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La profundidad esta en los valles donde la buscamos,
pero no en las cimas desde donde la descubrimos...

“Los secretos en la Rue Morge”

Edgar A. Poe

Physics is not a finished logical system. Rather at any moment it
spans a great confusion of ideas... The author of a book on physics
can impose order on this confusion by recapitulating its history,

or by following his own best guess; the great thing is

not to confuse physics with history, or history with physics

Steven Weinberg



Resumen

En la presente tesis se realiza un analisis intensivo del campo de velocidades en la
vecindad de las estructuras en el Universo, caracterizando los perfiles de caida al pozo
de potencial de la materia, su dependencia con las propiedades del halo central, la
densidad y distribucion local de la materia y la orientacion del campo de velocidades.

A partir del andlisis estadistico de la caida de materia al pozo de potencial, o
infall de materia oscura a los halos, usando simulaciones numéricas de N-cuerpos en
el modelo de concordancia ACDM, se ha encontrado una dependencia entre la masa
del halo considerado y la velocidad de maximo infall, V7', donde la materia en
la vecindad de los halos més masivos alcanza velocidades de ~ 900km/s en escalas
menores a los 5h~ 1 Mpec. Se encuentra que la velocidad de maximo infall y la masa
siguen una ley de potencias de la forma V(M) = (M/my)?. Comparando estos
resultados con el modelo lineal con corte exponencial dado empiricamente en Croft
et al. , se determina que el valor adecuado de la densidad de corte es d. = 45 segin
la dependencia encontrada entre V;'#* y Masa.

Se estudia también la relacién entre la orientacion del angulo de la velocidad
peculiar con respecto a la direccién al centro del halo (dngulo de infall) y la masa
del halo, encontrando que en los halos mas masivos, la mayor alineacién se produce
en escalas de 6h~'Mpe. Se determina una relacién entre la méxima orientacién del
campo de velocidades y la masa del halo dada por una ley de potencias logaritmica
de la forma cos(0)me(M) = ~vlog(M) — Lg. A partir del dngulo de infall se estudia

la relacién entre la fraccion de particulas con orientcién postiva (materia cayendo al

halo) y la fraccién con orientacién negativa (materia alejandose del halo).



Usando la velocidad de maximo infall determinada para cada halo, se estudia
la dependencia de la misma con propiedades fisicas de los halos. Se encuentra que
los halos en regiones mas densas, con valores de Ryy mas grande son los que tienen
una V' mayor, al igual que una mayor tasa de acrecion. Usando la masa en un
entorno de 15Mpc/h de cada halo, se calculan los semiejes del elipse de mejor ajuste,
encontrando que las regiones de los halos de baja masa con V7" menor son mds
elipticas; para los halos mas masivos no se encuentra una dependencia clara.

Desarrollando un modelo que relaciona el campo de velocidad con la cantidad de
pares halo-particula en la vecindad del halo, se obtiene una formulacién que determina
el perfil de velocidad de infall a partir de la funciéon de correlacion cruzada halo-
particula, &,. Se encuentra una fuerte dependencia entre el pardmetro «(y) del
modelo con el perfil de velocidad de infall obtenido; sin embargo, los resultados
encontrados a partir del modelo analitico para el perfil de velocidad de infall tienen
un muy buen acuerdo con las mediciones.

A partir de modelos semianaliticos para la formacion de galaxias, se estudia la
dependencia de la velocidad de infall con la luminosidad y la masa de las galaxias.
Se encuentra que las galaxias mas masivas tienen una V;'#* mayor de galaxias débi-

les, mientras que las galaxias con masas menores tienen un valor mas grande de la

velocidad de maximo infall para galaxias brillantes.



Abstract

In the present thesis we perform an intensive analysis of the velocity field of matter
in the outskirts of structres in the Universe. We study the infall profile around halos,
its dependence with: the properties of the cluster, the density and distribution of
matter in the neighborhood and the aligment of the velocity field.

From the statistical analysis of the dark-matter infall in numerical N-body simu-
lations within the concordance ACDM model, we find a relation between the mass of
the halo and the maximum infall velocity, V7', where the matter in the outskirts
of the most massive clusters reach velocities of ~ 900km/s at scales r ~ 5h~' Mpc.
The maximum infall velocity and the group mass follow a suitable power law fit of
the form, V7'#* = (M/my)”. By comparing the measured infall velocity to the linear
infall model with an exponential cutoff introduced by Croft et al. , the best agreement
is obtained for a critical overdensity 6. = 45.

We also study the relation between the direction of the peculiar velocity with
respect to the cluster centres (infall-angle) and the mass of the halo. We find that in
the most massive halos, the maximum alignment occurs at scales r ~ 6h~! Mpc.
We derive an empirical relation between the maximun alignment of the velocity
field and the mass of the cluster, given by a logarithmic power-law fit of the form
c0$(0)maz(M) = vlog(M) — Ly. We perform a further study of the infall-angle by
comparing the number of particles with peculiar velocities pointing outwards from
the group centre (outflow), to the number pointing towards the group centre (infall).

Using the maximum infall velocity measured for each halo, we study the depen-
dence of it with the physical properties of the haloes. We find that haloes in denser

regions, with large values of Ry, are the ones with a larger V,'¢*, as well as a larger

accretion rate. Using the mass up to scales of r = 15Mpc/h in each halo we calculate



the elipse with the better fit to the mass distribution, finding that the regions around
low-mass halos, with small values of V7", are more prolated than regions around
large mass halos.

We develope a model that relate the velocity field and the number of pairs halo-
mass in the outskirts of the halo; in this model, the velocity infall profile is determined
by the cross-correlation function halo-mass, &,,,,. We find a strong dependence of
the velocity infall profile obtained and one of the parameteres of the model, a(7y).
However, the predictions of the model have a very good agreement with the results
from numerical simulations

From semi-analythical models for galaxy formation, we study the dependence of
the infall velocity pattern with the luminosity and mass of the galaxies. We find

that the most masive galaxies have a V%" larger from faint galaxies; meanwhile,

central galaxies with small masses have a larger contribution to the V" from bright

galaxies.
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Capitulo 1

El Campo de Velocidades

Peculiares

Las estructuras que se observan en el universo, tales como galaxias, ciimulos, su-
percumulos, etc. y la radiacién, se distribuyen de tal forma que muestran un universo
que tiende a la homogeneidad e isotropia en escalas suficientemente grandes. La teoria
estandar para el origen de las estructuras en el universo, sostiene que éstas crecen
debido al proceso conocido como inestabilidad gravitacional, partiendo de pequenas
fluctuaciones en la densidad de materia en un universo en expansién. Eventualmente,
la auto-gravedad actuando sobre estas regiones se hace méas grande que la presion de
expansion, y las estructuras detienen la expansion y colapsan para formar estructuras
ligadas. Los procesos de acrecion y el colapso continuo de las estructuras en escalas
cada vez mas grandes se denomina modelo jerdrquico de formacion de estructuras, ya
que las estructuras mas pequenas colapsan primero y luego se incorporan a estruc-
turas mas grandes que colapsan en un tiempo posterior. En este modelo jerarquico
se asume la presencia de fluctuaciones primitivas en la densidad que, tedricamente,
se generaron a partir de fluctuaciones cuanticas en el campo escalar de densidades

presentes en la etapa inflacionaria del universo (Guth 1981, Albrecht 2000) y fueron

16



El Campo de Velocidades Peculiares 17

amplificadas por un periodo de rapida inflacién haciéndose mas densas con respecto a
su entorno a medida que el universo se expande (Liddle, 1999; Liddle & Lyth, 2000).

La abundante evidencia observacional ha puesto en manifiesto que la materia
observada (bariones + fotones) contribuye en aproximadamente un 10 % a la densidad
total del universo (Faber & Gallagher, 1979; Sanchez et al. 2006); esto quiere decir que
la mayor parte de la densidad de materia en el universo estd constituida por materia
no visible o materia oscura que sélo interactia gravitacionalmente (White 1988); la
posible naturaleza de la composicion de este tipo de materia, ha sido estudiada en
numerosos trabajos (Primack 1999, y las referencias alli citadas). En este capitulo se

presenta el marco tedrico para estudiar la dinamica de la materia en el Universo.

1.1. Marco Cosmolégico

La teoria del Big Bang es en la actualidad aceptada ampliamente, y en este mo-
delo, la dinamica de la materia esta determinada por las ecuaciones de campo de la
Relatividad General de Einstein. Estas ecuaciones tensoriales implican diez ecuacio-
nes diferenciales en derivadas parciales no linealmente independientes. Si asumimos
que el Universo es homogéneo e isotrépico, puede usarse el Principio Cosmoldgico
(Weinberg 1974, capitulo 14) y deducir que la métrica mas general que describe la
distribucién de materia, es la métrica de Robertson-Walker. Utilizando esta métrica,
y suponiendo que el tensor Energia-Momento corresponde al de un fluido ideal con
densidad de masa p y presion p, las ecuaciones de campo se simplifican y se obtienen

las ecuaciones siguientes:

a2+ k 8@
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donde a es el pardmetro de expansion del Universo y k es la constante de curvatura;
ambas introducidas en la métrica de Robertson-Walker. A partir de estas ecuaciones,

podemos escribir la ecuacion de Friedmann para el parametro de expansion:

4
a= —ng(p—l—Sp)a (1.1)

que describe la aceleracion del pardmetro de expansién. Si consideramos la existencia
de una constante cosmoldgica en las ecuaciones de campo de la Relatividad General,
aparece un término extra en la ecuacion 1.1 correspondiente a lo que puede inter-
pretarse como una “fuerza repulsiva”, cuya intensidad estd dada por la constante

cosmolégica A, obteniendose:

4 A
a= —ng(p + 3p)a + 3 (1.2)

Una de las consecuencias observacionalmente comprobable de la teoria de la Re-
latividad General, es la Ley de Hubble que establece una proporcionalidad entre la
velocidad de expansion y la distancia. A partir de esta ley podemos definir la cons-
tante de Hubble! H como: H = a/a, que describe la tasa de expansién del universo.
También es 1til definir el parametro adimensional de densidad 2 como 2 = p(ty)/pe.
donde p. = 3H?/(87G). El valor de este pardmetro, determina el comportamiento
que puede tener a (por ejemplo, si 2 = 1, el Universo serd plano).

El estudio de las fluctuaciones en el campo de densidades, o perturbaciones, es un
punto fundamental para entender como se forman y evolucionan las estructuras en
el universo. Para estudiar las perturbaciones en la densidad, usaremos una variable

adimensional: la fluctuacién en el campo de densidad, §(x,t), que se define por

p(x,t) — p(t)
p(t)
'El valor medido en la actualidad para la constante de Hubble H, es: H, = 7443 km sec™! Mpc~
(Macri et al. 2006).

I(x,t) = (1.3)

1
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donde p(x,t) es la densidad de masa en el punto x, al tiempo ¢.

1.2. Dinamica de particulas

Las escalas de las inhomogeneidades que deseamos estudiar abarcan un rango
que va desde unas decenas de kpc (galaxias) hasta unas decenas de Mpc (ciimulo
de galaxias); por lo que la escala de las perturbaciones A(t) satisface A(t) < dy(t)
donde dy(t) es el radio de Hubble (dg(t) = ¢/H(t)) y es del 6rden de 3 x 103Mpc.
Supondremos también que la densidad de radiacién es mucho menor que la materia,
p < p vy que las velocidades son pequenas en comparacion con la de la luz, v < c.
Esto implica que podemos usar la aproximacion Newtoniana de la Relatividad General
para estudiar el crecimiento de las perturbaciones

Para describir el crecimiento de las perturbaciones, es 1til trabajar en un sistema
de coordenadas que sigue la expansion general del universo. Dicho sistema de coor-
denadas se denomina “sistema de coordenadas comdviles” (Peebles 1980), en el cual
las posiciones coméviles,  (en un universo en expansion con este sistema de coorde-
nadas, un par de particulas con velocidad relativa cero tienen posiciones comoviles

constantes) se definen como?:

7 = Ta(t) (1.4)

donde 7 es la posicién en un sistema de coordenadas estatico, y 7 es constante para

el par de particulas. El movimiento relativo entre ambas particulas por la expansion,

estd incluido en a(t) (por homogeneidad e isotropia, sélo es funcién del tiempo).
Bajo la aproximacién Newtoniana, un observador en r = 0 medirda un potencial

de fondo ¢y que, segiin las ecuaciones de campo, estard dado por ¢, = (2/3)7G py(t)r?

2A lo largo del trabajo se utilizard indistintamente la notacién para los vectores de la forma

clasica T o en negrita x.
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donde py(t) es la densidad media de masa. Usando la ecuacién de la geodésica en el

limite Newtoniano para el potencial, d;TT; = —0, y el cambio de coordenadas 1.4 se
obtiene:
d*a 4

En esta ecuacion se relaciona la evolucion temporal del pardmetro de expansion y la
densidad del Universo y se la denomina ecuacion cosmolégica

Con el cambio de coordenadas dado en 1.4 se puede escribir la velocidad propia

de una particula respecto al origen como % = u = aX+Xxa, con lo que el Lagrangiano

del movimiento de la particula queda determinado por:

1
£= §m(a5< +xa)? — m®(x,t)

donde ahora el potencial ®(x,t) se refiere al potencial de una densidad de materia

caracterizada por pequenas fluctuaciones en la densidad media. A este lagrangiano

podemos reescribirlo como?:

1
£ = —ma*
2ma

con el nuevo potencial dado por ¢ = ¥ + (1/2)adx?. La ecuacién de campo para el

2 —mey

nuevo potencial, donde ahora el gradiente es respecto a x, es VZp = 47Gpa® + 3adi

que junto a la ecuacion cosmoldgica se obtiene:

Vip = 4nGpa® [p — py)

en donde podemos ver que en el caso que no existan apartamientos de la homogenei-

dad, se tendria que ¢ = 0, con lo que la soluciéon para la velocidad peculiar seria de

la forma v oc a™ L.

