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Universidad Nacional de Ćordoba
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RESUMEN

En losúltimos ãnos, diferentes estudios de la estructura en gran escala y análisis de la for-
macíon de galaxias y sistemas, han contribuı́do a fortalecer el modelo cosmológico est́andar
ΛCDM. Este modelo ha sido contrastado exitosamente con la distribución de galaxias en gran
escala fundamentalmente en base a estadı́sticas de segundo orden, tales como el espectro de
potencias o la función de correlacíon. No obstante estos acuerdos, la existencia de superes-
tructuras, que podrı́an invalidar a este modelo, han sido objeto de diferentes análisis. Una de
las principales dificultades de dichos estudios es la falta de muestras estadı́sticamente confia-
bles de eventos extremos. Asimismo, han sido llevados a cabodiversos estudios teóricos de la
historia de formacíon de sistemas y su dependencia con la sobredensidad global o”assembly
bias”, lo cual refuerza el interés en realizar estudios observacionales sobre este tópico. Estos
dos importantes aspectos constituyen la principal motivación del desarrollo de este trabajo de
tesis.

En esta tesis presentamos un método objetivo para determinar la probabilidad de encon-
trar eventos extremos en la distribución de materia oscura frı́a. La frecuencia de estos eventos
extremos es bien descripta por la distribución de Gumbel. En nuestra aproximación usamos
un conjunto de simulaciones de N-Cuerpos para encontrar estructuras extremas. La distribu-
ción de Gumbel es una herramienta estadı́stica que permite enfrentar la dificultad de la falta
de muestras estadı́sticamente confiables de eventos extremos, anticipando laprobabilidad de
encontrar dichos eventos en una dada distribución, sin la necesidad de hacer suposiciones
sobre la forma detallada de la distribución subyacente. Usamos esta técnica para determinar
la probabilidad de encontrar concentraciones de cúmulos masivos (superestructuras o”hot
spots”), tales como los identificados en el catálogo de galaxias 2dFGRS, utilizando el método
de recuento en celdas. La aplicación de dicha t́ecnica a los supercúmulos de galaxias, permite
analizar la validez del modeloΛCDM .

En este trabajo también llevamos a cabo un estudio detallado sobre la dependenciadel
clustering de las galaxias con las superestructuras. La comparacíon de dicho clustering de ga-
laxias, diferenciando entre las galaxias pertenecientes asuperestructuras y las que se sitúan
fuera de las mismas, puede dar información valiosa sobre la evolución conjunta de las es-
tructuras ḿas masivas presentes actualmente en el Universo y las galaxias. Con tal fin, se
estudío la dependencia del clustering de galaxias débiles en torno a galaxias brillantes según
pertenezcan o no a superestructuras, utilizando la función de correlacíon cruzada con simila-
res galaxias trazadoras. Mediante este análisis, se encuentra que la estructura interna de los
grupos y ćumulos es un indicador sensible de las diferentes historiasde agregación jeŕarquica
dentro y fuera de superestructuras. También se realiźo un ańalisis comparativo de las pobla-
ciones estelares de las galaxias trazadoras en sistemas dentro y fuera de superestructuras, las
cuales no presentan diferencias significativas en su historia de formacíon estelar.
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ABSTRACT

During the last years, different analyses of large scale structure distribution and studies
of galaxies and systems formation, have contributed to encourage the standard cosmological
modelΛCDM . This model has been successfully contrasted with the distribution of galaxies
in large scale based mainly on second order statistics, suchas power spectrum or correlation
function. Despite these agreements, the existence of superstructures, which could invalidate
this model, has been studied through different analysis. One of the main difficulties of such
studies is the lack of statistically reliable samples of extreme events. They have also been
carried out many theoretical studies about the formation history of systems and its assembly
bias, which reinforces the interest of observational studies on these issues. These two impor-
tant aspects are the main motivation for the analysis developed in this thesis.

In this work, we introduce an objective method to assess the probability of finding extre-
me events in the distribution of cold dark matter. The frequency of these extreme events is
well described by a Gumbel distribution. This distributioncan then be used to forecast the
probability of finding extreme events in a given distribution. We use our technique to assess
the chance of finding concentrations of massive clusters (superstructures orhot spots), like
the two found in the two-degree field galaxy redshift survey (2dFGRS) using a count-in-cells
analysis. There is no need to specify the form of the underlying probability distribution of
cluster counts. The application of this technique to superclusters of galaxies, allows to analy-
ze the validity of theΛCDM cosmological model.

In this work we also analyze the influence of superstructureson the clustering of gala-
xies. We compare the differences in clustering of galaxies located in and out superstructures
which provide an insight on the joint evolution of the largest structures in the Universe and
the galaxies. Using correlation functions as statistical tools, we study the dependence of the
clustering of faint galaxies around bright galaxies according to their pertenence to superstruc-
tures, using the same faint galaxy tracers. We also analyzedthe stellar population of tracer
galaxies in systems in and outside superstructures, findinga lack of significant differences in
their star formation history. We find that cross-correlation functions as usefull measures of
the internal structure of galaxy systems provide importanthints of the different evolution of
systems inside and outside superstructures.
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3.2.2. Estima de la Función de Correlacíon . . . . . . . . . . . . . . . . . . 42
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Caṕıtulo 1

El Origen de la Estructura en el Universo

En losúltimos ãnos, una gran variedad de observaciones de precisión, principalmente
mediciones de las fluctuaciones de temperatura en el Fondo Cósmico de Microondas han
ayudado a fortalecer al modeloΛCDM como modelo cosmológico est́andar. Este modelo
ha sido contrastado con la distribución de galaxias en gran escala principlamente en base a
estad́ısticas de segundo orden, tales como el espectro de potencias o la funcíon de correla-
ción. La comparacíon de los resultados obtenidos mediante diversos análisis realizados en
los grandes cat́alogos observacionales de galaxias, con las predicciones teóricas del modelo
ΛCDM permiten validar dicho modelo, afianzándolo como el modelo cosmológico actual-
mente ḿas aceptado.
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1.1. Fundamentos del Modelo Cosmológico

