha reportado en la literatura hasta el

momento.

Sorprendentemente, para el espacio real es muy distinto calcular la RVPF
dentro y fuera de los vacios césmicos. Vimos que fuera de ellos, las galaxias
parecen seguir el modelo termodinamico, aunque este escalamiento se rompe al
diluir la muestra. Sin embargo, dentro de los vacios c6smicos parece haber un muy
buen acuerdo con el modelo binomial negativo. Este buen ajuste se mantiene atin

con las diluciones.

Cabe aclarar que al diluir aleatoriamente la muestra completa, los vacios

coésmicos, por definicion, son las estructuras menos afectadas. Si bien esto for-
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Figura 7.11: RVPF de las galaxias dentro de vacios césmicos en TNG300-1 en el
espacio de redshift (paneles derechos) y real (paneles izquierdos) con diluciones
aleatorias del 50, 25 y 10%. Los paneles inferiores muestran las restas entre
la RVPF de las muestras con la RVPF del modelo termodindmico (AXTherm.,
panel inferior izquierdo) y con la del modelo binomial negativo (Axngp, panel
inferior derecho). Contrario a resultados previos, la poca dispersién en las RVPFs
diluidas en el panel inferior izquierdo indica una posible deteccién de escalamiento
jerarquico de las galaxias dentro de vacios cosmicos en el espacio real.
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Figura 7.12: RVPF dentro y fuera de vacios césmicos en el espacio real y de
redshift. Los simbolos vacios representan la RVPF calculada dentro de vacios
coésmicos mientras que los sélidos representan el calculo en toda la simulacion.
Vemos que calcular la RVPF dentro y fuera de vacios cosmicos en el espacio de
redshift no es muy distinto, pero en el espacio real la diferencia es notable. La
RVPF dentro de vacios cdsmicos en el espacio real se ajusta al modelo binomial
negativo, al igual que la RVPF en el espacio de redshift.
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ma parte de la razon por la cual los estadisticos se ven menos afectados dentro
de los vacios césmicos, no deberia ser el causante principal de este buen compor-
tamiento. Por un lado, la RVPF por definicién estd desafectada de la densidad
media en cada esfera de muestreo, lo cual en principio la hace un buen estadistico
para usar en distintos entornos. Por otro lado, la diluciéon méxima es del 10 %
del total de la muestra, es decir que es comparable con la densidad interna de
un vacio césmico (ver criterios y algoritmos de identificacién en la Sec. 6.2); atin
con esta dilucion, la RVPF fuera de los vacios coésmicos esta lejos de ajustarse al
modelo binomial negativo que parece caracterizar tanto la distribucion dentro de
ellos en el espacio real, como dentro y fuera en el espacio de redshift.

A partir de estas ideas, mostramos finalmente en la Fig. 7.13 la RVPF en el
espacio de redshift con la RVPF en el espacio real dentro de los vacios césmicos.
El sorprendente acuerdo entre ambas indica que dentro de los vacios césmicos
hay indicios de escalamiento jerarquico que no se encuentran en otros entornos

del Universo.

7.3. Conclusiones

Hemos calculado estadisticos de vacio en la simulacion TNG300-1, dentro y
fuera de vacios, y en el espacio real y de redshift. Comparamos la RVPF de las
galaxias en estas muestras con dos modelos populares de agrupamiento: el modelo
binomial negativo y el termodinamico.

Encontramos que en el espacio de redshift la agrupacion de galaxias exhibe
un comportamiento acorde al escalamiento jerarquico correspondiente al modelo
binomial negativo en todo el rango de escalas considerado. Este buen acuerdo con
algiin modelo jerarquico se rompe cuando calculamos la RVPF en el espacio real,
lo cual estd en acuerdo con estudios previos (Lahav et al.; 1993, Vogeley et al.,
1994). En el espacio real encontramos que los datos ocupan un locus aproximado
al modelo termodindmico en valores de N¢ < 20, aunque con diferencias de hasta
X — XTerm. =~ £0.05 en las diluciones méas extremas, para luego tomar valores
menores y mas aproximados al modelo binomial negativo.

Al repetir el célculo dentro de vacios césmicos, encontramos que atun en el
espacio real, donde esperamos que el escalamiento jerarquico se deshaga, hay un
excelente acuerdo entre la RVPF de las galaxias en vacios césmicos y el modelo

binomial negativo, con diferencias maximas de y — xgn ~ £0.01 para la muestra

156



total y —0.03 para una dilucién del 50 %. La RVPF dentro de vacios césmicos
en el espacio real es sorprendentemente parecida a aquella calculada para toda
la simulacién en el espacio de redshift; i.e. el comportamiento consistente con
escalamiento jerarquico en el espacio de redshift es recuperado dentro de vacios
coésmicos en espacio real.