3Si al Lagrangiano le sumamos una derivada total respecto a un potencial no se modifica, para

lo cual planteamos £ — £ — d¥/dt con ¥ = (1/2)maax?
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Definiendo la velocidad peculiar propia de la particula como v = aX y usando las
ecuaciones de movimiento Euler-Lagrange, se tiene:
dv a Vi

StV =——C=g(x) (1.6)

en donde la ultima equivalencia esta hecha bajo la suposicion de que no existen ondas
gravitacionales y g(x) es la aceleracién gravitacional dada por

x —x

g(x) =~ = Ga / () = )

x —x|3
En la aproximacion de perturbaciones lineales y presién cero, podemos usar la ecua-
cién 1.3 para reescribir la integral anterior como:

x' —x

g = Gapb/d3x’5(x',t) (1.7)

X P
que en el caso de aplicarlo a una distribucién discreta de particulas (como es el
caso que se analizara en esta tesis, aplicandose estos resultados en las simulaciones

numéricas) donde la densidad puede escribirse como p = 37 mja~§(x —x;), se tiene:

— x[?

G X; — X
g(x) = ?;mﬂ'\xj—

1.3. EIl Campo de Velocidades Peculiares

Continuando bajo la aproximacion de que el campo de fluctuaciones en la densidad
es lineal, el campo de velocidades peculiares v(x,t) satisface la ecuacién 1.6 y si no
existen sumideros ni fuentes de materia, también satisface la ecuacion de continuidad

de la masa:

+— =0 (1.8)
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La solucion para el campo de velocidades v que satisface 1.6 y 1.8 es:

veal ( s ) L ) (1.9)

4G ppa a

con V.F = 0 (el segundo término en la ecuacién anterior es la parte homogénea).
Es facil ver que por sustitucion directa, la solucion 1.9 satisface 1.8, si reemplazamos

esta solucion en 1.6 encontramos:

0 ,0 g\
&CL E (@) = 47TGCLg

Antes de seguir adelante, debemos utilizar el hecho de que la evoluciéon de las
fluctuaciones en la densidad 0 puede ser descripto por la combinacién lineal de dos
modos: uno creciente (D;(t)) y otro decreciente (Ds(t)); este tltimo, al ir con la
inversa del tiempo, se lo puede considerar despreciable. Esto indica que la ecuacién
1.7 para g es la suma de dos términos que varian como g, x pyaD, con lo que la

solucién para el campo de velocidades peculiares 1.9 puede escribirse como:

g 1 dD,,
Vo = e
47Tpr Da dt

lo que puede re-escribirse como:

v Hfg  2fg f_gd_D
~ 4nGpy,  3HQ " Dda

Peebles (1976) demostré que si el modo creciente domina y se puede ignorar el fondo

relativista, f es sélo funcién de Q dada por f(Q) = Q%% Shani & Coles (1995)

encuentran que para un modelo A-CDM una mejor aproximacion es:

legD 0.6 QA QO
= ~ 00+ =14+ —
/ dloga + 70 + 2

Se encuentra asi una expresion que relaciona las velocidades peculiares con lel campo

de fluctuaciones en la densidad:
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va:H—afaa/d?’x’ o(2')
47

X —x

Usando la ecuacién anterior y el modelo de colapso esférico (Gunn & Gott 1972),
Gunn (1978) y Peebles (1980) derivaron una aproximacion lineal de la velocidad de
caida al pozo de potencial, o velocidad de infall, en la direcciéon radial inducida por
una concentraciéon de masa isotrépica descripta por §(r) = p(r)/pp — 1 dentro de un
radio 7. Obtienen que la velocidad de infall V;,; esta dada por:

: 1
Viin = —§H098’6r6(7‘), (1.10)

1

Yahil (1985) da una aproximacién no-lineal para la solucién exacta de la velocidad

de infall:

o(r)
L+ 0(r)P°2’

sin embargo esta ecuacion no es acompainada por una derivacion publicada. Regos &

Vnon—lin _ 1

0,6

(1.11)

Geller (1989), asumiendo que los ciimulos son esféricamente simétricos, obtienen una
solucion para la velocidad de infall no-lineal como una 'expansion en serie’ del campo
de fluctuaciones, la cual es exacta antes de que ocurra el cruce de la érbita y para
0 < 1 — 2. Ellos también senalan que esta solucion es inadecuada para densidades
muy grandes. Entonces, es de esperar que ni los calculos ni las ecuaciones 1.10 6 1.11
funcionen bien en los centros de los ciimulos y en las regiones en torno a ellos, o mas
generalmente, en regiones virializadas. Sin embargo, estas ecuaciones son el marco

tedrico para gran parte del analisis realizado en este trabajo de tesis.



Capitulo 2

Simulaciones numeéricas

En los tultimos anos, muchos de los recursos computacionales en la astrofisica,
se han enfocado a simulaciones numéricas cosmoldgicas de N-cuerpos con cientos de
millones de particulas (i.e. Millenium, Marenostrum). El propésito de estas simula-
ciones es estudiar la formacién y evolucién de las estructuras en gran escala en el
universo. La isotropia de la radiacién de microondas de fondo (Spergel et al. 2003)
nos dice que el universo temprano era excepcionalmente suave, con fluctuaciones en
la densidad menores a 10~* veces la densidad media en ese entonces; sin embargo, la
densidad en galaxias y ctimulos de galaxias, observados en la actualidad, es 10° veces
la densidad media del universo. Esto plantea la pregunta de como pasé el universo de
un estado temprano con fluctuaciones muy pequenas, a la tener las grandes estructu-
ras observadas en la actualidad. Es claro de este planteamiento que la inestabilidad
gravitacional causé pequenas fluctuaciones en el universo temprano, que colapsaron
formando contrastes en densidad atin mas grandes. Las fluctuaciones en pequena es-
cala crecen rapidamente, al punto tal que la evoluciéon no-lineal hace imposible el
seguimiento analitico de las mismas; es a la hora de estudiar la evolucién no-lineal
de las interacciones gravitacionales que forman las grandes estructuras en el univer-

so, donde las simulacines numéricas se han transformado en una de las principales

24
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herramientas tedricas.

Las simulaciones numéricas cosmoldgicas de N-cuerpos constituyen en la actuali-
dad una herramienta fundamental en el estudio de diversos sistemas fisicos complejos.
En estas simulaciones numéricas,cada cuerpo puede ser entendido como masas pun-
tuales y, a través del uso de técnicas de N-cuerpos, resolver el problema gravitacional
de computar la fuerza total sobre cada particula, producida por la presencia de todas
las restantes.

Si bien los codigos de N-cuerpos permiten integrar la evolucién temporal de un
conjunto de particulas, siempre es necesario un modelo que permita establecer las
condiciones iniciales y de contorno que determinaran la evolucion del sistema de
particulas. Para el caso de las simulaciones numéricas cosmologicas, debe contarse
con una teoria que describa el comportamiento de la materia en estadios primitivos
de la vida del universo (Efstathiou et al. 1985, Yepes 1997). La forma més difundida
de caracterizar fluctuaciones iniciales en densidad es a partir del espectro de poten-
cias (Peacock 1999). Esta funcién es suministrada en general por los modelos tedricos,
por lo que el problema es construir una distribucion de particulas que reproduzca es-
te espectro. Para esto se utiliza la aproximacion de Zeldovich, una aproximacion de
primer orden para la evolucién gravitatoria, por lo que solo es valida cuando las fluc-
tuaciones en densidad son muy pequenas. Esta aproximacion consiste en distribuir
las particulas homogeneamente para luego perturbar las posiciones segin el modelo
cosmoldgico utilizado (Bertschinger 1998). Con las condiciones iniciales asi genera-
das, se utiliza un método de integracién para resolver las ecuaciones de movimiento
(Hockney & Eastwood 1981). Las simulaciones utilizadas en este trabajo son pira-
mente gravitacionales, o sea, solamente tienen en cuenta las interacciones de tipo

gravitatorio.
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2.1. Las simulaciones VLS

En esta tesis se ha utilizado la version publica las simulaciones numéricas VLS
Very-Large-Simulations (Yoshida et al. 2001) que fueron realizadas por el Consorcio
Virgo y estan caracterizadas por un modelo AC DM (Cold-Dark-Matter con constan-
te cosmoldgica). En la figura 2.1 se muestra una franja de 60Mpc/h de ancho de la
simulaciéon numérica utilizada en este trabajo, donde en escala logaritmica de azules,
se muestra la densidad de materia. Pueden observarse claramente las regiones va-
cias, los filamentos y las grandes aglomeraciones de materia producidas por la accién
gravitatoria.

Esta simulacién numérica tiene 5123 particulas en un cubo cosmoldgico de 480h~1
Mpc de lado, y una resolucién en masa de 6,86 x 10'°°A~'M,. La cosmologia utili-
zada para generar las condiciones iniciales, esta caracterizada por un parametro de
densidad de materia €2y = 0,3, constante cosmoldgica 2, = 0,7 y tasa de expansion a
tiempo presente Hy = 100hMpc km/s donde h = 0,7. El espectro de potencias CDM
inicial fué calculado numéricamente usando el software CM BF AST (Seljak & Zalda-
rriaga 1996), y estd normalizado a la abundancia de cimulos de galaxias medida en
z = 0 tal que o3 = 0,9. Los halos de materia oscura son identificados en la simulacién
usando el algoritmo estandar friends-of-friends (Davis et al. 1985) con una longitud
de percolacién I, dada por [ = 0,1772/3, donde 7 es la densidad media de particulas;
esta longitud de percolacién corresponde a una sobredensidad de dp/p = 200, la cual
caracteriza al halo virializado y lo separa del material circundante que esta siendo
acretado (Cole & Lacey 1996). Esta simulacién contiene un gran ntimero de halos
distribuidos en un amplio rango de masas. El criterio seguido en la identificacion de
halos de materia oscura conduce a ~ 720, 000 sistemas identificados con masas desde

1,3 x 10h~1 M, (10 particulas) a 2,35 x 10'°h~ ' M (mds de 20, 000 particulas).
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Figura 2.1: Imagen de la simulacién utilizada en este trabajo, donde en escala logaritmica de
azules se muestra la densidad de materia. Esta imégen generada a partir de la salida en z = 0 de la

simulacién, tiene 479Mpc/h de lado por 60Mpc/h de ancho.

2.2. Caracteristicas dinamicas

Las simulaciones numéricas no sélo dan como resultado las posiciones de las
particulas, sino también sus velocidades; el campo de velocidades peculiares esté de-
terminado por la aceleracién gravitatoria causada por la distribucién de materia.
Como se observa en la figura 2.1, los filamentos, cimulos y regiones de vacio, generan
un campo de velocidades que tendra caracteristicas diferentes segiin la regién que se
observe. En la figura 2.2 se muestra una franja de la simulaciéon VLS donde la distri-

bucion de particulas se muestra en escala logaritmica de grises suavizada con un filtro
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Figura 2.2: Patrén de velocidades en una franja, 60h~! Mpc de lado y 10h~! Mpc de espesor de

la simulaciéon VLS. La densidad de particulas es graficada es escala logaritmica de grises, suavizada
usando una funcién escalén de Heaviside con escala R = 2h~! Mpc. Las flechas negras muestran el

campo de velocidades peculiares (Pivato, Padilla & Lambas, 2006).

escalon R = 1h~! Mpc y corresponde a una franja de 60h~! Mpc de lado y 101
Mpc de profundidad; las flechas negras indican el campo de velocidades proyectadas
del 20% de las particulas en la franja. En esta figura puede apreciarse claramente
el flujo de la velocidades de acrecién, o infall, sistemético hacia las regiones densas,
un flujo turbulento en los filamentos y un patrén de flujo saliente de las regiones de

menor densidad.
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Como caracterizacién de las velocidades peculiares de las particulas en la simu-
lacién numérica, se mide la distribucién del médulo de las velocidades peculiares.
En la figura 2.3 se muestra en linea continua roja la distribucién normalizada al
méximo de V = |/v2 4+ v2 + v? para las particulas. Se obseva claramente méximo
en V ~ 450km/s y una cola de altas velocidades (V > 1500km/s). Definiendo la
velocidad peculiar de un grupo como el promedio de las velocidades de las particulas
miembro del grupo, podemos medir la distribucién de las velocidades peculiares en
los grupos identificados. En la figura 2.3 se muestra la funcién de distribucion norma-
lizada de velocidades peculiares f, de halos con masas entre 101 A1 My — 1020~ M,
1020~ M, — 1081~ M), 1083h=1 My — 101h~ 1M, y més de 1014h~1 M. Es posible
observar que, incluso los grupos mas masivos tienen velocidades medias similares que
las particulas de materia oscura (Shaw et al. 2005); en donde las distribuciones f, de
todos los intervalos de masa seleccionados tienen los maximos en el intervalo que va
desde los 450km/s a los 500km/s. Sin embargo, sélo las particulas de materia oscura
muestran una cola de altas velocidades, mientras que los grupos rara vez alcanzan
valores de velocidades peculiares mayores que V = 1000km/s. A la hora de analizar
la dindmica de la materia en la vecindad de las estructuras masivas (ctimulos), se
debe tener presente el hecho de que el 80 % de las estructuras, ain las mas masivas,
tienen velocidades que van desde los 150km/s a los 900km/s y que a pesar de que
las distribuciones mostradas en el grafico cubren un rango de mas de tres érdenes de

magnitud, las forma de la distribucién de velocidades no cambia.
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M > 10% [M,/h]

— —-10'® - 10% [My/h]]

———— 10 - 103 [My/h]]

,,,,,,,,,,,,, 10t — 102 [My/h]’]

Particulas

500 1000 1500
V= Vv + vi + VvE

Figura 2.3: Funcién de distribucién normalizada, f,, del médulo de velocidad V = /02 + v2 + v2
para particulas (Iinea continua en rojo) y grupos con masas en los rangos 1011 A= My — 1012~ M,
(Iinea de puntos), 1012h=1 My — 103h=* M, (linea de trazos cortos), 10*hA=1 Mg — 10Mh~1 M
(linea de trazos largos) y més de 10** h=! My (linea sélida) (Pivato, Padilla & Lambas, 2006).
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Dinamica de las estructuras
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Capitulo 3

El campo de velocidades en la

vecindad de los halos

El campo de velocidades en gran escala provee una fuente importante de infor-
macién sobre la distribucion de las fluctuaciones de masa en el Universo. Ademas,
la relaciéon entre velocidades peculiares y masa es simple, con lo que se puede tener
asi un indicio directo de la distribucion de masa de manera independiente a cual-
quier suposicién acerca del factor de bias para diferentes tipos de galaxias (Peacock
& Dodds 1994, Pivato 2001)

Los flujos en grandes escalas han sido analizados teéricamente (Regos & Geller
1989, Bothun et al. 1990, Hiotelis 2001) y observacionalmente (Dekel 1999, Cecarrelli
et al. 2005, Strauss & Willick 1995). Por otro lado el comportamiento dindmico de
objetos préoximos a regiones de contraste de alta densidad puede ser descripto por el
modelo de infall estérico (Regos & Geller 1989) con un movimiento de flujo colapsante
cuya amplitud depende sélo de la distancia al méximo de densidad local (Diaferio &
Geller 1997). Las predicciones del modelo de infall esférico son generalmente usadas
para las estimas de masa de cimulos de galaxias (Diaferio 1999).