Nuestro conocimiento actual sobre el universo está basado en la teorı́a del Big Bang, la
cual explica su evolución desde la primera fracción de segundos hasta su estado actual, alre-
dedor de 13000 millones de años atŕas. Esta teorı́a est́a basada en cuatro fuertes pilares, un
marco téorico basado en la relatividad general, tal como fue adelantado por Albert Eistein
y Alexander A. Friedmann en la década de 1920, y tres hechos observacionales: Primero,
la expansíon del universo, descubierta por Edwin P. Hubble en la década de 1930, según el
alejamiento de las galaxias con una velocidad proporcionala sus distancias con respecto a no-
sotros. Segundo, la abundancia relativa de elementos livianos, explicada por George Gamow
en la d́ecada de 1940, los cuales se originaron en las reacciones nucleares ocurridas entre un
segundo y unos pocos minutos después del Big Bang, momento en el cual el universo era aún
más caliente que el núcleo del sol. Tercero, la radiación de fondo de microondas (CMB), des-
cubierto en 1965 por Arno A. Penzias y Robert W. Wilson como unaradiacíon isotŕopica de
un cuerpo negro a una temperatura de 3 grados Kelvin, emitidacuando el universo estaba lo
suficientemente frı́o como para formaŕatomos neutros, y para que los fotones se desacoplen
de la materia, aproximadamente unos 500000 años despúes del Big Bang. Actualmente, las
precisas observaciones que pueden realizarse han ayudado aestablecer el Big Bang como el
modelo ḿas adecuado para describir la evolución del universo.

La evolucíon del universo y su estructura en gran escala son determinadas por interaccio-
nes gravitacionales y por lo tanto están descriptas por las ecuaciones de campo de Einstein,
las cuales rigen la evolución de la ḿetricagµν del espacio tiempo. Las ecuaciones de la Rela-
tividad General toman la forma:

Gµν ≡ Rµν −
1

2
gµνR = 8πGTµν + Λgµν , (1.1)

dondeTµν es el tensor de energı́a-impulso,Gµν es el tensor de Einstein,Λ es la constante
cosmoĺogica,R es el escalar de curvatura yRµν es el tensor de Ricci, los cuales se definen
como sigue:

R ≡ Rµ
µ, (1.2)

Rµν ≡ Rk
µkν . (1.3)

El tensor de Riemman de define de acuerdo a la convención

Rµ
νkλ ≡ ∂kΓ

µ
νλ − ∂λΓ

µ
νk + Γµ

αkΓ
α
νλ − Γµ

αλΓ
α
νk, (1.4)
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donde los coeficientes de la conexión af́ın son

Γµ
νλ ≡ 1

2
gµν(∂νgkλ + ∂λgkν − ∂kgνλ). (1.5)

Utilizando la ecuacíon 1.1 y el llamado Principio Cosmológico, hiṕotesis de que el uni-
verso es homoǵeneo e iśotropo en sus secciones espaciales, se encuentra la métrica del
espacio-tiempo ḿas general que satisface la homogeneidad e isotropı́a en escalas grandes
(Friedmann-Robertson-Walker, FRW):

ds2 = c2dt2 + a(t)[
dr

1− kr2
+ r2dθ2 + r2senθdφ2], (1.6)

donde el factor de escalaa(t) (expansíon del universo), y la constante de curvaturak (1, 0
ó -1 dependiendo si el universo es cerrado, plano o abierto respectivamente) determinan el
modelo cosmoĺogico. El factora(t) determina la cineḿatica del universo, yk caracteriza su
curvatura espacial.

Considerando la ḿetrica de la ecuación 1.6 y las ecuaciones de campo de Einstein se
obtienen las ecuaciones paraa(t) y k, para lo cual es necesario introducir el tensor energı́a
momentoTµν . La forma ḿas general que puede tomarTµν , tal que sea compatible con la
hipótesis de un modelo homogéneo e isotŕopico, es la de un flúıdo perfecto. Es decir que, al
contenido de la materia y energı́a le corresponde un tensor energı́a momento dado por:

T µν = pgµν + (p+ ρ)UµUν , (1.7)

dondep(t) y ρ(t) son la presíon y la densidad de energı́a del flúıdo respectivamente, para un
dado paŕametro de la expansión, yUµ es la cuadrivelocidad coḿovil.

El tensor de Einstein puede ser calculado a partir de la métrica de FRW. Las componentes
Gi

0 se anulan y las componentesGj
i son proporcionales a la matriz identidad

G0
0 =

3

a2
(ȧ2 + k)− Λ, (1.8)

Gi
j =

3

a2
(2aä+ ȧ2 + k)δij. (1.9)

Aśı, las ecuaciones de campo 1.1 se reducen a las ecuaciones de Friedmann:

H2 = (
ȧ

a
)2 =

8πG

3
ρ+

Λ

3
− k

a2
, (1.10)
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ä

a
= −4πG

3
(ρ+ 3p) +

Λ

3
, (1.11)

donde H se define como el parámetro de Hubble.

Podemos definir la densidad crı́ticaρc, la cual en ausencia de una constante cosmológica
Λ corresponderı́a a un universo plano, como sigue:

ρ ≡ 3H2
0

8πG
, (1.12)

dondeH0 es la constante de Hubble.

En t́erminos de esta densidad crı́tica es posible definir el parámetro de densidad,Ωi ≡
ρi
ρc

, correspondiente a cada especie del universo; es decir, para la materia, la radiación, la
constante cosmológica y para la curvatura en la actualidad,

ΩM =
8πGρM
3H2

0

, (1.13)

ΩΛ =
Λ

3H2
0

, (1.14)

Ωk = − k

a20H
2
0

. (1.15)

Si consideramos un modelo de Universo plano tenemos queΩM+ΩΛ+Ωk = 1 y podemos
escribir la densidad de materia y la constante cosmológica como una función del factor de
escala (a0 ≡ 1)

ΩM(a) =
8πGρM
3H2(a)

=
ΩM

a+ ΩM(1− a) + ΩΛ(a3 − a)
. (1.16)

En este caso, sia→ 0 ⇒ ΩM(a) → 1, y si a→ ∞ ⇒ ΩM(a) → 0.

ΩΛ(a) =
Λ

3H2(a)
=

ΩΛa3

a+ ΩM(1− a) + ΩΛ(a3 − a)
. (1.17)

En este caso, sia→ 0 ⇒ ΩΛ(a) → 0, y si a→ ∞ ⇒ ΩΛ(a) → 1.

A pesar de que la teorı́a del Big Bang es la teorı́a aceptada actualmente, no puede explicar
la estructura global del universo respondiendo por qué el universo es plano espacialmente o
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la materia est́a tan homoǵeneamente distribuı́da en escalas grandes, ni tampoco da indicios
sobre el espectro primordial de las perturbaciones en densidad o la naturaleza de la materia
oscura.