Es interesante contrastar este resultado con el argumento de Croton et al.
(2006) que postula que el movimiento peculiar de las galaxias no debe ser el prin-
cipal agente en generar un escalamiento jerarquico consistente con el binomial
negativo. Ademas, este resultado también puede entenderse como una consecuen-
cia de que los contrastes de densidades son menores dentro de los vacios, y por lo
tanto las soluciones de “autosimilaridad” y “agrupamiento estable” son vélidas en
estos regimenes; en los vacios césmicos podemos encontrar escalamiento jerarqui-
co que se deshace en ambientes més densos y pueden encontrarse estructuras que

conservan de forma mas pristina las condiciones iniciales del Universo.
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Capitulo 8
Conclusiones

Con esta Tesis nos propusimos estudiar algunas propiedades importantes de
las galaxias en relacién a vacios cdsmicos, siempre desde un punto de vista es-
tadistico. Esta labor nos llevo desde el estudio de propiedades dinamicas como
el alineamiento de espines galacticos con respecto a la direccion radial de vacios
coésmicos y su dependencia con propiedades astrofisicas de las galaxias, hasta
estudiar la naturaleza de la distribucién de galaxias dentro de vacios césmicos,
pasando por la presentacion de nuevos métodos estadisticos pertinentes al area.

Para presentar las conclusiones, vamos a revisar las preguntas postuladas en

el inicio:

= ;Puede mejorarse el estudio de la distribucion de las galaxias en el espacio

y su orientacion con respecto a estructuras circundantes?

» ; Existen métodos alternativos a estos? ;Son igualmente validos? ;Qué in-
formacién aportan y qué nos dicen acerca de las estructuras en vacios cosmi-

cos?

» ;La orientacion de las galaxias es aleatoria? ; Cudl es su relacién con estruc-

turas en gran escala como los vacios cosmicos?

Primero, abordamos la préactica mas general del estudio del agrupamiento de
galaxias en el Universo e intentamos mejorarlo. En el Cap. 4 estudiamos el impac-
to sobre la precision de los estimadores de la funcién de correlaciéon bipuntual al
sustituir el catdlogo aleatorio utilizado en la estimacién por distribuciones de pun-
tos tipo glass. Demostramos que es posible generar distribuciones de particulas de

este tipo aplicando iterativamente la reconstruccién de Zeldovich a un conjunto
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de puntos inicialmente aleatorio. El pequeno costo de computo adicional asociado
a la construccién de dicha muestra se ve compensado por la mejora significativa

en la precision de las estimaciones de la funcion de correlacion.

Proporcionamos una versién modificada del estimador LS, adaptada al uso de
distribuciones de particulas tipo glass (Ec. 4.9). Este estimador hace uso de dos
catalogos glass independientes para evitar problemas debidos a la correlacion de
los puntos dentro de una misma muestra para escalas que se acercan a la separa-
cién media entre particulas. Nuestros resultados indican que al usar distribuciones
tipo glass no anadimos ningin sesgo significativo respecto a los resultados obte-
nidos utilizando muestras Poisson del mismo tamano. En escalas mayores a la
separacion media entre particulas el uso de catalogos tipo glass conduce a una
reduccién significativa de la varianza de los multipolos & (s) con respecto a los
resultados del estimador LS estandar con el mismo niimero de puntos. El tamano
del catalogo glass necesario para lograr una dada precision en la funcion de co-
rrelacion es significativamente menor que cuando se utilizan muestras aleatorias.
Como el costo computacional de estos estimadores es proporcional al ntimero
total de pares, el menor tamano del catalogo glass puede representar una reduc-
cion significativa del tiempo computacional total. Por ejemplo, si extrapolamos
el comportamiento de ley de potencia de la varianza o¢, mostrado en la Fig. 4.7
encontramos que la misma varianza conseguida por el estimador LS utilizando
muestras aleatorias de a = N,./N; = 50 como se hizo en los anélisis finales del
BOSS (Alam et al., 2017, Sanchez et al., 2017) se puede obtener utilizando catélo-
gos glass con aw = 5.4. En los dos ejemplos anteriores, la reduccion del tiempo de
computo que se obtiene utilizando catalogos glass en lugar de catélogos aleatorios
asciende a tg /tq ~ 86 y tr/te =~ 145, respectivamente, lo que representa una gran
reduccion de los recursos computacionales necesarios para el analisis. Esta mejora
puede resultar particularmente beneficiosa para las mediciones de las BAO luego
de la reconstruccién, ya que requieren recuentos de pares en catalogos aleatorios

con y sin la aplicacién del campo de desplazamiento.