En este capitulo se exploran las caracteristicas del movimiento peculiar en las
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regiones circundantes de ciimulos usando las simulaciones de N-cuerpos VLS de alta
resolucion, descriptas en el capitulo anterior, y se comparan estos resultados con las
predicciones de la teoria lineal del modelo de infall estérico. También se estudia el
alineamiento entre el campo de velocidades y la posicién de los halos en las simula-
ciones numéricas para determinar la escala para la cual una aproximacién radial es
valida para un campo de velocidades alrededor de un pico de alta densidad. Por otro
lado se cuantifica el alineamiento de velocidades midiendo la fracciéon de particulas
circulando a través de halos con respecto a aquellas que permanecen en un potencial
gravitacional practicamente fijo, y se las compara con la fracciéon de particulas que

escapan del pozo de potencial de los halos.

3.1. Analisis del campo de velocidades

En el marco tedrico presentado en el Capitulo 1, se mencioné que las ecuaciones
para el modelo de acrecién lineal y no-lineal (ecuaciones 1.10 y 1.11) fallan en regiones
con densidades grandes y en escalas proximas al centro de masa del halo, que son
justamente las regiones que se pretenden analizar. Con el objetivo de superar este
obstaculo Croft, Dalton & Efstathiou (1999), de ahora en adelante CDE, eligieron
truncar la expresion para VZZ}‘ con un corte exponencial e~%/% con §, = 50, el cual
aproxima groseramente el efecto del rdpido decrecimiento de la velocidad de infall
para pequenos r debido a los efectos de virializaciéon como se observa en la figura 3.1.
Cuando es agregado el corte exponencial, la expresion de la velocidad de infall dada
por la ecuacién 1.10 se transforma en

A 1
VZ? = —§H09876T5(T)66(r)/56; (31)

(3

y para la velocidad de infall no-lineal (Eq. 1.11) se tiene:
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Figura 3.1: Velocidad media de infall de particulas alrededor de ctimulos simulados, como funcién
del radio (circulos negros), encontradas en simulaciones de N-cuerpos de (a) SCDM, (b) LCDM y (c)
MDM. Las barras de error muestran el error en la media calculada de la dispersién en un conjunto
de 5 realizaciones. Las predicciones de la teoria lineal y no-lineal son graficadas en lineas de trazos
y solida, respectivamente. Los dos pares de lineas, en cada caso, muestran el efecto de incluir o no

incluir un truncamiento exponencial para altas sobredensidades (Croft, Dalton & Efstathiou, 1999).

, 1 §(r)e=0r/o
Vi = — —HoQgr .
inf 3110%% T[l +6(r)]0

Croft, Dalton & Efstathiou (1999) afirman obtener un mejor ajuste para sus simula-

(3.2)

ciones usando esta ecuacion, pero dada la naturaleza arbitraria de este truncamiento
ellos atin restringen su analisis a las regiones mas externas de los halos (r > 2,5h71
Mpc).

El estudio de las propiedades estadisticas del campo de velocidades en la vencidad
de halos de materia oscura se realiza hasta escalas de 40h~'Mpc y para 4 muestras
de grupos diferenciadas segin la masa (ver Tabla 3.1)

Todos los andlisis son realizados usando particulas individuales en la simulacion,

contrariamente al reciente uso de subestructuras identificadas en simulaciones en dis-



El campo de velocidades 35

Tabla 3.1: Descripcién de las muestras de halos de materia oscura, correspondiendo a diferentes

rangos de masa, y el nimero de grupos identificados.

Muestra Intervalo de Masa [h~'My] Numero de grupos

S1 3,4 x 10'2 — 6,8 x 102 73509
52 6,8 x 10" — 6,8 x 103 72465
53 6,8 x 10" — 6,8 x 101 6097
54 > 6,8 x 10 92

tintos trabajos (Benson 2005, Wang et al. 2005). Se considera que el estudio realizado
no deberia cambiar de forma significativa si se repiten los andlisis usando subestruc-
turas ya que el enfoque es sélo en las regiones fuera de los centros de los halos y
de su escala de virializacion, se espera entonces que a tales distancias la existencia
de subestructura en los halos no modifique los resultados obtenidos en este trabajo

(Augbert, Pichon & Colombi 2004).

3.2. La velocidad de infall promedio

Se inicia el analisis del campo de velocidades computando la velocidad promedio
de caida al pozo de potencial, o velocidad promedio de infall al halo de la siguiente
manera: en primer lugar se seleccionan los halos en un rango especifico de masas
segun se detalla en la tabla 3.1 y se calcula la velocidad de infall media de particulas
como funcién de la distancia al centro de los halos (o grupos). En la figura 3.2 se
muestra el perfil de velocidad media de infall para las 4 muestras S1, S2, S3 and S4
descriptas en la Tabla 3.1. Como puede observarse, la velocidad de méaximo infall,

max 3 max
inf s se incrementa con la masa del grupo, con valores V71 ~ 250 km /s para grupos

en la muestra S1, y V%" = 950 km/s para aquellos en S4, los grupos mas masivos
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Figura 3.2: Velocidad promedio de infall de los grupos en las muestras S1, S2, S3 y S4 como
funcion de escala. La linea de puntos representa el resultado del ajuste dado por CDE, con un corte

exponencial (Eq. 3.1) 6. = 50 (Pivato, Padilla & Lambas, 2006).

de este analisis.

El rdpido decrecimiento de la velocidad de infall a escalas chicas indica el limite de
la region virializada. Esto también puede interpretarse en términos de que la escala de
la méxima velocidad de infall tiene una buena correlacion con la masa de los grupos,
un efecto esperado dada la correlacién entre masa y radio virial. De este andlisis se
puede notar un decrecimiento mas rapido del patrén de infall para los grupos mas
masivos comparado con la suave inclinaciéon mostrada por los sistemas de baja masa.

Se comparé la velocidad de infall medida en la simulacién con las predicciones
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del modelo CDE. Para esto, se calculé el aumento de la velocidad promedio dentro
de una esfera de radio r centrada en cada grupo y la derivada de la velocidad de
infall lineal usando un corte exponencial dado por la ecuacién 3.1 para los intervalos
de masa descriptos en la Tabla 3.1. Los resultados son graficados en la figura 3.2
donde puede apreciarse que, aunque este modelo provee un acuerdo razonable para el
infall alrededor de los halos de alta masa, hay atn grandes discrepancias a pequenas
y grandes escalas, especialmente para los rangos de baja masa explorados en este
trabajo. En la figura 3.3 se muestra la dispersién de la velocidad de infall para la
muestra de grupos mds masivos (muestras S4, S3 y S2), y puede verse que en las
escalas menores al maximo, la dispersion de la velocidad de infall en los grupos mas
masivos crece rapidamente debido a que la dindmica de la materia en esas escalas
esta gobernada por procesos de virializacién y pueden apreciarse discrepancias para
las distintas muestras de masa. En escalas mayores a 10Mpc/s la dispersién de las
muestras de masa se hace constante en torno a los 500km/s para todos los grupos.
Como completitud y a modo de mostrar comparaciones con todos los modelos
presentados en esta tesis, en la figura 3.4 se muestran los perfiles de infall medidos
en la simulacién (linea sélida, a trazos largos, trazos cortos y trazos y puntos para
las muestras S4, S3, S2 y S1 respectivamente) y los perfiles calculados a partir de las
mediciones de densidad y la ecuacién 1.10 para el modelo de velocidad de infall lineal
(linea de puntos). En la figura 3.5 se comparan los perfiles medidos con el que se
calcula usando el modelo de infall no-lineal dado por 1.11 para las mismas muestras
de masa. Es claro en estas tltimas figuras que ninguno de los modelos tedricos para
los perfiles de infall, tanto el lineal como el no-lineal presentan un buen acuerdo con
las mediciones. La forma funcional de ambos modelos diverge cuando la escala es
muy pequena; sin embargo, en la mediciones el perfil de la velocidad de infall tiende
a cero en escalas chicas debido a la dindmica de virializacion de los cimulos. Atun en

escalas grandes se ve una marcada diferencia entre lo predicho por los modelos y las
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Figura 3.3: Dispersién de la velocidad de infall de los grupos en las muestras S2, S3 y S4 como

funcién de la escala (linea a trazos cortos, trazos largos y sélida respectivamente)

mediciones realizadas. Por este motivo es que se decide utilizar el modelo de CDE
dado por 3.1 para desarrollar los resultados analiticos que se presentan a continuacién.

Los resultados mostrados en la figura 3.2 indican una estrecha relacion entre V7'
y la masa de los grupos en el patrén medido en la simulacion y los resultados de la
ecuacion 3.1. Con el fin de caracterizar la correlacién del infall con la masa de los
grupos, se mide el perfil de la velocidad de infall medio para diferentes rangos de
masa y computamos V7w, En la figura 3.6 se muestra la maxima velocidad media
de infall como funcién de la masa del grupo en la simulacién (circulos negros) y de
la equacién 3.1 (tridngulos).

Un ajuste adecuado de ley de potencias para la simulacién es
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Figura 3.4: Perfiles de acrecién de materia me-  Figura 3.5: Idem a la figura 3.4. Las lineas de
didos en la simulacién (segin figura 3.2). En  puntos muestran los perfiles de infall calculados
linea de puntos se muestran los perfiles calcula- a partir de la ecuacién 1.11 para el modelo de
dos usando el modelo lineal 1.10 para aproximar  infall no-lineal.

la velocidad de infall.
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donde los valores de los pardmetros son mg = 1,29 x 10°, y v = 0,29. Usando el ajuste
lineal con el corte exponencial dado por la ecuacion 3.1, es posible inferir una relacién

entre la escala de la maxima velocidad de infall y la masa del halo:

3A 1/3
rinar = (87r,o ) M3, (3.4)

donde el factor A es definido como funcién de . como A = /(2 + 3/6.)2 + 12/5. —

2 —3/d., con A > 0 para cualquier valor positivo de d.. Reemplazando r por Tt en

%

la ecuacion 3.1, se encuentra una expresion analitica para V71

‘/inf (Tmam) —

(97)~1/3 H0" <2 - A) . (35)

5 o A2/ e A M
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Figura 3.6: Maxima velocidad de infall como funcién de la masa de grupos medida en la simu-
lacién (circulos negros) y su correspondiente ajuste de ley de potencias (linea en rojo sélida). Los
tridAngulos vacios muestran la misma relacién obtenida de la méxima en la ecuacién 3.1. Por com-
paracion, también se muestran los resultados de la ecuacién 3.5, asumiendo diferentes valores de
0. = 40,45,50,55,60 (linea de puntos). El mejor ajuste del modelo tedrico para los resultados de
la simulacién estd dado por la linea a trazos azul, la cual corresponde a . = 45 (Pivato, Padilla &

Lambas, 2006).

Definiendo Hy = 70, ,,, = 0,3 y . = 50, se obtiene Vi, ;(rmaz) = M*/3/2,25 x 104,
lo cual es muy similar al ajuste de ley de potencias obtenido en la ecuacién 3.3.
Ahora se calcula V;7#*(M) a partir de la ecuacién 3.5 usando diferentes valores de

d. = 40, 45, 50, 55 y 60, y se muestran los resultados en la figura 3.6 (lineas de
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puntos). Tal como puede observarse en esta figura, el mejor ajuste para la simulacién
se logra cuando se usa d. ~ 45 (linea azul a trazos). Las mediciones de V(M) se
apartan del comportamiento de ley de potencias para halos de baja masa, cuando
M < 103h~'M,. Para halos con masa menor, la velocidad de infall maxima no
cambia considerablemente con la masa del halo, como es posible observar en el patrén
de infall de las muestras S1 y S2 en la figura 3.2.

La razén detras de este efecto puede estar relacionada con el aplanamiento del ses-
go entre los halos de materia oscura y masa b(M ), lo cual ocurre a escalas similares de
masa; puntualmente, el clustering alrededor de los grupos de masa M < 1023h~1 M,
puede ser considerado practicamente independiente de la masa del halo.

Siguiendo el mismo procedimiento para las mediciones de la velocidad de infall,
en la figura 3.7 se muestran los resultados para la velocidad tangencial, V4,4, siendo
esta la componente de la velocidad peculiar, perpendicular a la direccion radial. Las
mediciones realizadas son un promedio en cascaras de radio r centradas en el centro de
masa de cada grupo para los grupos de las muestras S1, S2, S3 y S4 (linea de puntos,
trazos cortos, trazos largos y sélida respectivamente). Puede verse en esta figura que
para escalas chicas la componente tangencial de la velocidad peculiar de la materia
en los grupos menos masivos es pequena, mientras que en los grupos mas masivos es
muy grande, alcanzando valores que superan los 1200km/s. Esto se debe a que en
escalas menores al maximo de la velocidad de infall, la materia acretada comienza a
virializar cambiando la componente radial (infall) de la velocidad por la componente
tangencial (esto puede verse més claramente en la figura 3.8). En escalas grandes,
se ve que la componente tangencial tiende al valor medio del campo de velocidades,
aproximadamente 500km /s (ver figura 2.3).

En la figura 3.8 se muestra una comparancién entre las componentes de la velo-
cidad peculiar dada por V2, = V2 fau Tt Vt?mg. Se puede observar que la componente

n

radial de la velocidad peculiar representa casi un 30 % del médulo de la velocidad en
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Figura 3.7: Componete tangencial del campo de velocidades peculiares en torno a los grupos de las

muestras S1, S2, S3 y S4 (linea de puntos, a trazos cortos, a trazos largos y sélida respectivamente).

los grupos menos masivos (paneles A y B), mientras que a medida que consideramos
grupos mads masivos, la velocidad de infall aporta un 50 % o mas al médulo de la
velocidad total. Esto es un indicio de una posible relacién entre la tasa de acrecién
de materia y la masa del cimulo, relacion que sera mas en detalle en los capitulos

siguientes.