Debido aésto se plantea el paradigma de laInflación como mecanismo para explicar lo
anteriormente mencionado, y en particular el hecho de que elespectro de potencias obser-
vado se ajusta muy bien utilizando un modelo de universo plano (k = 0). La homogeneidad
observada en el CMB es otro de los problemas que la teorı́a del Big Bang no puede explicar
dado que regiones no conectadas causalmente poseen fluctuaciones pequẽnas en temperatura
(∆T/T ∽ 10−5). En este paradigma, en el inicio del Universo, el factor de escala a(t) crece
exponencialmente durante un tiempo muy breve, para después continuar con su crecimiento
seǵun FRW. Durante ese perı́odo se ponen en contacto causal a regiones disconexas y se anu-
la la curvatura local, por lo tanto da una explicación razonable de las observaciones.

El descubrimiento de que la tasa de expansión del Universo se está acelerando fue uno
de los avances claves de la cosmologı́a de los ãnos 1990 (Riess et al. 1998; Permutter et al.
1999). Actualmente, uno de los desafı́os principales de la cosmologı́a es entender la natura-
leza de la energı́a oscura y su comportamiento.

En las últimas d́ecadas, el conocimiento de los parámetros cosmológicos b́asicos, los
cuales describen el contenido del Universo y su historia de expansíon, ha mejorado notable-
mente. Este progreso es el resultado de los avances logradosen dosámbitos diferentes. El
primero corresponde a los avances en las bases de datos, las cuales proveen una clara visión
del Universo, con resoluciones nunca antes logradas. Y en segundo lugar, al desarrollo de
herramientas téoricas necesarias para la interpretación de dichas mediciones. Actualmente,
la precisíon con la que se conoce el valor de muchos parámetros cosmológicos es del orden
del10%.

En losúltimos ãnos, el modelo de materia oscura frı́a (CDM, por su sigla en inglés) ha
cobrado importancia como la descripción más acertada del Universo. En este modelo, más
del 70% de la densidad presente en el Universo, se encuentra en formade enerǵıa oscura.
Actualmente, no hay ninǵun modelo que logre conciliar la magnitud de la energı́a oscura con
el valor esperado debido a los argumentos de la fı́sica de partı́culas. Una descripción simple
de la enerǵıa oscura, está dada por la ecuación de estado, la cual relaciona su presión,P , y
la densidad,ρ, la cual est́a contenida en el parámetrow = P/ρc2. Si la enerǵıa oscura tiene
la forma de la constate cosmológica,w = −1. A pesar de que hay indicios de que la energı́a
oscura serı́a la ańaloga de la constante cosmológica (Riess et al., 2004; Sánchez et al., 2006),
debido a la ausencia de un modelo teórico definitivo para la energı́a oscura, es posible pensar
que la ecuación de estado podrı́a depender del espacio y/o el tiempo.
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En otras palabras, el modelo cosmológico actualmente aceptado esΛCDM : Un universo
plano, con constante cosmológicaΛ, que adeḿas de la materia ordinaria, contiene materia
oscura fŕıa (CMD). Esta descripción representa al modelo de conconcordancia del Big-Bang,
explicando las observaciones cósmicas realizadas sobre la radiación del fondo ćosmico de mi-
croondas, ası́ como la estructura a gran escala del universo y las observaciones realizadas so-
bre las supernovas. Dicho modelo ayuda a explicar la aceleración del universo. Es el modelo
conocido ḿas simple que está de acuerdo con las observaciones. Sus parámetros son (Śanchez
et al. 2006):Ωm = 0, 237± 0, 020; ΩΛ = 1− Ωm; ΩK = 0; H0 = (74± 2)km/s/Mpc.

El universo se encuentra dominado por gravitación en casi todas las escalas de interés
astrońomico. La materia se atrae irremediablemente entre sı́. Sin embargo, según el modelo
cosmoĺogico de concordanciaΛCDM , el universo está en el comienzo de una era dominada
por lo que se denomina energı́a oscura (que en algunos modelos, y particularmente en el de
concordancia, resulta totalmente análoga a la constante cosmológica de Einstein). Este domi-
nio genera una expansión acelerada del universo entero, inhibiendo el proceso de formacíon
de estructuras. La etapa actual es de transición del dominio de la materia oscura al dominio
de la enerǵıa oscura, por lo tanto las estructuras que hoy se encuentranen proceso de forma-
ción continuaŕan su evolucíon interna víendose cada vez menos afectadas por las estructuras
circundantes, e irán alej́andose cada vez ḿas una de otras, convirtiéndose en “universos islas”.

1.2. Modelos lineales y no lineales

Tal como se presentó en la seccíon anterior, el modelo cosmológico ḿas aceptado actual-
mente, se basa en la hipótesis de que el universo es homogéneo e iśotropo. Sin embargo, la
distribucíon de galaxias no es uniforme, situación esperable si el universo fuese homogéneo,
sino que presenta diversos tipos de esctructuras, tales como cúmulos, filamentos, vacı́os, en-
tre otras. Es decir que en escalas pequeñas, el universo presenta una distribución fuertemente
no uniforme. Por el contrario, en escalas superiores, el universo śı presenta homogeneidad e
isotroṕıa. Es poŕesto que, en la práctica, el principio cosmológico es la hiṕotesis de que, glo-
balmente, esta inhomogeneidad puede ser despreciada o ser tratada de manera perturbativa.

En la actualidad, se observan diversas estructuras tales como galaxias, grupos, cúmulos y
superćumulos de galaxias, las cuales se originaron a partir de fluctuaciones primordiales en la
densidad de materia del universo. Dichas fluctuaciones evolucionaron y fueron amplificadas
por inestabilidad gravitacional hasta alcanzar las magnitudes observadas en el presente. El
contenido de materia del universo es lo que condiciona la escala caracterı́stica de las pertur-
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baciones. Estas inhomogeneidades revelan caracterı́ticas importantes sobre las condiciones
iniciales del Big-Bang y sobre los procesos fı́sicos que han afectados la distribución de la
materia desde entonces. Es porésto que, estudiando las perturbaciones de densidad iniciales
y su evolucíon temporal, se puede entender cómo el universo se alejó de su estado inicial
cuasi-homoǵeneo.