Por ultimo, la Sec. 4.4 contiene versiones de otros estimadores comunmente
utilizados de la £(s) y de N-—puntos adaptados al uso de catélogos glass. Los
estimadores que emplean muestras glass podrian resultar cada vez mas ttiles en
el célculo de estadisticas de alto orden, donde el costo computacional de con-
tar N—tuplas de puntos podria verse drasticamente reducido sin comprometer la

varianza. Aunque en el calculo del espectro de potencia el tamano del catalogo
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aleatorio no es el factor principal para determinar el costo computacional, la es-
tadistica del espacio de Fourier también podria beneficiarse de la menor varianza
de los catédlogos glass tanto en la estimacién de P(k) como en la funcién ventana
del relevamiento. En los préximos anos, relevamientos como DESI y Euclid pro-
porcionaran catalogos con decenas de millones de objetos en grandes voliimenes.
El analisis de estos catalogos representara un reto para las técnicas de anélisis
tradicionales, y el uso de catdlogos glass podria ayudar a reducir los requisitos
computacionales de los andlisis de agrupacion en estos estudios y sus catalogos

simulados asociados, manteniendo la alta precision que exigen.

En el Cap. 5, siguiendo la linea de estadisticos nuevos, presentamos dos méto-
dos para detectar y cuantificar las senales de alineacion en galaxias y comprobar
su robustez estadistica. El primer método se basa en la utilizaciéon de un parame-
tro,n = N(8 > 1)/N(B < 1), donde 8 = tan (\) y A es el dngulo agudo entre las
direcciones en estudio. Este parametro n se puede interpretar como la fraccion
relativa de componentes vectoriales en el plano perpendicular a una direccion
de referencia y derivamos los primeros dos momentos de la distribucion de este
estimador, pudiendo asi evaluar de forma fiable su significacién estadistica sin
depender de simulaciones Monte Carlo. El pardmetro 7 tiene un valor de expec-

tacién y una varianza dadas por ny ~ 2,4142 y Var(n) ~ 28,1421/N.

El segundo método que presentamos realiza un ajuste sobre los residuos de la
ECDF de los datos con respecto a la ECDF esperada para una distribucién uni-
forme. El ajuste utiliza un pequeno conjunto de funciones arménicas ortogonales
y no se basa en ningin esquema de discretizacion. La amplitud del ajuste, i.e.,
la amplitud de la senal de alineacién, puede ser descrita por el primer parametro
impar del ajuste, a;.

El segundo método de andlisis de alineacién que presentamos produce coefi-
cientes OLS de un ajuste de los residuos de la ECDF de los cosenos de los datos
con respecto a una muestra aleatoria. El primer coeficiente impar, a1, de la expan-
sién armonica de la funcion residual es suficiente para caracterizar la amplitud
de la senal de alineacion. Los valores positivos de a; indican una alineacién per-
pendicular, valores nulos son consistentes con alineamientos aleatorios, y valores

negativos indican una alineacién paralela con respecto a la direccién privilegiada.

Comparamos estos métodos con la media de la distribucién de los cosenos y
empleando simulaciones de Monte Carlo de la misma, que es la forma mas comun

de cuantificar alineaciones. Esta comparacion se realizé generando puntos alea-
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toriamente en la superficie de elipsoides con distintas excentricidades, simulando
asi una poblacién de vectores con tres niveles diferentes de alineacién (desde la
no alineacién, a la intermedia, a la muy alineada), y analizando qué tan fidedigna
es la recuperacion de la senal de alineacion tanto con los pardmetros nuevos como

con el método mas clasico del calculo de la distribucién de cosenos.

Encontramos que los estadisticos propuestos permiten la deteccion de senales
de alineacién con una mayor significacion. Para una desviacién de aproximada-
mente 0,250 de una distribucién isotrépica de cosenos, obtenemos una significa-

cién de 10— y 120 para el coeficiente a; y el pardmetro 7 respectivamente.