3.3. Orientacién del campo de velocidades

En esta seccién se estudia la alineacion de la velocidad peculiar de la materia

oscura en las afueras de los halos, se mide el angulo 6 entre el vector posicion de
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las particulas, respecto al centro de masa del halo, y su velocidad peculiar. Con el
objetivo de detectar variaciones con la masa del halo se analizan los halos segregados
segun las muestras S1, S2, S3 y S4 descriptas en la Tabla 3.1. La figura 3.9 muestra
los resultados del {cos(f)) promediado sobre cada muestra de halos como funcién de
la escala.

Las particulas de materia oscura ’cayendo’ hacia los grupos de la muestra S4
muestran la méxima alineacion, cos(0),qx =~ —0,77 en r ~ 5 5h~! Mpc. En contraste,
la velocidad peculiar de las particulas en las afueras de los grupos en la muestra S1

muestra la menor alineacién, con cos()me: =~ —0,3 en 7 ~ 1A~ Mpc. Como puede
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Figura 3.8: Médulo de la velocidad peculiar V;,; en torno a los grupos de la muestra S1, S2, S3
y S4 en los paneles A, B, C y D respectivamente (linea sélida) comparados con la componente de

infall Vi, rqu (linea de puntos en cada panel) y la componente tangencial Vigng.
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Figura 3.9: Coseno promedio del angulo entre la posicién del centro del cimulo y la velocidad
peculiar de las particulas de materia oscura alrededor de los halos en la simulacién. Los grupos son
divididos en muestras con diferentes rangos de masa segin se indica en la Tabla 3.1 (muestras S1,
S2, S3 and S4, en linea de puntos, trazos cortos, trazos largos y sélida, respectivamente). El gréfico
pequeno muestra la relacién entre (cos(#)),,,. v la masa de los grupos. La linea de puntos azul
corresponde al mejor ajuste log-lineal para esta relacién cos(0)mae = ylog(M/Cy), donde v = 0,17

y Co = 5,18 x 10'0,(Pivato, Padilla & Lambas, 2006).

observarse, se obtiene una coherencia maxima para la alineacion en un rango de
escalas relativamente pequeno: 1h~! Mpc < r < 6h~1 Mpe. El campo de velocidades
de las particulas alrededor de lor grupos més masivos (muestra S4) presenta una

alineacion significante a grandes escalas (r > 30h~! Mpc). Sin embargo, para sistemas
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menos masivos, la coherencia de (cos()) se reduce significativamente. También puede
apreciarse que la maxima alineacion entre la posicién del centro de los ciimulos y la
velocidad peculiar de las particulas es funcion de la masa del grupo. Esta relacion se
muestra en el grafico pequeno de la figura 3.9 para diferentes masas (se utilizan las
mismas muestras de masa graficadas en la figura 3.6). Un ajuste empirico de ley de

potencias logaritmica dado por:

c05(0) max (M) = vlog(M/Cy), (3.6)

con parametros v = 0,17 y Cp = 5,18 x 10'°, da un muy buen acuerdo para los
resultados de la simulacién, como se ve en linea azul de puntos en el grafico pequeno
de la figura 3.9.

Se realizé también un analisis adicional del dngulo de infall en las afueras de los
halos de materia oscura comparando el nimero de particulas, en cada cascara de
radio r, con velocidades peculiares apuntando en direccién opuesta (hacia afuera) del
centro de masa de los grupos, con el nimero de las que apuntan hacia el centro de los
grupos. Para esto se miden las cantidades N;(r), N,,(r) y N,(r), las cuales representan
el nimero de particulas caracterizadas por 1/3 < cos(f) (particulas en acrecion,
infall), —1/3 < cos(8) < 1/3 (particulas en 6rbita, intermedias) y cos(d) < —1/3
(particulas en escape, outflow) respectivamente, a una distancia r del centro de los
grupos. Promediando a través de la muestra y calculando los cocientes D;(r) =<
(N; (1) /N (1)) >y Do(r) =< (No(r)/Npm(r)) se puede medir la cantidad relativa de
materia que esta siendo acretada por el grupo, y la que esta escapando del mismo.

La figura 3.10 muestra los resultados para D;(r) (lineas en rojo) y D,(r) (lineas
en verde) para las muestras S1, S2, S3 y S4. Puede observarse que las muestras S1
y S2 muestran D, > 1 a r > 30h~! Mpc, indicando que las grandes inhomegeneida-
des de densidad, marcadas por los centros de los halos estan correlacionadas con la

distribucién de masa atin a grandes distancias.
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Figura 3.10: Cociente promedio entre el niimero de particulas con 1/3 < cos(0) < 1 (Noutfiow)
y —1/3 < cos(0) < 1/3 (Np,), referidas como D; (lineas en rojo); y el cociente entre el nimero
de particulas con —1 < cos(f) < —1/3 (Ninfair) ¥ Nm, referidas como D, (lineas en verde). Estos
cocientes son graficados para los diferentes rangos de masas usados en las figuras previas: 3,45 x
10 — 6,8 x 10'2h~1 M, (Iinea de puntos), 6,8 x 1012 — 6,8 x 103h~1 M, (linea de trazos cortos),
6,8 x 1013 — 6,8 x 1014h~1 M, (linea de trazos largos) y M > 6,8 x 10'*h =1 M, (linea sélida) (Pivato,
Padilla & Lambas, 2006).

El hecho de que el maximo de D; y el minimo de D, coinciden unos con otros,
también como con la maxima alineacién medida por cos(#), es esperado debido a
que la maxima alineacién ocurre cuando la la fraccién de particulas cayendo alcanza

su méaximo (comparar figuras 3.9 y 3.10). También puede notarse que este maximo
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ocurre a distancias grandes para halos de masas mayores, consistente con la maxi-
ma velocidad de infall ocurriendo a grandes distancias para los halos mas masivos.
Ademas, la maxima velocidad de infall ocurre un ~ 30 % més préximo para los gru-
pos que la maxima velocidad de alineacion. Esto sugiere que la alineaciéon es una
mejor eleccién que la velocidad de infall para la determinacién de la distancia donde
la virializacién de los halos 'quiebra’ la tendencia del incremento del infall y alinea-
cion de velocidades hacia el centro de los halos. En general, nuestros resultados son
consistentes con la imagen de que los halos de mayor masa son sistemas mas relajados

con distribucién de velocidades isotropica.



Capitulo 4

Dependencia del campo de

velocidades con la densidad local

En este capitulo se analiza la dependencia del patron de infall, el angulo de infall
y los pardmetros D; y D, con la densidad local de materia oscura considerada en
el andlisis. Se calculard una densidad local de materia en escalas de hasta 40Mpc/h
en torno a los grupos en forma tal que sea posible analizar el patrén de acrecion de
materia en regiones muy densas, como los filamentos y panqueques que se observan
en la figura 2.2, y el patron de acrecién en regiones poco densas, como los vacios.

Se define entonces una densidad numérica local, p,, como el nimero de particulas
en celdas cubicas de . = 3h™! Mpc de lado (notar que esto no es una definicién
de densidad propia, sino sélo un simple parametro para caracterizar la densidad en
el entorno de una particula de materia oscura); y una densidad numérica media,
Pn, como el nimero medio de particulas esperadas en celdas de volumen V, = [3
(en esta simulaciéon numérica particular, y para el valor elegido de [., la densidad
numérica media es p, = 33). Todas las particulas dentro de una celda cibica tienen
asignada la misma densidad y este andlisis esta dividido de acuerdo a los siguientes

rangos de densidad local: alta, intermedia y baja densidad definidas como p,,/p, > 2,

48
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1/2 < pu/pn < 2y pn/pn < 1/2, respectivamente. Para comparar los resultados
obtenidos para las distintas muestras de masa de los grupos, se mide la fraccién de
materia en ragiones de alta y baja densidad para la muestra de grupos mas masivos,

S4, y para los menos masivos S1.

4.1. El perfil de infall medio segiun la densidad

A fin de probar la posibilidad de una nueva dependencia del patron de infall con la
masa y la densidad local, se analiza la fraccién de particulas que se ubican en diferentes
rangos de densidad como funcién de escala, para las muestras de grupos definidas en
la tabla 3.1. La fraccién de particulas en regiones de alta, intermedia y baja densidad
son medidas usando las siguientes definiciones: fr; = Npi/Niots fav = Naw/Niot ¥
fio = Nio/Nior, donde Np; Ny, v N, es el nimero de particulas en regiones de alta,
intermedia y baja densidad, respectivamente y Ny,; = Np; + Ny + N, €s el ntimero
total de particulas dentro de cada intervalo de distancia. En la figura 4.1 se grafica
con lineas en rojo la fraccién de particulas fp; (linea sélida), f,, (linea de trazos)
y fio (linea de puntos) para la muestra S4 (M > 6,8 x 10') y con lineas en negro
la correspondiente fraccién de particulas para la muestra S1 (M < 6,8 x 10'?). En
esta figura puede apreciarse que la correspondiente fraccién fj,; medida para las dos
muestras de diferentes masas, difiere en menos de un 20 % en escalas r < 20h~! Mpc,
mientras que los patrones de f,, v fi, son similares dentro del 10 % en las mismas
escalas.

En la figura 4.2 se muestra la velocidad promedio de infall de particulas con
p/p > 2 (linea sélida, p/p ~ 1 (linea de trazos) y p/p < 1/2 (linea de puntos) como
funcién de la escala, para las cuatro muestras de grupos S1, S2, S3 and S4 (paneles A,
B, C y D, respectivamente). Es posible observar que los halos més masivos tienden a

mostrar menos diferencias en el patrén de infall de particulas de alta y baja densidad
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Figura 4.1: Fraccién de particulas en regiones de alta, intermedia y baja densidad, fp;
(linea solida), fu, (linea de trazos) y fi, (linea de puntos), respectivamente, como funcién
de escala. Las lineas en rojo corresponden a los grupos més masivos (muestra S4) y las

lineas en negro a los menos masivos (muestra S1) (Pivato, Padilla & Lambas, 2006).

(en el panel D no se distinguen diferencias entre las distintas curvas que se grafican),
mientras que los grupos de baja masa (panel A) muestran una diferencia entre el
maximo infall de particulas de alta y baja densidad de ~ 200 km/s (més del 60 %
del maximo infall para las particulas de alta densidad).
Como se hizo en el capitulo anterior, en la tabla 4.1 se determinan las constantes
mag

del ajuste para la relacion entre V;7'#* y la masa para diferentes rangos de densidad

local, donde puede verse que tanto la pendiente, v, y mg se incrementan para valores
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Figura 4.2: Velocidad media de infall como funcién de escala. La muestra de halos corresponde a
S1,S2, S3 y S4, y estd definida en la Tabla 3.1. Las diferentes lineas nuestran el patrén promedio de
infall de particulas en regiones con densidad p >> p (linea sélida), p ~ p (linea de trazos) y p << p
(linea de puntos) (Pivato, Padilla & Lambas, 2006).

decrecientes de la densidad local. Debe notarse que este ajuste global es similar que
el de p, > 2p,, el cual indica que la senal proveniente de regiones de alta densidad

domina la velocidad de infall total. Esto nos dice que la incorporacion de materia
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en los grupos se realiza principalmente por regiones muy densas como pueden ser los

filamentos (ver figura 2.2).

Tabla 4.1: Valores obtenidos para los pardmetros v y mg en el ajuste de Vinf® vs. masa, para

diferentes valores de densidad local.

Pardmetro de densidad local (p,) 7 mo
Para todo p, 0.295 1,29 x 10°
o0 > 20m 0.281 4,22 x 10*
)2 < Thon < 2 0.404 4,85 x 107
P < /)2 0.442 1,36 x 108

4.2. Alineacion del campo de velocidades segiin la
densidad local

Para obtener una vision mas profunda del patrén de flujo en la vecindad de los
grupos, se estudia la dependencia de del angulo de infall con la densidad; para ello se
computé el promedio (cos(f)) para particulas caracterizadas por una densidad local
pn- La figura 4.3 muestra estos resultados para las muestras de masa definidas en
la Tabla 3.1 (paneles A, B, C and D para las muestras S1, S2, S3 y S4 respectiva-
mente) para particulas en entornos de alta densidad, p >> p (linea sélida); densidad
intermedia p ~ p (linea de trazos) y baja densidad p << p (linea de puntos). Cada
muestra de grupos muestra diferentes rasgos en sus perfiles de alineacion, incluyendo
diferentes alineaciones maximas, puede notarse que para los grupos mas masivos el
maximo alineamiento es mas significativo, como puede notarse en la figura 3.9.

Para los grupos menos masivos (muestra S1 en el panel A) se obtiene una maxi-

ma alineacién de (cos()) ~ —0,5 en r ~ 3h~! Mpc para particulas de baja densi-
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Figura 4.3: Dependencia de (cos(f)) con la densidad local para las cuatro muestras de grupos.
Panel A: (cos(f)) para grupos en la muestra S1, computado paraparticulas en regiones con p >> p
(linea sélida), p ~ p (linea de trazos) y p << p (linea de puntos). Panel B: Idem al panel A, para
grupos en la muestra S2. Panel C: para grupos en la muestra S3. Panel D: para grupos en la muestra

S4. (Pivato, Padilla & Lambas, 2006).

dad, y una méaxima alineacién menor para particulas en regiones de alta densidad,
(cos(f)) ~ —0,25 en r ~ 4h~' Mpc. Sin embargo, a escalas mayores, r > 6h~1

Mpec, las particulas de alta densidad estan mejor alineadas que las particulas en baja
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densidad. Las muestras S2 y S3 (masas intermedias) muestran un comportamiento
similar: el maximo alineamiento de particulas de baja densidad alrededor de gru-
pos en la muestra S2 alcanza valores (cos(6)) ~ —0,6, mientras que las particulas
de alta densidad alcanzan {(cos(f)) ~ —0,4, ambos en r > 8h~! Mpc. Como pue-
de verse las velocidad peculiares de particulas en grupos de mayor densidad estan
mas alineadas con la direcciéon hacia el centro del halo. En el caso de la muestra de
grupos S3 las particulas en regiones de baja densidad tienen una maxima alineacién
(cos(f)) ~ —0,8 mientras que las paticulas de alta densidad muestran el méximo a
cos(0) ~ —0,6. Una vez mas, a escalas r > 20h~! Mpc, particulas de mayor densidad
estdan més alineadas. En la muestra de grupos S4 se observa que las particulas en en-
tornos de baja y alta densidad muestran la misma alineacién méaxima, cos(6) ~ —0,8
en r ~ 6h~' Mpc, mientras que las particulas con densidad intermedia estén alinea-
das mas fuertemente, con cos(f) ~ —0,9. Para esta muestra de grupos particular, no
encontramos diferencias significativas en el alineamiento de particulas de alta, media

y baja densidad.