La distribucíon de masa se representa mediante la distribución correspondiente a un mo-
delo homoǵeneo de fondo(ρ̄b) más un t́ermino perturbativoδ(~x, t), el cual representa las
fluctuaciones primordiales de densidad:

ρ(~x, t) = ρ̄b(t)[1 + δ(~x, t)]. (1.18)

El campo de fluctuaciones de densidad se define como:

δ(~x, t) =
ρ(~x, t)− ρ̄b(t)

ρ̄b(t)
. (1.19)

Esta expresión indica el apartamiento de la densidad en un punto respectoa la densidad
media del universo, la cual recibe el nombre de contraste de densidad.

Considerando los principios de homogeneidad e isotropı́a mencionados previamente, se
puede asumir que el universo es periódico si se considera un volumen infinito, por lo que el
contraste de densidad puede expresarse mediante un desarrollo en serie dse Fourier:

δ(~x, t) =
∑

j

δ(~kj, t)e
−i~kj~x, (1.20)

dondeδ(~kj, t) representa la amplitud del modoj, ~kj es el j-́esimo vector ńumero de onda que
proviene del desarrollo de Fourier, donde|~kj| = 2π

λj
.

Teniendo en cuenta estas fluctuaciones, se define el espectrode potenciasP (k), el cual
est́a dado por la siguiente expresión:

P (k) = 〈|δ(~k)|2〉, (1.21)

dondeδ es promediada en todas las direcciones. La forma deP (k) depende de la forma del es-
pectro de potencias primordial, de la evolución temporal lineal de cada una de las longitudes
de onda involucradas y de las partı́culas que componen el universo. Tal como se mencionó en
la seccíon anterior, el modelo de materia oscura es el más aceptado actualmente para describir
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el universo. En este modelo, el espectro de potencias sólo depende de la constante de Hubble
H0, el paŕametro de densidadΩm y la constante cosmológicaΛ. La evolucíon no lineal del
espectro de potencias determina finalmente las caracterı́sticas de las estructuras que se obser-
van actualmente en el universo.

Si se aplican las ecuaciones de continuidad y de Euler, las cuales describen el comporta-
miento de un flúıdo, y considerando la aproximación de perturbaciones pequeñas,δ << 1,
se obtiene (Peebles, 1980):

∂2δ

∂t2
+ 2

ȧ

a

∂δ

∂t
= 4πGρ̄bδ. (1.22)

Hay dos soluciones analı́ticas independientes para esta ecuación lineal, pero śolo una de
ellas es creciente en el tiempo. Este modo creciente es el quedomina la evoulcíon de la
densidad. Por consiguiente, durante el crecimiento linealde las perturbaciones de densidad,
estas mantienen su forma en coordenadas comóviles y crecen proporcionalmente al factor
D(t). Este factor de crecimiento está dado por (Peebles, 1980):

D(t) ∝ (ΩΛa
3 + ΩKa+ Ωm)

1/2

a3/2

∫ a a3/2da

(ΩΛa3 + ΩKa+ Ωm)3/2
. (1.23)

A través de esta expresión, podemos estudiar la evolución temporal de las perturbaciones
de manera analı́tica, siempre y cuando, estén bajo el regimen lineal. Cuandoδ(~kj, t) ∽ 1 la
teoŕıa lineal deja de ser válida y es necesario recurrir a otro método para analizar la evolución
no lineal. Para entender la etapa de evolución no lineal de las perturbaciones se pueden uti-
lizar extensiones nuḿericas de la teorı́a lineal o simulaciones nuḿericas, las cuales permiten
seguir el crecimiento no lineal deδ, y reconstruir aśı la formacíon de las estructuras. En el
Caṕıtulo 4 se realiza una descripción detallada de dichas simulaciones.

Para estudiar el crecimiento no lineal de las fluctuaciones en densidad, se utiliza la apro-
ximación de Z’eldovich, para la cual, se fija el desplazamiento inicial de las part́ıculas y
se asume que continúan movíendose en su dirección inicial; por lo que se puede escribir la
posicíon de una partı́cula en coordenadas Eulerianas como sigue:

~x(t) = a(t)~q + b(t)~f(~q), (1.24)

donde~x(t) es la posicíon euleriana, la cual está afectada por la expansión del universo (por lo
cual depende del tiempo), mientras que q es la posición Lagrangiana, la cual no varı́a con el
tiempo, es decir, la posición de una partı́cula se mantiene constante en coordenadas Lagran-
gianas.
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La ecuacíon anterior es semejante a la expansión de Hubble con una perturbación que
se hace despreciable cuandot → 0. La expresíon b(t) representa una función que escala el
campo de desplazamiento~f(~q), el cual es independiente del tiempo.

Lo que se quiere determinar es la densidad Euleriana en términos de la densidad Langran-
giana, ya que estáultima se mantiene constante. Para hacer esta transformación se calcula el
Jacobiano del campo de desplazamiento~f(~q). Asumiendo que la perturbación de densidad
est́a originada por el modo creciente,~f(~q) es irrotacional, por lo que podemos escribirlo co-
mo el gradiente de una función. Al calcular el Jacobiano del gradiente de una función, lo que
queda es una derivada segunda, es decir,

~f(~q) = ∆ψ(~q) ⇒ δfi
δqj

=
δ2ψ

δqiδqj
. (1.25)

Sabiendo que la función es siḿetrica, lo que queda es un tensor simétrico, por lo cual es
diagonalizable y pueden calcularse sus autovalores. Llamando a dichos autovalores (−α,−β,−γ),
podemos expresar la densidad Euleriana como

ρ

ρ0
= [(1− b

a
α)(1− b

a
β)(1− b

a
γ)]−1. (1.26)

El colapso comienza a lo largo del eje definido por el autovalor más grande en valor abso-
luto. A modo de ejemplo, consideremos un elipsoide triaxial, en el cual el colapso comenzarı́a
a lo largo del eje ḿas corto. De este modo, la gravedad acentúa las asfericidades formando
estructuras aplanadas que se conocen con el nombre de paredes o panqueques. Una vez que
el panqueque está formado, comienza el colapso en el siguiente eje más corto, dando origen
a las estructuras alargadas, las cuales se conocen con el nombre de filamentos. Poŕultimo, la
concentracíon de los filamentos es lo que se conoce como nodos.