Por tltimo, evaluamos los efectos de las incertidumbres en la medicion de las
componentes vectoriales paralelas y perpendiculares introduciendo ruido gaus-
siano en las mismas simulando errores de observacion. Encontramos una relacion
lineal entre los parametros de alineamiento obtenidos con los datos sintéticos, y
los parametros “observados”que tienen en cuenta el error de observacion simula-
do. Esto puede utilizarse para estimar el tamano necesario de una muestra para
lograr la deteccién de una senal pequena en los datos. Con estas herramientas,
los préximos grandes relevamientos y simulaciones pueden proporcionar nuevos
conocimientos a partir de pequenas senales de alineamientos que no se detectan

en los relevamientos actuales con un niimero menor de galaxias.

En el Cap. 6 utilizamos las herramientas presentadas en el Cap. 5 y analizamos
las orientaciones de los espines galacticos en entornos subdensos en la simulacion
Mlustris TNG300-1. Los resultados muestran una fuerte evidencia de que las gran-
des galaxias en vacios cosmicos exhiben un exceso de espines perpendiculares a

la direccién radial céntrica del vacio.

Encontramos la mayor senal de alineacién (~ 9¢) para galaxias masivas, con
gran rotacién, que residen en entornos de vacio y, en particular, con una baja
velocidad de expansién respecto a los centros de vacio. El hecho de que la corre-
lacién mas fuerte esté relacionada con la expansién centrada en los vacios da una
pista de que las desviaciones de la dinamica global de los vacios es un ingrediente
clave para entender el origen de las alineaciones. Este resultado también sugiere
que las galaxias pueden ganar un espin alineado a medida que pierden impulso
lineal en su expansion lejos del centro del vacio. Ademads, implica que la direccién
del centro del vacio podria ser privilegiada para los encuentros de galaxias y los

procesos de acrecién. Esto seria interesante estudiar en futuros trabajos.

Por otro lado, los resultados muestran que la densidad local de las galaxias

161



juega un papel menor en la evolucién de los vectores de espin. Incluimos en nuestro
analisis la dependencia de la senal con el tipo de vacio césmico y concluimos que
los vacios de tipo R son los que exhiben los mayores efectos de alineacion de
espin. Esto es un indicio de que es la dindamica del vacio y su interacciéon con las
galaxias en evolucion, mas que el entorno del vacio, lo que genera las orientaciones

de espin sistematicas.

Finalmente, en el Cap. 7 abordamos el célculo de la funcién de probabilidad
de vacio reducida (RVPF) en la simulacién TNG300-1, dentro y fuera de vacios,
y en el espacio real y de redshift, y comparamos estas muestras con dos modelos
populares de agrupamiento: el modelo binomial negativo y el termodinamico.
Este estadistico es mucho menos usual que los otros estadisticos de agrupacion
de galaxias nombrados en esta tesis, e.g. la funcién de correlacién bipuntual. La
literatura al respecto parece indicar que la RVPF por si sola puede ser insuficiente
para describir de forma completa la distribucién de galaxias, sin embargo es un
estadistico complementario que forma parte de un enfoque con un gran potencial
para extraer informacién de relevamientos y simulaciones como es el de recuento

de celdas.

En nuestro analisis, acorde a resultados previos, encontramos que en el es-
pacio de redshift la agrupacién de galaxias exhibe un comportamiento acorde al
escalamiento jerarquico correspondiente al modelo binomial negativo en todo el
rango de escalas considerado. Sin embargo, el escalamiento no se mantiene en el
espacio real: encontramos que los datos se ajustan aproximadamente al modelo
termodindmico siempre que la variable de escala N¢ no tome valores muy grandes,
donde los datos parecen tender al modelo binomial negativo. Notamos, ademas,
que el acuerdo con el modelo termodinamico en el espacio real no se mantiene al
diluir la muestra, mientras que el escalamiento jerarquico en el espacio de redshift,

ajustado por el modelo binomial, si se mantiene atin con diluciones.

Sorprendentemente, al realizar el calculo de la RVPF dentro de vacios cosmi-
cos, encontramos que en el espacio real, donde esperamos que el escalamiento
jerarquico se deshaga, hay un excelente acuerdo entre la RVPF de las galaxias en
vacios césmicos y el modelo binomial negativo, ain cuando diluimos la muestra.
La RVPF dentro de vacios césmicos en espacio real es notablemente similar a la
calculada en toda la simulacién en espacio de redshift; i.e. el escalamiento jerarqui-
co detectado en espacio de redshift es recuperado dentro de vacios césmicos en

espacio real.
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En los vacios cosmicos podemos detectar la presencia de estructura con es-
calamiento jerarquico. Este escalamiento se deshace en ambientes méas densos,
por lo que los resultados indican que en los vacios cosmicos pueden encontrarse
estructuras que conservan de forma més pristina condiciones mas tempranas del

Universo.
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