Tabla 4.2: Valores obtenidos para los pardmetros v y Cp en el ajuste de cos(0)mqz VS. masa,

considerando distintos rangos de densidad local.

Densidad local (p,) 7 Co

Para todo p, 0.176 5,18 x 1010

pn > 2pn 0.178 6,16 x 100
pn/2 < Tho, < 2p, 0.159 2,66 x 10°
Pn < P2 0.157 1,05 x 10°

La Tabla 4.2 muestra los valores de los pardmetros para el ajuste de cos(8)maz
versus masa para diferentes rangos de densidad local y masas de halos consideradas

en este trabajo de tesis. Como puede observarse ambos parametros: la pendiente ~
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y ¢o, son mas grandes para densidades mayores. Esto indica que las particulas en
las regiones mas densas se estan moviendo en una direccién mejor alineada hacia el
centro de los grupos. Como en el caso de la maxima velocidad de infall, también
puede verse que los parametros del ajuste resultante de todas las particulas alrededor
de grupos es similar al ajuste de particulas en las regiones mas densas, indicando que
estas ultimas dominan la senal de alineamiento.

Ahora se buscan posibles dependencias de la fraccién de particulas ’cayendo’ y
‘saliendo’, D, y D; definidas previamente, con la densidad local de particulas de
materia oscura. La figura 4.4 presenta estos resultados para las cuatro muestras de
grupos (paneles A, B, C y D para las muestras S1, S2, S3 y S4, respectivamente)
segin las particulas estén en regiones de baja (linea de puntos), intermedia (linea de
trazos) o alta densidad (linea sélida). Puede observarse que el cociente D, (en verde)
es mayor para particulas de baja densidad a pequenas distancias, mientras que a
grandes escalas, la tendencia es similar para particulas en ambas regiones, de baja y
alta densidad. Teniendo en cuenta lo observado en el panel D, se puede apreciar una
importante diferencia de hasta tres érdenes de magnitud puede alcanzar la relacion
entre el nimero de particulas 'cayendo’ y ’saliendo’ para regiones de alta densidad.
Es notable que éste méximo ocurre a escalas ~ 50 % mayores que en las regiones de
baja densidad. En las regiones de alta densidad, sin embargo, estas diferencias no
son importantes. Ademads, vale la pena aclarar que, aunque no se detecte en la figura
3.10 para el total de los cocientes de particulas entrando y saliendo, las particulas en
regiones de mas baja densidad muestran un minimo en D; a distancias marginalmente

mayores del centro de los halos, que el maximo correspondiente en Dy.
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Figura 4.4: Dependencia de Noutfiow/Nm (verde) y Nipfau/Nm (rojo) con la densidad local de
particulas de materia oscura, para las cuatro muestras de halos (paneles A, B, C y D para las mues-
tras S1, S2, S3 y S4, respectivamente). Los resultados para D; y D, para particulas caracterizadas
por p/p > 2 se muestran en lineas sélidas, mientras que las lineas de trazos muestran los resultados

para p ~ p, y las lineas de puntos los resultados para p/p < 1/2 (Pivato, Padilla & Lambas, 2006).
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Capitulo 5

Relaciéon entre la velocidad de infall
y las propiedades del entorno de

los halos

En los capitulos anteriores se realizé un andlisis exaustivo de los perfiles de velo-
cidad de acrecion en torno a los halos de materia oscura. Se encontré que existe una
estrecha relacién entre la velocidad de méximo infall y la masa del halo (ver figu-
ra 3.6). En este capitulo se explora més en detalle la relacién entre la velocidad de
maximo infall y las caracteristicas del ambiente en el que se encuentra el halo, como
la sobre-densidad local, la elipticidad de la regién en donde se encuentra el halo, el
radio caracteristico (dada por la escala en donde la densidad de materia es 200 veces
la densidad media, Rag) y tasa de acrecién.

Como puede verse en la figura 3.3, los perfiles de la velocidad de acrecién tienen
una dispersion practicamente constante en escalas mayores a donde se produce el
maximo de infall, en todas las muestras de grupos analizadas, produciéndose varia-
ciones en escalas menores o igual al mximo de infall. Es también de particular interés

la regién en donde se produce el maximo de la velocidad de acrecién de materia, ya

o8
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que este fendmeno puede implicar procesos fisicos caracteristicos de la historia del
halo, ademas, esta regién estd mas alla de la escala, o radio, caracteristica de los
halos y no se extiende mas de 3Mpc/h en las muestras de grupos utilizadas.

Es necesario mencionar que la regién donde se produce el maximo de infall de-
pende del intervalo de masas seleccionado en la muestra de halos; aumentando cuanto
mayor es el intervalo de masa en una muestra. Por este motivo es que para los anélisis
que se llevan a cabo en este capitulo, se seleccionaron las muestras de halos descriptas
en la tabla 5.1, con un intervalo de masa mas pequeno en cada muestra. Se determina
también el rango de escalas en el que se produce el maximo de infall para cada grupo.
Habiendo establecido este rango de escalas, se define la velocidad maxima de infall

con un promedio pesado con el intervalo, dado por:

[ v ¢ () dr

maxr __ YTmin

A

Tmin

en donde los extremos de integracion [pmin, Tmaz| €stén dados por las escalas minimas

y méaximas del Entorno de Méximo Infall (EMI de ahora en adelante), dado en la

tabla 5.1 para cada muestra. Como se describi6 en el analisis realizado en el capitulo
max

3, la medicion de la velocidad de infall en el EMI es discreta, por lo que V' en 5

se calcula haciendo la aproximacién [ — >y dr — Ar

5.1. Relacién entre la velocidad de maximo infall
y la densidad local del halo

En el capitulo 3 se encontré que el perfil de infall, al igual que la velocidad
maxima de infall, dependen de la masa del halo considerado. En esta secciéon se
analiza la dependencia entre la V7' en el EMI con la sobre-densidad local del halo.
Para medir la sobre-densidad local del halo, se elige una escala tal que incluya todas

las regiones de EMI; en la figura 3.2 puede verse que, para incluir la EMI de todas



El infall y las propiedades del entorno 60

Tabla 5.1: Descripcién de las muestras de halos de materia oscura, correspondiendo a diferentes

rangos de masa, y el niimero de grupos en cada muestra.

Muestra Intervalo de Masa [h~'My] Numero de grupos  7omin — Tmae |[Mpc/h] (EMI)

M1 2,7 x 1013 — 4.1 x 108 7060 23,0
M2 1,0 x 10™ — 1,1 x 10 327 2-35
M3 3,4 x 10 — 4,1 x 10 123 3-45
M4 > 6,8 x 1014 92 4-50

las muestras de masa utilizadas, se mide la densidad local dentro de una esfera con
r = 5,0Mpc/h y se calcula la sobredensidad segin la ecuacién 1.3, se la denota con
05. En la figura 5.1 se muestra la relacién entre V'® y 45, en rojo se grafican los
halos en la muestra M1, en cyan los de la muestra M2, en amarillo los de la mustra
M3 y en azul los halos de la muestra M4.

Se observa que a los halos mas masivos, con velocidades maximas de infall mayores
estdn en regiones muy densas, con densidades mayores con entre 5 y 20 veces la
densidad media. Los halos en la muestra M1, tienen velocidades de maximo infall
menores estan en regiones con densidad similar a la densidad media. Se observan
halos de esta muestra en regiones con valores de densidad local grandes. Estos halos
en particular, estan en torno a halos masivos y el algoritmo usado para identificarlos,
los ha separado de una estructura mayor a la que pueden estar ligados dindmicamente

max

(i.e. satélites). En la figura 5.1 se observa que la relacién entre V'¢® y d5 puede

caracterizarse con una ley de potencias dada por:

05 = (= 1
: <Vo’”> >4

con los pardmetros Vj™ = 287,48 km/s y € = 2. Segun la relacién entre la velocidad
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Figura 5.1: Relacién entre la velocidad de méximo infall en EMI, conla densidad local del halo.
Los puntos azules son los halos en la muestra M4, los amarillos son la musestra M3, los cyan son
los de la muestra M2 y los rojo son los de la muestra M1. EN negro se muestra un ajuste dado por

la ley de potencias 5.1 con pardmetros V™ = 287,48km/s y € = 2.

de maximo infall y la masa, encontrada en la ecuacién 3.3; y la ecuacion 5.1, se puede
establecer una relacién entre la densidad local d5 y la masa segiin: d5 oc (Viif*)? o

MOS
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5.2. Dependencia con la elipticidad y la escala ca-
racteristica del halo

Los halos identificados en una simulacion numérica, en general, no tienen una
forma esférica, por lo que se definie una escala caracteristica para el halo como la
distancia al centro identificado del halo a la cual la densidad es 200 veces la densidad
media, se lo denota con Rsy. También se puede definir una escala caracteristica a
partir de la distancia en la que tenemos el 50 % de la masa del halo, se lo denota
como Rsy. Segun estas definiciones, el R5 tiene una dependencia mas fuerte con el
algoritmo usado para identificar halos (FOF en este caso), ya que la masa asignada
al halo es proporcional al nimero de particulas que el algoritmo determind como
pertenecientes a dicho halo. El Ryyy en cambio, depende de la densidad en torno al
centro de masa del halo identificado, y no de las particulas que pertenecen a él

Usando las muestras descriptas en la tabla 5.1, se mide el Ry v el Ryy para cada
grupo y la velocidad de maximo infall en EMI. En el panel A de la figura 5.2 se
muestra la relacién entre el Ry y la velocidad de maximo infall, donde en azul se
grafican los grupos de la muestra M4, en amarillo los de la muestra M3, en cyan los
de la muestra M2 y en rojo los de la muestra M1. En el panel B se muestran las
mediciones para el Rsg.

Puede verse en la figura 5.2 que tanto Rsy como Rsg tienen una relacion lineal
con la velocidad de maximo infall, lo cual es esperado por la relacién entre la masa
y las escalas caracteristicas (Navarro et al. 1996). Sin embargo, en el panel A se
observa una clara separaciéon en el Ry medido para cada muestra de masa (notar
que cada muestra en la tabla 5.1 tiene poca variacién en masa —exeptuando M4
que sélo tiene una cota inferior.). En cambio, en el panel B se observa claramente
como los puntos R5o vs. V' medidos para una muestra de masa se entremezclan

con los de la muestra siguiente, comportamiento observado para todas las muestras
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Figura 5.2: Relacién entre la velocidad de maximo infall en EMI, con la escala Ragg (panel A) y
Rs50 (panel B). Los puntos corresponden a los halos en la muestra M4, los amarillos a la muestra

M3, los cyan a la muestra M2 y los rojo a la muestra M1.

de masa. Se ve también que la variacién (Ar) en los valores de Rj para los halo
en cada muestra son mayores con Ar > 0,5Mpc/h, mientras que la variacién en
los valores de Ryyy para los mismos halos de las mismas muestras, no excede los
0,5Mpc/h. Como se mencioné anteriormente, la accién del algoritmo numérico usado
en la identificacién de halos puede estar involucrado en este comportamiento (por
ejemplo, si el algoritmo fusiona artificialmente un halo y un satélite del mismo, el
valor de Ry para el halo+satélite aumenta, mientras que no el de Ryy). Como en la

definicion de Ry la densidad local es de suma importancia, es de esperar que Rog
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esté mas vinculado con la dindmica del entorno.

En general, el medio en el que se encuentran los halos, hasta escalas de mas de
10Mpc/h, no tiene una simetria esférica. Ahora bien, por lo mostrado anteriormente,
se puede estudiar si existe alguna relacion entre el maximo de la velocidad de infall y
la distribucién de la materia en el entorno en el que esta embebido el halo. Para este
andlisis, se puede caracterizar la “forma” de la materia en el entorno del halo usando
el tensor de inercia. Para cada uno de los halos en las muestras M1 a M4 se calcula
el tensor de inercia usando todas las particulas dentro de una region alrededor del
halo con r < 15Mpc/h. El tensor de inercia puede escribirse a partir de una matriz
simétrica dada por:

1 &
Iy =+ D XaiXaj (5.2)
P a=1
donde N, es el nimero de particulas utilizadas y X,; es la i-ésima componente del
vector desplazamiento de la particula «, relativo al centro de masa. Los autovalores
de esta matriz corresponden al cuadrado de los semi-ejes a, by ¢ (con a > b > ¢) del
elipsoide caracteristico que mejor describe la distribucién espacial de las particulas en
la vecindad del halo (Paz et al. 2006). El andlisis se realiza usando el cociente entre
el semi-eje mayor y menor a/c que aqui se define como “elipticidad”.

En la figura 5.3 se muestra la relacién entre el pardmetro de elipticidad a/c definido
previamente y la V%" para cada halo en la muestra M1 (puntos rojos), M2 (puntos
cyan), M3 (puntos amarillos) y M4 (puntos azules). Se puede apreciar en la figura
que hay una tendencia de que los halos en la muestra M1 con V' pequenas estén
en regiones caracterizadas por ser obladas (con forma de “cigarro”, o “pelota de
rugby”) con valores a > ¢; mientras que los halos de la misma muestra, con V;'¢* mas
grandes, tienden a estar en regiones proladas (forma de “panqueques”) con a 2 c.
Se observa que los halos en esta muestra. Para los halos de la muestra M2 este

efecto es menor, mientras que en los halos mas masivos no se puede apreciar ninguna



El infall y las propiedades del entorno 65

5 : ® 2.7x1018 — 4.1x1013 -
I 1.0x10M — 1.1x104 |
A 3.4x1014 — 4.1x1014 i

4 ® >5.8x10M .

o -
S
m -
o]
© _
ol ° ¢
T 3 —
2 :
= .ot ]
PR . b
2 PO AU -
:’-: .":- « ° . . . 1
[ L i
1 - |
| L |
0 500 1000 1500
V.. [Km/s]

Figura 5.3: Parametro de elipticidad a/b medido para cada halo usando las particulas en un entorno
de r = 15Mpc/h vs. la velocidad de méximo infall en el EMI. Los puntos azules corresponden a
los halos en la muestra M4, los amarillos a la muestra M3, los cyan a la muestra M2 y los rojo a la

muestra MI1.

tendencia. Se observa que la distribucién de materia en el entorno de los halos de la
muestra M1 tiene valores de elipticidad grandes (halos en rgiones con A(a/c) > 4)
cuando la velocidad de infall es menor; y los halos de la misma muestra que tienen
velocidades de infall mayores a la media (V;;'#* > 500km/s), tienen una elipticidad
menor (A(a/c) < 2). A partir de estos resultados, se puede decir que los sistemas
poco masivos, con V#¥ ~ 100km/s estdn en regiones con estructura en forma de

filamentos, con densidades del orden de la densidad media (figura 5.1) y una gran
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contribucién al perfil de infall por parte de la materia en regiones densas (figura 4.2).
Mientras que los halos mas masivos tienden a estar en regiones con mas simetria
esférica, en lugares donde se originan (o terminan) filamentos, motivo por el cual
a/c # 1y con un perfil de infall con igual contribucién tanto de regiones densas

como de regiones poco densas (figura 4.2).