Mediante la aproximación de Z’eldovich puede explicarse la evolución de las regiones
sobredensas, pero esta aproximación no brinda información acerca de la evolución de las
regiones subdensas, las cuales se conocen como voids (vacı́os). Paráesto, lo que se usa es el
Teorema de la Burbuja propuesta por Icke en 1984, el cual basa la evolucíon de los voids en
tres caracterı́sticas principales:

Las regiones subdensas o vacı́os se expanden a medida que las regiones sobredensas
colapsan

Las asfericidades desaparecen a medida que los vacı́os crecen, lo cual quiere decir que
a medida que los vacı́os crecen se hacen cada vez más esf́ericos.
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El campo de velocidad es lineal en función de la posicíon, lo cual es equivalente a
decir que dentro de los vacı́os se produce una expansión como la del universo, pero con
velocidad ḿas alta, por lo que se denomina expansión Super-Hubble.

1.3. Formacíon de la Estructura en Gran Escala

Aunque el fondo isotŕopico de microondas indica que en el pasado el universo era extra-
ordinariamente homogéneo, sabemos que el universo actual no es exactamente homogéneo:
observamos galaxias, cúmulos y superćumulos en escalas grandes. Se supone que estas es-
tructuras se originaron a partir de inhomogeneidades primordiales muy pequẽnas que cre-
cieron con el tiempo debido a la inestabilidad gravitacional, y estas a su vez deben haberse
originado a partir de mińusculas ondas en la métrica, como materia cayendo en sus depresio-
nes. Esas ondas deben haber dejado algún indicio, tal como anisotropı́as de la temperatura
en el fondo de microondas, y sin duda tales anisotropı́as fueron finalmente descubiertas por
el sat́elite COBE en 1992. La razón por la cual se tard́o tanto tiempo en descubrir dichas
anisotroṕıas es que aparecen como perturbaciones en la temperatura detan śolo una parte en
105.

Mientras las anisotropı́as predichas fueron finalmente observadas en el CMB, no todos
los tipos de materia y/o evolución del universo pueden dar origen a la estructura observada
actualmente. Si definimos el contraste de densidad, tal comoen la seccíon anterior, como

δ(~x, a) =
ρ(~x, a)− ρ̄(a)

ρ̄(a)
=

∫

d3~kδk(a)e
i~k·~x, (1.27)

dondeρ̄(a) = ρ0a
−3 es la densidad ćosmica promedio, necesitamos una teorı́a que haga que

el contraste de densidad con amplitud igual aδ ∽ 10−5 en la superficie déultimo scattering
(z = 1100) crezca hasta un contraste de densidad del orden deδ ∽ 102 para galaxias a reds-
hift z << 1, es decir, en la actualidad. Este es un requisito necesario para cualquier teorı́a
consistente de la formación de estructura.

Además, las anisotropı́as observadas por el satélite COBE corresponden a un espectro de
potencias primordial de las fluctuaciones en densidad de pequẽna amplitud e invariante en
escala

P (k) = 〈|δk|2〉 ∝ kn, con : n = 1 (1.28)

donde los corchetes<> representan la integración sobre un conjunto de diferentes muestras
de universos. Cuando la materia cayó dentro de las depresiones de ese campo, originó pertur-
baciones en la densidad que colapsaron gravitacionalmentepara formar galaxias y cúmulos



CAPÍTULO 1. EL ORIGEN DE LA ESTRUCTURA EN EL UNIVERSO 18

de galaxias, con un espectro que también es invariante en escala.

Actualmente, varios telescopios están explorando las regiones más distantes del univer-
so y descubriendo las primeras galaxias a grandes distancias. Las galaxias observadas más
lejanas corresponden a redshiftsz ∼= 7, ó 12 billones de ãnos luz de la Tierra, cuya luz fue
emitida cuando el universo tenı́a śolo aproximadamente el5% de la edad actual. Śolo se
conocen unas pocas galaxias a estos redshifts, pero hay varios cat́alogos que estudian la dis-
tribución de cientos de miles galaxias con distancias hasta 3 billones ãno luz, oz < 0,3. Estos
cat́alogos nos dan información sobre la evolución de ćumulos de galaxias en el universo, y
ponen restricciones en la teorı́a de la formacíon de estructuras. A partir de esas observacio-
nes, uno puede deducir que la mayorı́a de las galaxias se formaron en redshifts del orden de
2 − 6; los ćumulos de galaxias se formaron a redshift del orden de 1, y lossuperćumulos se
est́an formando ahora. Esto quiere decir que la estructura cósmica se forḿo desde abajo hacia
arriba: a partir de las galaxias se formaron los cúmulos, y con ellos los supercúmulos. Esto
es lo que se conoce comoformacíon jerárquica de la estructura.

A partir de la nucleośıntesis del Big Bang, sabemos que todos los bariones del universo no
pueden dar raźon de la cantidad de materia observada, por lo cual debe haberalguna materia
extra (como no podemos verla, la llamamos materia oscura) para dar raźon de su atracción
gravitatoria. Si dicha materia es relativista (caliente) ono-relativista (fŕıa) podŕıa ser dedu-
cido a partir de las observaciones: las partı́culas relativistas tienden a difundirse desde una
concentracíon de materia, por lo cual hay transporte de energı́a evitando el crecimiento de la
estructura en pequeñas escalas. Esto se excluye debido a las observaciones, porlo que con-
clúımos que la mayor parte de la materia responsable de la formación de estructura debe ser
frı́a. Cuanta materia hay es, hasta el momento, un tema de debate.

Actualmente, la teorı́a est́andar de la formación de la estructura es un modelo de mate-
ria oscura fŕıa con una constante cosmológica distinta de cero en un universo espacialmente
plano. El colapso gravitacional amplificó el contraste de densidad inicialmente a través de un
crecimiento lineal y después a trav́es del colapso no lineal. Durante el proceso, las regiones
sobredensas se desacoplan de la expansión de Hubble para convertirse en sistemas ligados,
los cuales comienzan a atraerse unos a otros para formar estructuras ligadas ḿas grandes.