5.3. La tasa de acreciéon

La velocidad radial promedio de la distribucién de materia en torno a un halo,
esta relacionada con la acrecién de materia al halo. Se puede entonces a la velocidad
de infall como un indicador de la tasa de acrecion de materia al halo bajo ciertas
suposiciones. Supondremos que en una cascara fuera de la region de virializacion,
la densidad de materia se mantiene constante, es decir, la cantidad de masa que
atraviesa la parte externa de una cascara con ancho Ar y centrada en el halo, es
igual a la cantidad de materia que sale de la cdscara atravesando la parte interna en
direccién al halo (y viceversa). Se tiene entonces que la materia tiene una velocidad
distinta de cero, pero manteniendo la densidad constante en la céscara.

Partiendo de la relacion entre la masa M en una esfera de radio r con densidad

p(r):

4
M = g?TTSp(T)

derivando respecto al tiempo y usando que p = 0 como se supuso anteriormente, se

tiene:

dr

< M >= 47r? <%> p(r) (5.3)
radial

la derivada se toma en la direccion radial ya que se estd midiendo la incorporacion de

materia en esa direccién. Este promedio de la velocidad radial se puede identificar con
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la velocidad de infall, ya que esta ultima se calcula promediando la velocidad de todas
las particulas en una dada cascara. Midiendo la densidad en una escala caracteristica
del EMI (definimos esa escala como la media dada por 7eq = (Tmin + Tmaz)/2) ¥y la
velocidad de infall medida para cada halo, se usa la ecuacién 5.3 para obtener la tasa

de acrecién < M >
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Figura 5.4: Tasa de acrecién de materia M promediada en una esfera de radio ry,.q para dos
escalas: 7,eq en EMI (panel superior) v rmeq = 13Mpe/h donde la velocidad de infall estd en un
régimen estacionario (panel inferior). En rojo se muestran los resultados para los halos de la muestra

M1, en cyan los halos de la muestra M2, en amarillo los de M3 y en azul los de la muestra M4.

En la figura 5.4 se muestra la relacién entre la tasa de acrecién M promedio

en la escala r,.q del EMI para los halos de la muestra M1, M2, M3 y M4 (rojo,



El infall y las propiedades del entorno 68

cyan, amarillo y azul respectivamente) y vj74” en EMI (panel superior). En el panel

inferior se muestra la misma relaciéon para una escala distinta, donde la velocidad
de infall promedio estd en un régimen estacionario (en escalas menores al EMI, los
procesos de virializacion y la posible subestructura presente hacen que la suposicion
de que la densidad se mantiene constante no se cumpla —Aubert, Pichon & Colombi
2004); la escala seleccionada es 7,4 = 13Mpc/h donde las curvas de la velocidad de
infall de las muestras mas masivas frenan su rapido decrecimiento (ver figura 3.1); la
vin® se caleula en (Tmin, Tmaz) = (12, 14)[Mpc/h] en este caso. Puede verse en el panel
superior que existe una clara relacién entre la tasa de acrecién promedio y la velocidad

max
inf mayores,

de maximo infall, donde los halos més masivos, con mediciones de v
tienen una tasa de acrecién mas grande, mientras que los grupos menos masivos
tienen una tasa de acrecién menor. En el panel inferior de la figura 5.4 se puede ver
que los valores calculados para la tasa de acrecién de los halos en un régimen de infall

estacionario no guarda la relacion entre la masa del halo y vi%" donde los halos en

cada tienen valores tanto pequenos como grandes de v y < M > observandose
una relacién lineal entre estas cantidades (esta relacién lineal es de esperar por la
definicién dada para < M > en 5.3 donde Uins €s estacionaria y lo que gobierna el

valor de M es la densidad en el entorno del halo)



Capitulo 6

La velocidad de infall y la funcién

de correlacion halo-materia

En este capitulo se presenta cémo, a partir de un estimador dinamico del parame-
tro de densidad de Universo €2,,, se puede construir un modelo que relaciona la funcién
de correlacion cruzada halo-materia para halos en un intervalo de masa determinado,
con el perfil de velocidad de infall de dichos halos. Esto permite relacionar directa-
mente la distribucién de materia en torno a los halos con su dindmica. En este capitulo
se presentan las mediciones de la funcién de correlacion cruzada halo-materia, &y,
en las simulaciones numéricas VLS, el modelo tedrico sobre el cual se desarrolla la

relacion &y, — Vipg y los resultados obtenidos!

6.1. La funcion de correlacion cruzada halo-materia

La funcién de correlacién cruzada halo-materia &g, (r) se define a partir de la

probabilidad dP de encontrar un elemento de materia en el elemento de volumen dV'

Los resultados aqui presentados son parte del trabajo “Cluster dynamics: Cross correlation

function and infall”; Pivato M.C., Juszkiewicz R. & Lambas D.G., en preparacién

69



El infall y la funcion de correlacion 70

a una distancia r del centro de un halo:

dP =71 + & (r)]dV (6.1)

donde 7 es la densidad media de materia. Esta definicién es tal que para una dis-
tribucién aleatoria de materia, £(r) = 0 (Peebles 1993). Para estimar la funcién de
correlacién en una muestra, a partir de la definicién dada en 6.1, es necesario medir el
ntimero de pares de objetos separados por una distancia r en la muestra original (con-
teo que se denomina Dy, D), donde el par estd compuesto por un halo y una particula
a una distancia r del halo) y calcular el nimero de pares separados una distancia r
que habria en una muestra sin correlacion usando como centros los mismos halos de la
muestra original (conteo denominado Dy R,) o centros seleccionados aleatoriamente
(conteo RpR,). En la literatura se encuentran nurosas formas de definir estimado-
res para la funcién de correlacion (Hamilton 1993, y las referencias alli citadas), en

particular se usa el estimador dado por:

DyD, Np, Np,
RyR, Ng, Ng,

14+ &pm = (6.2)

donde Np es el nimero de objetos en la muestra real (halos y particulas respectiva-
mente) y Ng es el nimero de objetos en la muestra homogénea sin correlacion.

Cuando se aplica esta metodologia en una simulacién numérica, los conteos para
una escala r; se realizan en una cascara de ancho r; —dr, r;+dr y la muestra homogénea
generada tiene la misma densidad que la muestra original. En este caso, no necesario
calcular el nimero de pares R, IR, ya que sera proporcional al volumen de la cascara
en la escala r;.

Diversos autores (Groth & Peebles 1977, Bahcall & Soneira 1983) coinciden en
que la funcién de correlacién, medida tanto en muestras de cimulos como de galaxias,

puede aproximarce por una ley de potencias de la forma
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71

)7 (6.3)

con valores de 7 ~ 1,7 y 19 ~ 5Mpc/h para galaxias hasta ro ~ 20Mpc/h para los

cumulos mas masivos.
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Figura 6.1: Funcién de correlacién cruzada &p,,, medida para halos con M > 5,6 x 103 (puntos

azules), M > 5,6 x 102 (puntos verdes) y M > 5,6 x 10! (puntos rojos). En los distintos ajustes

de ley de potencias se tiene que la pendiente es de v ~ —1,7.

En la figura 6.1 se muestra la funcién de correlacién cruzada &, (r) medida hasta

escalas de 20Mpc/h para tres muestras de halos en los rangos de masa: M > 5,6 x 103

(puntos en azul), M > 5,6 x 10" (puntos en verde) y M > 5,6 x 10" (puntos en
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rojo). Realizando un ajuste de ley de potencias, segin la expresiéon dada en 6.3, para
cada muestra de halos se obtiene que 7 ~ —1,7 en cada caso. Para los halos mas
masivos, la funcion de correlacion &, tiene una longitud de correlacion caracteristica
méas grande (ro = 9,4Mpc/h), mientras que la muestra que incluye halos con masas
intermedias tiene un valor més pequeo (rg = 6Mpc/h). Cuando se usan todos los
halos identificados en la simulacién numérica (aquellos con 20 o méas particulas) se
obtiene un valor para la longitud caracteristica de 1o = 5,2Mpc/h. Es calro en la
figura el hecho de que en la muestra de los halos masivos, los efectos de los términos

de un-halo (1h) y dos-halo (2h) son mas notables que en la muestra total de halos

(Cooray & Sheth 2002).

6.2. Dinamica de velocidades relativas

La mayoria de las estimas dinamicas del parametro de densidad cosmoldgico usan
el efecto gravitatorio de los apartamientos a la homogeneidad en la distribucién de
materia. Un estimador dinamico puede ser construido a partir de una ecuacion que
exprese la conservacion de pares de particulas en un gas autogravitante. Dicha ecua-
cién fue derivada por Davis & Peebles (1977), la cual Peebles (1980) desarrolla mas
en detalle y a continuacién se presentara a modo de completitud. Si se considera un
par de particulas con separacion x en coordenadas comoviles y al tiempo cosmologi-
co t, moviéndose con velocidad relativa media (pesada por pares) visx/x; se puede
relacionar esta velocidad relativa con la funcién de correlacion de dos puntos, por la

conservaciéon del nimero de pares (Peebles 1980):

a 0&(x, a) _ _vlg(:v,a)
31+&(x,a)]  Oa Hr

donde a(t) es el factor de expansién del Universo, r = az es la separacién propia, H

(6.4)

es el pardmetro de Hubble (segiin se definié en el capitulo 1) y £(x,a) es la funcién
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de correlacion de dos puntos promediada sobre una esfera de radio comovil x dada

por:

&(x,a) = % /Oxf(x’,a)x’Qd:c’

Existen dos aproximaciones clasicas para obtener una solucién de la ecuacién 6.4:
el limite de pequena separacién o régimen de aglomeracién estable (£ > 1) y limite
de gran separacion o régimen lineal (|¢| < 1). La solucién de aglomeracién estable fue
encontrada por Peebles (1980) y es vis(z,a) = —Hr, de acuerdo a lo esperado para
cumulos virializados en escalas suficientemente pequenas. La solucion lineal esta dada
por los primeros términos de los desarrollos perturbativos para vis y &, el iltim dado
por & = W 4@ 1B 1 con €3 = O[¢M]?] ete. El modo creciente de la solucién
lineal es €M (2, a) = & (x)D(a)?, donde D(a) es el factor de crecimiento lineal (no
se tiene en cuenta el modo decreciente). El método general para derivar €@ y los
términos de orden mayor, para fluctuaciones iniciales Gaussianas en la densidad en un
Universo de Einstein-de Sitter fue desarrollado por Juszkiewicz (1981), Juszkiewicz,
Sonoda & Barrow (1984), Vishniac (1983), y Fry (1984); cuyos resultados fueron
generalizados para una extensa calse de modelos cosmolégicos, incluyendo el modelo
A-CDM (Juszkiewicz, Bouchet & Colombi, 1993; Bouchet et al. 1995). Estos trabajos
muestran que el término de segundo orden en el desarrollo de ¢ puede aproximarse
por @) (z,a) =~ D*(a)&(z), donde & es sélo funcién de . Sustituyendo & en 6.4 por

su desarrollo perturbativo & = D2&, + D*¢, y resolviendo para v2, se obtiene

2 —(1) =(1 —(2
vy = —SHrfle =8¢0 + 267 + 0P (6.5)
donde f = d(InD)/d(Ina) ~ Q% (la cual es una buena aproximacién si A = 0 o
Q+Qx =1; Qs = A/(3H?)).) Las barras sobre £ denotan el promedio sobre una

esfera de radio x. Supongase de momento, que la forma logaritmica de la funcion de

correlacién y(z) = —d(InéM(x,a))/dinz, es constante y estd en el rango 0 < v < 2.
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Luego, £ esté relacionado con €M) mediante una expresién simple de la forma

—=(2 1 2
§¥(w,a) = a(y) [V (x,a)] (6.6)
donde « es una constante (Lokas et al. . 1996), y la funcién a(y) puede ser expresada

en términos de las funciones I' (Scoccimarro & Frieman, 1996). En el rango 0 < v < 2,

esta expresion esta bien aproximada por

1,84 — 1,1y — 84(y/2)* (6.7)

Para v > 2 la teoria de perturbaciones diverge, sin embargo las simulaciones de N-
cuerpos muestran que la relacién 6.6 continua siendo valida, siempre que «(y) para
v > 1,5 se obtenga a partir de la Relacién de Escala Universal (USH por su siglas
en inglés) - una férmula empirica para el espectro de potencias no lineal (Jain, Mo
& White 1995). Debido a que el enfoque del USH falla cuando v < 1 en tanto que
la teoria de pertubaciones falla para v > 2; Juszkiewicz, Durrer & Springel 1999
(JDS de aqui en adelante) obtienen una solucién exacta con un rango de validez mas
extendido interpolando la expresién «(y) entre la férmula obtenida a partir de la
teoria de perturbaciones en v < 1 y el resultado de USH para v > 1 en la ecuacién

6.7

a~~1,2—0,65v (6.8)

Con el propésito de extender la validez de la solucién perturbativa (obtenida en
6.5) en el régimen no lineal, JDS proponen la siguiente solucién para la velocidad

relativa?:

Vg = —gHTE(ZL‘, a) [1 + oE(x, a)} (6.9)

2En el trabajo publicado de JDS, se muestran comparaciones del modelo propuesto con medicio-

nes en las simulaciones numéricas y encuntran un notable acuerdo hasta escalas de 20Mpc/h
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donde se define z(x, a) como:

§(x,a)
[1+¢&(z,a)]

La expresion 6.9 es consistente con el desarrollo perturbativo cuando & tiende a

§($’ a) =

0, ademas puede aproximar el limite de aglomeracién estable cuando z tiende a 0.
Efectivamente, para grandes valores de &, vio/Hr =~ (2/3) f(2)(1 + «), lo cual es del
orden de la unidad para los valores habituales de Q y a.

Se tiene asi que la ecuacién dada en 6.9 relaciona la velocidad relativa de dos
particulas con la funcién de correlacién bi-puntual de particulas. Ahora bien, el desa-
rrollo anterior es igualmente valido si se considera la velocidad relativa halo-particula
Upp. Si suponemos que tenemos todos los halos identificados en un rango de masa
y la funciéon de correlacion cruzada &y, la ecuacion 6.4 es vélida con la sustitucién
vig — Vip ¥ & — &nm- Pero la velocidad relativa halo-particula, promediada en una
escala r, no es mas que la velocidad de infall para los halos un dado rango de masa;
por lo que la ecuacién 6.9, con la sustitucion mencionada anteriormente, vincula la

funcién de correlacion cruzada halo-materia con la velocidad de infall:

Vg = =5 HrEnn(,0) [1+ 8oz, ) (6.10)

donde fhzm(x, a) = Epm (2, a) /[1 + Epm(, a)]. Antes de poder verificar la validez de la
ecuacién 6.10 hay que hacer algunas consideraciones al respecto del parametro «(vy)

que se detallan en la seccién siguiente.
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6.3. Determinacion del perfil de infall a partir de
la funcion de correlacion cruzada

En los modelos de Materia Oscura Fria (CDM), v no es independientes de la
escala (en la figura 6.1 se aprecia que la pendiente de &, no es constante), por lo que
el ajuste obtenido en 6.8 para a(7) no puede aplicarse directamente y, en principio,
es necesario calcular a(r) para cada escala a partir de la teoria de perturbaciones
(Scoccimarro & Frieman 1996). Sin embargo, esto puede evitarse si se encuentra una
pendiente efectiva, .5 que de el mejor ajuste entre av y Vjy,r. Juszkiewicz, Springel
& Durrer (1999) encuentran que el valor preciso de « s6lo importa en las escalas de
transicién del régimen lineal al régimen de aglomeracién estable, donde £(r) = 1, por

lo que se define la pendiente efectiva como:

ding

- (6.11)
dinrle, _

Yef =

Los parametros de la relacion entre o y v se elijen de tal forma que den el mejor
ajuste entre el valor de v.; y el obtenido a partir de la teoria de perturbaciones
en el rango v < 2 y el que se obtiene a partir de la Relacién Universal de Escala,
USH, cuando v > 1. El mejor ajuste para a en funcién de v.; obtenido usando las

consideraciones descriptas anteriormente esta dado por:

a=1,84—29, (6.12)

con el parametro a determinado de esta forma, se puede ahora comparar el perfil
de veocidad de infall medido para los halos con masa M > 5,6 x 10*? y calculado a
partir de 6.12, que ademas es vélido en el rango 0 < v < 2,5.

En la figura 6.2 se muestra el perfil de velocidad de infall medido en un rango
de halos con M > 5,6 x 10" (linea negra). A partir de la misma muestra de halos

se mide la funcién de correlacién cruzada &, (figura 6.1) y usando la ecuacién 6.10
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Figura 6.2: Velocidad de infall medida en funcién de la escala para una muestra de masa con

M > 5,6 x 10'2 (Iinea en negro) y la velocidad de infall calculada a partir de la ecuacién 6.10

para Vj,s usando 6.12 para determinar o (puntos rojos). En verde a trazos se muestra el perfil

de infall calculado usando a, = 1,74 — 2,97.¢, y en azul a trazos el perfil de infall calculado con

ap = 1,84 — 11y

para Vs v el ajuste 6.12 para el parametro a(7.s), se calcula el perfil de velocidad

de infall (linea y puntos rojos). Puede verse en esta figura que existe un muy buen

acuerdo entre el perfil de infall medido y el obtenido a partir del modelo presentado

(ecuacién 6.10).

El modelo desarrollado para obtener teéricamente el perfil de velocidad de infall
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es muy sensible al valor del pardmetro de ajuste a(v.r), el cual estd sujeto al valor
determinado para 7.f, sin embargo debe notarse que la ecuaciéon 6.12 se obtiene
enteramente apartir de criterios del modelo analitico y de la teoria de perturbaciones
de la funcién de correlacion cruzada &,,,. Para mostrar la sensibilidad del modelo al
pardametro a(7v.s), se calcula el perfil de velocidad de infall usando la ecuacion 6.10
y dos variantes modificadas de la expresion para a(7.s): un parametro a, en donde
se ha modificado el valor de la ordenada al origen de la ecuacién 6.12 (linea verde a
trazos en la figura 6.2), y un pardmetro «,, con un valor modificado de la pendiente
en la ecuacién 6.12 (linea azul a trazos en la figura 6.2), dados por las siguientes

expresiones:

ap = 1,84 — 1,17

a, = 1,74 =297

En la figura 6.2 puede verse que pequenos cambios en la expresién de a(7.r)
modifican fuertemente el perfil de velocidad de infall calculado. A pesar de esto, la
expresion obtenida para a.s apartir del modelo tedrico presenta un muy buen acuerdo
con las mediciones.

Se tiene de esta forma un modelo tedrico que permite determinar la forma y el
maximo del perfil de velocidad de infall sin la necesidad de recurrir a un ajuste fun-
cional empirico. Este modelo relaciona de forma clara y determinante la distribucion

de materia en la vecindad de los halos con la velocidad de infall medida.



Capitulo 7

Dependencia de la velocidad de
infall con la luminosidad de las

galaxias

En el marco de los modelos CDM se ha progresado mucho en el entendimiento
de la formacién de galaxias, pero no se ha concretado todo atn, ya que las simula-
ciones de N-cuerpos todavia tienen dificultades en reproducir en detalle algunas de
las propiedas observadas de las galaxias. En la formacién de las galaxias intervienen
muchos procesos como el cooling, la tasa de formacion estelas, el feedback de super-
nova, la fusién de galaxias, etc. y es probable que lo hagan de una forma complicada
y se autoalimenten; por lo que no es computacionalmente posible incluir toda esta
fisica en el rango dindmico de las simulaciones numéricas, especialmente por que no
se conocen los detalles de estos procesos.

Los modelos semi-analiticos (MSA) de formacién de galaxias estdn incorporados
en el marco de una distribucién inicial de perturbaciones en la densidad (tipo CDM),
y la teoria de crecimiento y colapso de fluctuaciones por la inestabilidad gravita-

cional. Estos MSA incluyen un tratamiento simplificado, aunque bastante fisico, de
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los procesos mencionados anteriormente. No es sélo por una cuestién de eficiencia
computacional que se los utiliza, los MSA permiten una imagen macroscépica de la
formacion de galaxias y proveen un nivel de comprension importante que no puede
ser logrado simplemente evolucionando un algoritmo numérico.

Por lo expuesto anteriormente mas la dificultad en obtener velocidades peculiares
de galaxias (Ceccarelli et al. 2003), se utilizan modelos semianaliticos para estudiar

la dependencia de la velocidad de infall con la luminosidad de las galaxias.

7.1. Modelos Semi-Analiticos

Los MSA parten de un modelo simple para la evolucién no-lineal de la poblacién de
halos masivos, obteniendo resultados a partir de simulaciones numéricas (Bond 1991,
White & Frenk 1991). se puede asi predecir la abundancia de estructura interna en
los halos de materia oscura como funcion de la masa y el tiempo, como asi tambien
las tasas de fusiones entre halos a medida que la aglomeracién jerarquica evoluciona.
A partir de las soluciones encontradas por Bertschinger (1989), se puede modelar la
acumulacion y el enfriamiento del gas dentro de los halos; aqui es donde hay que
tener en cuenta procesos de feedback que reducen la eficiencia de enfriamiento y la
formacién estelar (el no considerar estos procesos dispara la formacién de estrellas
en objetos pequenos a tiempos muy tempranos). También se tiene en cuenta que los
procesos de feedback pueden enriquecer quimicamente el medio circundante. En este
punto es donde se analiza la relacion masa-metalicidad para las galxias, el medio
intergalactico y el efecto de enfriamiento por elementos pesados. El paso final es
usar los modelos de poblacién estelar de Bruzual & Charlott (1993) para convertir
las historias de formacion estelar en luminosidades; lo que permite una comparacién
directa con la funcién de luminosidad. La metodologia descripta anteriormente ofrece

un marco de comparacion de los resultados que se obtienen con las observaciones
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realizadas (White & Frenk 1991, Kauffmann et al. 1993, Somerville et al. 2001).

La forma de la funcién de masa de halos de materia oscura (obtenida a partir
de simulaciones numéricas) difiere notablemente de la funcién luminosidad de las
galaxias (Benson et al. 2003). Pensada en su forma maés bésica, la teorfa de formacién
de galaxias se puede ver como el conjunto de procesos fisicos que transforman la
funcién de masa de halos en la funcién luminosidad de las galaxias. Los procesos fisicos
descriptos anteriormente dan un marco para esta transformacién (Cole et al. 2000;
Somerville & Primack 1999; Baugh et al. 2005 y referencias alli citadas; Bower et
al. 2006), aunque ain no se ha resuelto completamente el problema.

En los resultados que se obtienen en las secciones siguientes, se utilizé un catalogo
de galaxias construido a partir de un MSA de formaciéon de galaxias denominado
Galform® (Cole et al. 2000, Benson et al. 2003) implementado en las simulaciones
numéricas Millenium (Springel et al. 2005). Esta construido sobre la base del modelo
jerarquico de Cole et al. (2000) e incluye un tratamiento del gas eyectado por el
feedback estelar y el feedback de Galaxias con Nicleo Activo.

El catdlogo de galaxias construido cuenta, entre otras cosas, con informacion de
la luminosidad (magnitud en varias bandas), masa, posicién y velocidad de galaxias
centrales (un total de 7385859) y satélites (un total de 3939224). Las galaxias centrales
se encuentran en los centros de halos identificados en la simulacion numérica. Por este
motivo es que en este capitulo se analiza la velocidad de infall a este tipo de galaxias.

En la figura 7.1 se muestra la relacién entre la magnitud Mg y la masa asignada a
la galaxia central por el MSA, para galaxias centrales con masa M > 6 x 10'2. Puede
apreciarse una correlacion entre luminosidad y masa, sobretodo en masas grandes,
por este motivo se seleccionan 5 muestras segregadas segun la masa de la galaxia
central y tal que la pendiente de la relacién masa-luminosidad sea cero en el rango

de masa de cada muestra. En la tabla 7.1 se detallan las 5 muestras seleccionadas.

Thttp://www.galform.org
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M, (Gx. centrales)

Figura 7.1: Relacién entre la magnitud My y la masa para el 10 % de las galaxias centrales (puntos

rojos) en el modelo semianalitico

Para estudiar el perfil de velocidad de infall se seleccionan las muestras de masa en el
extremo de galaxias luminosas y masivas, ya que son las galaxias que estaran en los
centros de halos masivos, con un perfil de velocidad de infall cuyo maximo esta en
un intervalo angosto de escalas (ver figura 3.2) y decrece rdpidamente para escalas
mayores. Estas caracterisicas hacen de las galaxias masivas, y la region de maximo
infall la regién de interés para estudiar las curvas obtenidas al realizar segregaciones
en luminosidad.

Se determina una magnitud promedio M}, para cada muestra de galaxias, a partir
de la cual se construyen dos submuestras (con aproximadamente la misma cantidad
de miembros cada una); una de galaxias débiles, aquellas con Mg > My, y otra de
galaxias brillantes con Mpr < Mp. Los valores encontrados para Mp en cada muestra
se especifican en la tabla 7.1. Como es de esperar, para los intervalos de masas mas

grandes, el valor encontrado de la magnitud promedio es mayor (figura 7.1).
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Tabla 7.1: Descripcién de las muestras de galaxias para diferentes rangos de masa, el niimero de
galaxais centrales en cada muestra y la magnitud Mg para la segregacién en luminosidad en cada

muestra.

Muestra Intervalo de Masa [h~'My] Numero de galaxias Mg

G1 12,5 < log(M) < 13,0 123532 —21,0
G2 13,0 < log(M) < 13,5 40382 21,1
G3 13,5 < log(M) < 14,0 12401 21,7
G4 14,0 < log(M) < 14,5 3010 —22.3
G5 14,5 < log(M) < 15,0 501 —22.9

7.2. Relaciéon entre la velocidad de infall prome-
dio y la masa de la galaxia.

Para medir el perfil de velocidad de infall en cada muestra de masa descripta
en la tabla 7.1, se usan las galaxias pertenecientes a cada muestra como centros y,
en cada escala, se mide la componente de la velocidad relativa de las galaxias en
direccion al centro y se toma el promedio para todas las galaxias en cada muestra.
Esta medicién se realiza hasta escalas de 30Mpc/h y se usan todas las galaxias del
catdlogo (centrales + satélites).

En la figura 7.2 se muestran los perfiles de velocidad de infall a galaxias medidos
en cada muestra: G1 (linea en color magenta), G2 (linea en color verde), G3 (linea
en color rojo), G4 (linea en color azul) y G5 (linea en color negro). En todas las
muestras se han estimado los errores en cada escala de medicién usano una técnica
basada en la simulacién con reemplazamiento, denomida jacknife (barras de error
mostradas en el géfico). Puede verse que, al igual que como sucede para los halos en

las simulaciones numéricas (capitulo 3) el maximo de la velocidad de infall y la masa
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Figura 7.2: Perfil de velocidad de infall promediada para las galaxias de cada una de las muestras
descriptas en la tabla 7.1 como funcién de la escala. La linea sélida en negro muestra el perfil de
infall a galaxias con masas en el rango 14,5 < log(M) < 15,0 (muestra G5), con lineas de color azul,
rojo, verde y magenta para las galaxias-centro de las muestras G4, G3, G2 y G1 respectivamente.
En todos los casos, los errores fueron determinados por la técnica de estimacién por intervalos de
confianza basada en la simulacién con reemplazamiento (de las galaxias utilizadas como centros),

denominada jacknife.

guardan una relacion, siendo las galaxias mas masivas las que tienen una velocidad

de maximo infall mas grande (Pivato, Padilla & Lambas 2004). Se encuentra que las
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galaxias mds masivas tienen un méximo de infall de mas de 700km/s en escalas que
no superan los 4Mpc/h; en todas las muestras puede apreciarse, a partir del maximo,

una rapida disminucién en la curva de la velocidad de infall hacia escalas grandes.