El espectro primordial es nuevamente sometido por la inestabilidad gravitacional des-
pués de que el universo es dominado por la materia y las inhomogeneidades pueden crecer.
La teoŕıa de la perturbación lineal muestra que el modelo de crecimiento de los pequeños
contrastes de densidad va como

δ(a) ∝ a1+3ω = a2, si→ a < aeq (1.29)
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δ(a) ∝ a1+3ω = a, si→ a > aeq (1.30)

en el ĺımite de Einstein-de Sitter (ω = p/ρ = 1/3 y 0, para la radiación y la materia respec-
tivamente). Como el contraste de densidad en elúltimo scattering es del orden deδ ∽ 10−5,
y el factor de escala ha crecido desde entonces sólo en un factorzdec ∽ 103, uno esperarı́a
un contraste de densidad actual del orden deδ0 ∽ 10−2. Sin embargo, observamos que re-
giones con contraste deδ ∽ 1 son frecuentes en escalas de8h−1Mpc . ¿Como puede esto
ser posible? El fondo de microondas muestra anisotropı́as debidas a fluctuaciones de sólo la
componente bariónica de la materia (a la cual los fotones se acoplan electromagńeticamente).
Si hay adeḿas una componente adicional de materia que se acople sólo a trav́es de interaccio-
nes muy d́ebiles, las fluctuaciones en esta componente podrı́an crecer tan pronto comóesta
se desacopla del plasma, antes de que los fotones se desacoplen de los bariones. La razón por
la cual las inhomogeneidades bariónicas no pueden crecer es la presión de los fotones: como
los bariones colapsan hacia las regiones más densas, la presión de la radiacíon detiene even-
tualmente la contracción y levanta ondas acústicas en el plasma que evitan el crecimiento de
las perturbaciones, hasta el desacople de los fotones. Por otro lado, una componente que sea
materia oscura d́ebilmente interactuante podrı́a empezar el colapso gravitacional mucho más
temprano, áun antes de la igualdad de materia-radiación, y entonces alcanza las amplitudes
del contraste de densidad observadas en la actualidad.

El contenido de materia oscura en el universo puede deducirse a partir del espectro de
potencia (la transformada de Fourier de la función de correlacíon de dos puntos de las pertur-
baciones de densidad) de la estructura en gran escala observada. Uno puede descomponer el
contraste de densidad en componentes de Fourier. Esto es muyconveniente ya que en la teorı́a
lineal de perturbación las componentes individuales de Fourier evolucionan independiente-
mente. Un ńumero de onda coḿovil k se dice queentra en el horizontecuandok = d−1

H (a) =
aH(a). Si una determinada perturbación, de longitud de ondaλ = k−1 < dH(aeq), entra en el
horizonte antes de la igualdad materia-radiación, la ŕapida expansión de la radiacíon previene
a las perturbaciones de materia oscura del colapso. Como la luz śolo puede cruzar regiones
que son menores al horizonte, la inhibición del crecimiento debido a la radiación es restringi-
da a escalas menores al horizonte, mientras que las perturbaciones en gran escala permanecen
inafectadas. Esta es la razón de por qúe el tamãno del horizonte en la igualdad establece una
importante escala para el crecimiento de la estructura,

keq = d−1
H (aeq) ∼= 0,083(ΩMh)hMpc−1. (1.31)

El factor de inhibicíon puede ser fácilmente calculado comofsup = (aenter/aeq)
2 =

(keq/k)
2. En otras palabras, el espectro de potencia procesado tienela siguiente forma:

P (k) ∝ k, si→ k << keq, (1.32)
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P (k) ∝ k−3, si→ k >> keq. (1.33)

Cuando los bariones empiezan a colapsar sobre los pozos de potencial de la materia os-
cura, convierten una gran parte de su energı́a potencial en la energı́a cińetica de protones
y electrones, ionizando el medio. Como consecuencia, esperamos ver una gran fracción de
esos bariones constituyendo un gas caliente ionizado alrededor de los grandes cúmulos de
galaxias. Esto es, sin duda, lo que se observa y confirma la descripción de la formacíon de
estructura.

Con respecto al material constituyente de nuestro Universo,existen diferentes estudios
que indican que vivimos en un Universo con densidad total cercana al valor cŕıtico Ω = 1,
donde la mayor parte de la materia es no luminosa. Tales estudios incluyen observaciones de
sistemas astrofı́sicos con tamãnos que abarcan desde escalas galácticas a cosmológicas, tales
como curvas de rotación de galaxias, lentes gravitacionales, velocidades orbitales de galaxias
dentro de ćumulos, el fondo de microondas, la estructura en gran escalay la abundancia de
elementos livianos. Sin embargo, pese a la gran cantidad de evidencias a favor de la existencia
de materia oscura, no se ha tenidoéxito a la hora de identificar la naturaleza de la partı́cula
o part́ıculas constituyentes de esta sustancia. Para tal fin se llevan a cabo ḿetodos directos,
los cuales están disẽnados de manera tal de observar elscatteringelástico de las partı́culas de
materia oscura, como ası́ tambíen ḿetodos indirectos, destinados a detectar el producto de la
aniquilacíon de materia oscura (rayos gama, neutrinos, positrones, antiprotones, antideutero-
nes, radiacíon de sincrot́on, rayos X).



Caṕıtulo 2

Estructuras en Gran Escala del Universo

El patrón de la estructura en gran escala del Universo, se presenta como una intrincada
red de ćumulos y superćumulos de galaxias, los cuales están separados por regiones de muy
baja densidad que reciben el nombre de vacı́os. Dicha red est́a principalmente compuesta por
panqueques y filamentos, en cuya intersección se concentran regiones de muy alta densidad,
donde los superćumulos aparecen como nodos muy densos. El estudio de las propiedades
de estos nodos, tales como su distribución, morfoloǵıa y extensíon, permiten obtener infor-
macíon sobre el comportamiento y evolución del Universo a gran escala. Debido a que los
superćumulos son estructuras muy extensas, resulta difı́cil conseguir una muestra estadı́stica
significativa de objetos, por lo que es conveniente hacer usode simulaciones nuḿericas para
lograr una mejor estad́ıstica en el ańalisis de dichas superestructuras.

21
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2.1. Formacíon de Estructuras

Gracias a las observaciones del fondo de radiación ćosmica de microondas se sabe que
el Universo se origińo aproximadamente 13.7 Gyr atrás, y en sus comienzos era muy denso
y caliente y presentaba un estado casi uniforme. Sin embargo, si observamos el cielo actual-
mente, vemos estructuras en todas las escalas, desde estrellas y planetas hasta galaxias, y en
escalas áun mucho mayores, cúmulos de galaxias y enormes vacı́os entre las galaxias.

Seǵun los modelos actuales, la estructura del universo visiblese forḿo en las siguientes
etapas:

El universo muy temprano:En este escenario, algunos mecanismos, tales como la infla-
ción ćosmica son los responsables de establecer las condiciones iniciales del universo:
homogeneidad, isotropı́a y planitud.