7.3. Segregacion en luminosidad para la velocidad
de infall

A partir de la magnitud promedio obtenida para cada muestra, se define una sub-
muestra de galaxias débiles (Mg > M§ para cada rango de masa) y una sub-muestra
de galaxias brillantes (Mg < M§). En cada una de estas sub-muestras, se mide la
velocidad de infall, obteniendose asi el perfil de velocidad de infall de galaxias débiles
y brillantes.

En la figura 7.3 se muestra las mediciones de los perfiles de velocidad de infall
promedio para las muestras de masa referidas en la tabla 7.1 (G1, G2, G3, G4 y
G5, sendas muestras en color negro); en el panel superior se muestran los perfiles de
velocidad de infall promedio de las galaxias mas masivas (muestras G5 y G4) y de
sus respectivas sub-muestras segin la segregaciéon en galaxias débiles (en rojo para
la muestra G5 y magenta para G4) y galaxias brillantes (en azul para la muestra
G5 y en verde para G4). En el panel inferior se presentan las mediciones de los
perfiles de velocidad de infall promedio para las muestras de galaxias con menor
masa (muestras G1, G2 y G3) y los perfiles-promedio respectivos a las sub-muestras
de galaxias brillantes (en azul para la muestra G3, en verde para G2 y en cyan para
G1) y galaxias débiles (en rojo para la muestra G3, en magenta para G2 y en amarillo
para G1). Los resultados se grafican hasta los 30Mpc/h, ya que més alld de este valor,
las curvas no tienen diferencias apreciables. En todos los casos, los errores se estiman
a partir de la técnica de simulaciéon con reemplazamiento denominada jacknife. Se

observa que en la muestra de galaxias masivas (muestra G5, panel superior), las
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débiles tienen un maximo de infall mayor que las galaxias brillantes. Sin embargo, se
sucede el comportamiento opuesto en el caso de las muestras de galaxias con menor
masa: G1, G2 y G3; donde las galaxias brillantes tiene un méaximo en la velocidad de
infall mayor al de las galxias débiles. En el caso de la muestra con masa intermedia,
G4, no se observa una diferencia apreciable.

En las figuras 7.8, 7.7, 7.6, 7.5 y 7.4 se muestra en detalle la region de maximo
infall de las muestras G1, G2, G3, G4 y G5 respectivamente. En sendas figuras se
muestra el perfil de maximo infall de la muestra total en negro, de la sub-muestra de
galaxias débiles en rojo; y en azul la sub-muestra de galaxias brillantes; en todos los
casos los errores fueron estimados con la técnica de simulacién con reemplazamiento
jacknife. También se muestra, en un cuadro pequeno en cada una de dichas figuras, la
funcién de correlacion cruzada centro-galaxia £.,(r) para la muestra total seleccionada
(negro) y las respectivas sub-muestras de glaxias débiles (rojo) y brillantes (azul).

En la figura 7.4 puede observarse que en el caso de las galaxias més masivas
(muestra G5), la sub-muestra de galaxias débiles tiene un maximo de infall mayor
que el de las galaxias brillantes; en el cuadro pequeno puede notarse que ésta diferencia
no es debida a una correlacion entre los centros y las galaxias miembro de la sub-
muestra, ya que la sub-muestra de galaxias débiles es la menos correlacionada. En
la figura 7.5, con galaxias centrales con masas levemente menores (muestra G4), no
se aprecia una diferenca entre los maximos de infall de galaxias débiles y brillantes.
Sin embargo, en las figuras 7.6 (muestra G3), 7.7 (muestra G2) y 7.8 (muestra G1)
se observa el comportamiento opuesto: la sub-muestra de galaxias brillantes tiene un
maximo de infall mayor al de la sub-muestra de galaxias débiles. Se encuentra que
la diferencia entre los maximos de infall de galaxias débiles y brillantes, cuando el
méximo de las brillantes es mayos al de las débiles (muestras G1, G2 y G3) son del
orden de ~ 20km/s; mientras que cuando el maximo de infall de la sub-muestra de

galaxias débiles es mayor al de las brillantes (galaxias més masivas: muestra G5),
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la diferencia es del orden de ~ 80km/s. Para escalas mayores a los 10Mpc/h no
se aprecia una diferencia sustancial en la tendencia de las distintas curvas. Estos
resultados implican un esquema en el que las galaxias en los centros de halos masivos
estan incorporando una mayor cantidad de galaxias débiles, respecto de las brillantes.
Mientras que galaxias en sistemas con menor masa, incorporan una mayor cantidad

de galaxias brillantes.
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Figura 7.3: Perfil de velocidad de infall promediado para las galaxias de cada una de las muestras

de la tabla 7.1 (en color negro). En el panel superior se grafican los perfiles de velocidad de infall

de las galaxias mds masivas y de las respectivas sub-muestras de galaxias débiles (en rojo para la

muestra G5 y magenta para la muestra G4) y brillantes (en azul para la muestra G5 y en verde

para la muestra G4) usando la magnitud Mg, segiin la tabla 7.1. En el panel inferior se grafican

los perfiles de velocidad de infall de las muestras con menor masa y de las sub-muestras segin la

segregacién en galaxias brillantes (en azul para la muestra G3, en verde para G2 y en cyan para

G1) y débiles (en rojo para la muestra G3, en magenta para G2 y en amarillo para G1). Los errores

se determinaron por la técnica de jacknife.
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Figura 7.4: Perfil de velocidad de infall para el total de la muestra de galaxias G5 (negro) y

para las sub-muestras de galaxias débiles con M, > M (rojo) y galaxias brillantes con M, < M¢

(azul). En el grafico pequeno se muestra la funcién de correlacién cruzada centro-galaxia, &qq4(r),

como funcién de la escala r para la muestra total (negro), para las galaxias brillantes (azul) y débiles

(rojo). Los errores fueron determinados por la técnica de estimacién jacknife.
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Figura 7.5: Idem figura 7.8 para la muestra de galaxias G4.
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Figura 7.6: Idem figura 7.8 para la muestra de galaxias G3.
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Figura 7.7: Idem figura 7.8 para la muestra de galaxias G2.
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Figura 7.8: Perfil de velocidad de infall para el total de la muestra de galaxias G1 (color negro)
y para las sub-muestras de galaxias débiles con M, > ME (color rojo), y galaxias brillantes con
M, < ME (color azul). En el grafico pequeno se muestra la funcién de correlacién cruzada centro-
galaxia, £.4(r), como funcién de la escala r para la muestra total (negro) y para las galaxias brillantes

(azul) y débiles (rojo). Los errores fueron determinados por la técnica de estimacién jacknife.



Parte 1V

Resultados

94



Capitulo 8

Conclusiones

En este trabajo de tesis se ha hecho un estudio intensivo en simulaciones numéricas
de N-cuerpos del campo de velocidades en la vecindad de los halos de materia oscura
de distintas masas. Se ha considerado el campo de velocidades de caida al centro de
potencial, o velocidades de infall, el &ngulo de caida al pozo de potencial, o angulo
de infall, la fraccion de particulas cayendo hacia el centro de masa del halo y las
particulas alejdndose del halo. Se ha estudiado como dependen estas cantidades con
la densidad local de materia, estudiando el comportamiento de la materia en regiones
con densidad alta, baja o media. Se estudié también la relacién entre algunas de las
caracteristicas propias de un halo como la densidad local, la escala de virializacién
Rogo y de la mitad de masa Rsg y la tasa de acrecion, y la velocidad de maximo infall.
Como tltima instancia en el andlisis numérico, se desarrollé un formalismo tedrico
que vincula la distribuciéon de materia en el entorno del halo: funcién de correlacién
cruzada halo-materia &,,,, con los perfies de la velocidad de infall. Finalmente, se
usaron modelos semi-analiticos para estudiar la relacion entre la velocidad de infall y
propiedades fisicas de los halos, como la magnitud de la galaxia central y la historia
de fusiones para halos con distintas masas.

En el analisis realizado en las simulaciones numéricas se ha encontrado que:

95
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1. La velocidad promedio de méaximo infall en el entorno de los grupos mas ma-
sivos identificados en la simulacién numérica (masas ~ 10" Mg /h) es Ve ~
900km /s, mientras que para los grupos con las masas mas pequenas de la mues-
tra (~ 10'2M /h) se encuentran valores méas chicos para la velocidad de maximo

max

infall, con Vi ~ 220km/s y decreciendo lentamente a grandes distancias del

centro de masa del halo.

2. La velocidad de maximo infall se sucede en un intervalo pequeno de escalas
con 2h " Mpe < rpes < 6h~1Mpe, ain cuando se considera un amplio rango de

masas para los halos centrales (10'2M /h a 105 M /h)

3. Comparando los resultados obtenidos para las curvas de velocidad de infall
usando el modelo lineal, el no-lineal y el corte exponencial de Croft et al. 1999,
se encuentra que el iltimo tiene un mejor acuerdo en la muestra de masas
grandes y en escalas pequenas. Sin embargo falla a la hora de reproducir el
perfil de infall para las muestras con masas M < 10M,/h y atin en gran
escala no reproduce el comportamiento encontrado en las muestras S1, S2, S3

y S4.

4. Se obtiene una relaciéon en forma de ley de potencias entre la velocidad de maxi-
mo infall y la masa, obteniéndose también una relacion teérica con coeficientes
similares. Usando el modelo de Croft et al. 1999, se encuentra un mejor ajuste

cuando la sobre-densidad de corte es: §, ~ 45.

5. Los grupos con masas grandes tienen un campo de densidad méas alineado con
la direccién al centro de masa del halo que los halos con masas menores. Para
todos los rangos de masas analizados, se encuentra que el maximo alineamiento

ocurre en escalas tales que 2h ' Mpc < rmee < 8K~ Mpe.

6. Existe una marcada diferencia entre el comportamiento dinamico de las particu-
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las en regiones de baja y alta densidad. En general, las particulas en regiones
de alta densidad tiene una velocidad de infall mayor y menor alineamiento con
la direccién al halo que las particulas en regiones de baja densidad. Cuando se
cosideran halos masivos, la diferencia entre los perfiles de infall de particulas
en regiones de alta y baja tiende a desaparecer al igual que diferencia en el ali-
neamiento en las regiones de alta y baja densidad a distancias grandes del halo.
Sin embargo, se encuentra que a distancias suficientemente grandes del halo,
las particulas en regiones muy densas estan mas alineadas que las particulas en

regiones poco densas, especialmente para halos de baja masa

7. Hay una relacién entre la densidad local del halo y la velocidad de méaximo
infall Viie® (calculada en el Entorno de Maximo Infall) dada por una ley de

potencias, donde los halos con V7" mayores estdn en las regiones mas densas

(mas de 7 veces la densidad media) y los halos con menor V¢ estdn en las

regiones menos densas (menos de 3 veces la densidad media)

8. La escala caracteristica de un halo, dada por el valor de Rsgy, es linealmente
proporcional a V7% al considerar todas las muestras de masas utilizadas: M1-
M4. Se observa poca dispercion en Ryyy debido a que las cotas de masa en las

muestras M1, M2 y M3 son muy préximas.

9. Definiendo un parametro de elipticidad global, teniendo asi un indicio de la
distribucién espacial de la materia en el entorno de un halo, se encuentra que
los sistemas de menor masa tienen una leve dependencia entre la velocidad de
maximo infall y la elipticidad de la materia circundante, tal que los halos con
menor V' estan en regiones mas obladas, mientras que aquellos que estén en

regiones mas esferoidales, tienen una V;;'#* mayor. En los halos més masivos no

se encuentra tendencia alguna.

10. Si se define la tasa de acrecion de materia como el flujo de materia a través
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de una céscara, manteniendo la densidad constante, se encuentra que V7't se

relaciona con la tasa de acrecién promedio < M > tal que los halos con mayor

i medida en el Entorno de Méximo Infall (los halos més masivos de la

muestra) acretan, en media, mas del doble de masa que los halos con i

menores.

En la imagen de que el flujo de materia hacia los halos se realiza de manera
anisotropica, preferentemente a través de la estructura filamentaria, los resultados
obtenidos caracterizan los valores medios del flujo del campo de velocidades, el cual
puede usarse para estudiar la acrecion sistematica de las estructuras que estan cre-
ciendo. Con el estudio realizado se tiene una medida directa del maximo del perfil
de infall y su dependencia con la masa del halo, lo cual puede usarse para estimar
procesos dindmicos del gas (i.e. presion de barrido) que pueden transformar o incluso
activar la formacion de galaxias en la vecindad de los ciimulos de galaxias.

Se consider6 la posibilidad de que la presencia de subestructura afecte los resulta-
dos obtenidos. Sin embargo, de acuerdo a los resultados obtenidos por Aubert, Picho
& Colombi (2004), la dindmica de los halos masivos se ve afectada por la existen-
cia de subestuctura en escalas r < 2Mpc/h. Ya que el méximo en el perfil de infall
ocurre mas alla de este valor, para todas las muestras de masas utilizadas, los resul-
tados obtenidos en este trabajo de tesis no se veran modificados por la prescencia de
subestructura.

A partir de la distribucion de la materia en la vecindad de los halos, caracterizada
estadisticamente por la funcién de correlacion cruzada halo-materia &p,,,, se desarrolla
un modelo tedrico, basado en la teoria de perturbaciones de Juszkiewicz, Spingel &
Durrer (1999), que permite inferir la velocidad de infall a los halos. Aunque este
modelo requiere de la calibracién del pardmetro a(7y), estd desarrollado a partir de
fundamentaciones analiticas y ofrece un marco teérico que logra reproducir la forma

y el maximo de los perfiles de velocidad de infall sin necesidad de recurrir a un ajuste
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funcional empirico.

Usando modelos semi-analiticos, se ha estudiado la dependencia de la velocidad
de infall con la masa de las galaxias, encontrando que las galaxias més masivas tienen
velocidades de infall mayores, en acuerdo a los resultados previos en la simulaciones
numeéricas. Sin embargo, realizando una segregacién en luminosidad, se encuentra que
las galaxias mds masivas tienen una V;'#* mayor de galaxias débiles que brillantes,
mientras que las galaxias de menor masa tienen el maximo en la velocidad de in-
fall mayor para galaxias brillantes que para las débiles. Esta imagen se corresponde
con que los sistemas mas masivos, como los cimulos de galaxias estdn incorporan-
do una mayor cantidad de galaxias débiles que ya han agotado su energia, mientras
que los sistemas de menor masa estan incorporando una mayor cantidad de galaxias

brillantes.
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