El plasma primordial:En la mayor parte de esta etapa, el universo está dominado por
radiacíon, y debido alfree streaminglas estructuras no pudieron crecer gravitacional-
mente. No obstante, se produjo una importante evolución, la nucleośıntesis del Big
Bang dío origen a los elementos primordiales y se emitió el fondo ćosmico de mi-
croondas. La estructura detallada de la anisotropı́a del fondo ćosmico de microondas
tambíen se origińo en esáepoca.

Crecimiento lineal de la estructura:Una vez que la materia, en particular la materia
oscura, domińo el universo el colapso gravitacional comenzó a amplificar las pequeñas
inhomogeneidades originadas por la inflación ćosmica, haciendo que la materia caiga
hacia las regiones ḿas densas enrareciendo aún más las regiones enrarecidas. En esta
época, las inhomogeneidades en la densidad pueden describirse mediante una simple
ecuacíon diferencial lineal.

Crecimiento no lineal de la estructura:A medida que las regiones más densas se hi-
cieron áun más densas, la aproximación lineal que describe las inhomogeneidades de
densidad comienza a fracasar, y comienza a ser necesario un tratamiento ḿas detalla-
do, usando la teorı́a completa Newtoniana de gravitación. En ese momento es donde
comienzan a formarse las estructuras, tales como los cúmulos de galaxias y los ha-
los de las galaxias. En este escenario sólo las fuerzas gravitacionales son importantes
ya que la materia oscura, la cual se piensa que tiene interacciones muy d́ebiles, es el
componente dominante.

Evolucíon ”Gastrof́ısica”: El último paso de la evolución es cuando las fuerzas elec-
tromagńeticas se vuelven importantes en la evolución de la estructura, donde la materia
bariónica se agrupa densamente, como en el caso de estrellas y galaxias. En algunos
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casos, tales como núcleos de galaxias activas y quasares, la teorı́a Newtoniana fracasa
y la teoŕıa de la Relatividad General se vuelve necesaria. Esta etapa es muy dif́ıcil de
analizar, ya que deben tenerse en cuenta diferentes efectoscomplicados, incluyendo la
gravedad, la magnetohidrodinámica y las reacciones nucleares.

Las últimas tres etapas de la evolución ocurren en diferentes tiempos, dependiendo de
la escala. Las escalas más grandes en el universo, todavı́a pueden ser bien aproximadas por
la teoŕıa lineal, mientras que los cúmulos de galaxias y los supercúmulos son no-lineales, y
muchos feńomenos en la galaxia local deben ser modelados por una aproximacíon matricial,
teniendo en cuenta todas las fuerzas. Esto es lo que se conocecomo formacíon jeŕarquica de
la estructura: las estructuras más pequẽnas gravitacionalmente ligadas, tales como galaxias y
quasars, se formaron primero, seguidas por los grupos, cúmulos y superćumulos de galaxias.

Es decir que, por lo explicado anteriormente, se cree que la estructura de la distribución
de galaxias en gran escala se origina de la inestabilidad gravitacional de las pequeñas fluc-
tuaciones en el campo de densidad inicial del Universo. Una prueba clave de esta hipótesis
es que los supercúmulos de galaxias, en su proceso de formación, debeŕıan generar acreción
sisteḿatica de otras galaxias. Esto deberı́a ser evidente en el patrón de velocidades de rece-
sión, produciendo una anisotropı́a en el”clustering” espacial de las galaxias inferido.

En 1934 Hubble demostró que el patŕon de galaxias en el cielo no es aleatorio, y en los
años sucesivos se han realizado intentos aún mas ambiciosos de trazar la distribución de la
materia visible en escalas cosmológicas. Para obtener un panorama tridimensional, los re-
levamientos con corrimiento al rojo utilizan la ley de Hubble, v = H0r, para determinar
apropiadamente la distancia radial a un conjunto de galaxias. El primer gran relevamiento
con estas caracterı́sticas se realiźo a principios de la d́ecada de 1980, y estaba limitado a
unos pocos miles de redshifts, pertenecientes a la espectroscoṕıa de la velocidad lı́mite de
los objetos individuales. En la década de 1990, los relevamientos con corrimiento al rojo se
extendieron a volúmenes mucho mayores. Con dichos estudios se estableció que el univer-
so es pŕacticamente uniforme en escalas por encima de100h−1 Mpc (h ≡ H0/100 km s−1

Mpc−1), pero con una compleja red no lineal de supercúmulos, compuesta por paredes, fi-
lamentos y vaćıos en escalas mas pequeñas. El origen de esta estructura en gran escala es
uno de los temas claves en cosmologı́a. Una suposición convincente es que la estructura cre-
ció mediante el colapso gravitatorio de las fluctuaciones de densidad, las cuales eran muy
pequẽnas en tiempos tempranos.

Los estudios sobre la distribución de galaxias en gran escala están generalmente enfoca-
dos en problemas tales como el testeo de hipótesis sobre la identidad de la materia oscura,
la naturaleza de las perturbaciones iniciales de densidad yel mecanismo de crecimiento de
la estructura. Las propiedades de la estructura observada en gran escala son frecuentemente
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utilizadas para estimar los valores de los parámetros cosḿologicos fundamentales. Aunque
ninguno de estos temas pueden considerarse resuelto, actualmente hay un creciente consenso
de que la materia oscura frı́a (CDM) es el candidato ḿas probable para la materia oscura, que
la estructura ćosmica crecío debido a la amplificación gravitacional de fluctuaciones inicia-
les de densidad en fase aleatoria de origen inflacionario, y que los paŕametros cosmológicos
fundamentales tiene los siguientes valores: parámetro de densidadΩ0 ≃ 0,3, término de la
constante cosmológicaΛ0 ≃ 0,7 y constante de Hubble (en unidades de100kms−1Mpc−1

) h ≃ 0,7. Las restricciones cosmológicas reflejan śolo un aspecto de la información codifi-
cada en el patrón del clustering de galaxias. Otro aspecto, igualmente interesante, tiene que
ver con los procesos responsables de la formación y evolucíon de galaxias. Extraer este tipo
de informacíon requiere conjuntos de datos muy grandes, los cuales actualmente est́an dis-
ponibles gracias a la nueva generación de relevamientos de galaxias, tales como 2dF Galaxy
Redshift Survey (2dFGRS, Peacock et al. 2001) y Sloan Digital Sky Survey (SDSS, Blan-
ton et al. 2001). Se espera que estos nuevos conjuntos de datos provean, adeḿas de nuevas
restricciones cosmológicas, un entendimiento ḿas claro de ćomo se manifiesta la fı́sica de
la formacíon de galaxias en el clustering de galaxias, como una función de las propiedades
internas tales como la morfologı́a, la luminosidad, el color, o la tasa de formación de estrellas.
Esto no śolo es importante para testear los modelos de formación de galaxias, sino también es
necesario para extraer información cosmoĺogica precisa de los nuevos relevamientos. Aunque
parece ser convincente que en escalas grandes la distribución de galaxias traza la masa sub-
yacente de una manera simple, se predice que hay complejos sesgos en las escalas pequeñas
e intermedias.

Modelos téoricos actuales de la formación de estructuras en el Universo están basados
en el paradigma de la inestabilidad gravitacional. Se cree que este modelo es el responsable
del crecimiento de las pequeñas perturbaciones primordiales de densidad en las estructuras
colapsadas no lineales tales como galaxias y cúmulos que son evidentes en el Universo ac-
tual. La premisa de la inestabilidad gravitacional ha sido analizada indirectamente mediante
la comparacíon del clustering predicho por las simulaciones númericas de la formación de
estructuras ćosmicas con la distribución de galaxias. Una prueba directa de este ingrediente
fundamental de los modelos de formación de estructuras fue realizada usando el 2dFGRS por
Peacock et al. (2001). El tamaño del 2dFGRS permitió el primer ańalisis preciso de la fun-
ción de correlacíon de dos puntos de galaxias en escalas grandes. Peacock et al. demostraron
que la funcíon de correlacíon de dos puntos de pares separados por grandes distancias revelan
una forma que es caracterı́stica de los movimientos delbulk de las galaxias esperada en el
escenario de la inestabilidad gravitacional.
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2.2. Grandes Estructuras

El esquema de la estructura comienza a niveles estelares. Las estrellas están organizadas
dentro de galaxias, las cuales a su vez forman cúmulos y superćumulos que están separadas
por inmensos vacı́os, creando una vasta estructura en forma de esponja, llamada generalmen-
te “red ćosmica”. Hasta 1989, se asumı́a que los ćumulos virializados de galaxias eran las
estructuras existentes más grandes, y estaban mas o menos uniformemente distribuı́das en to-
do el universo, en todas las direcciones. Sin embargo, gracias a los datos obtenidos mediante
los relevamientos con corrimiento al rojo, Geller& Hucrha en 1989, descubrieron la “Gran
Pared ”, una ĺamina de galaxias de 500 millones de años luz de largo, 200 millones de ancho,
pero śolo 15 millones de ãnos luz de espesor. La existencia de esta estructura tardó mucho
en darse a conocer ya que se necesitó determinar la posición tridimensional de las galaxias,
lo cual implica combinar la información de las posiciones de las galaxias con la información
de la distancia mediante el corrimiento al rojo. En abril de 2003, otra gran estructura fue
descubierta, la Gran Pared del Sloan. En agosto de 2007, un supervaćıo fue detectado en la
constelacíon de Eridanus. Este coincide con la “Mancha Frı́a del WMAP ”, una regíon fŕıa en
el cielo de microondas que es altamente improbable bajo el modelo cosmoĺogico favorecido
actualmente.

En los estudios ḿas recientes, el universo aparece como una colección de grandes vacı́os
como burbujas separados por paredes y filamentos de galaxias, con los superćumulos apare-
ciendo como nodos ocasionales relativamente densos. Esta red es claramente visible en los
relevamientos de galaxias con corrimiento al rojo.

La estructura del universo es ampliamente estudiada mediante las observaciones. Uno de
los indicadores de la estructura en gran escala es el estudiode las “Lyman alpha forest”. Esto
es un conjunto de lı́neas de absorción en las ĺıneas espectrales provenientes de quasars, las
cuales son interpretadas como indicadores de la existenciade inmensas paredes finas de gas
integraĺactico (mayormente hidrógeno). Estas paredes estarı́an asociadas con la formación de
nuevas galaxias.

Es importante tener algunas precauciones al momento de describir estructuras en escalas
cósmicas. La distorsión de la luz debido a la gravitación (lentes gravitacionales) puede re-
sultar en iḿagenes que parecieran originarse en una dirección diferente a la de su verdadera
fuente. Esto es causado por los objetos (tales como galaxias) que curvan el espacio a su al-
rededor (tal como lo predice la relatividad general), reflectando los rayos de luz que pasan
cerca. Este efecto es muyútil en muchos casos, ya que las lentes gravitacionales fuertes mag-
nifican las galaxias distantes, haciendo que sea más f́acil detectarlas.



CAPÍTULO 2. ESTRUCTURAS EN GRAN ESCALA DEL UNIVERSO 26

La estructura en gran escala del Universo también luce diferente si śolo se utiliza el corri-
miento al rojo para la determinación de la distancia de las galaxias. Por ejemplo, las galaxias
ubicadas por detrás de un ćumulo de galaxias serán atráıdas por el mismo, o sea caerán hacia
él, por lo cual presentarán un leve corrimiento hacia el azul; en el lado más cercano, son
levemente corridas hacia el rojo. Por consiguiente, el entorno del ćumulo aparece un tanto
distorsionado si se utiliza el corrimiento al rojo para medir la distancia. Un efecto opues-
to aparece en las galaxias que están dentro del ćumulo: las galaxias tienen un movimiento
aleatorio alrededor del centro del cúmulo, y cuando estos movimientos aleatorios son trans-
formados en corrimientos al rojo, el cúmulo pareceŕa ser elongado. Esto ocasiona el efecto
conocido como los “dedos de Dios ”: la ilusión de una larga cadena de galaxias orientada
hacia la tierra.

Las observaciones y simulaciones de la estructura en gran escala del Universo han reve-
lado la presencia de una red de filamentos y vacı́os (voids) donde se encuentran la mayorı́a
de las galaxias. Esto indica que el universo no es homogéneo en escalas por debajo de los
100h−1

70 Mpc, la cual es la escala de las estructuras de galaxias más grandes, a pesar de que se
han encontrado estructuras aún mucho ḿas grandes.

Actualmente es bien sabido que las galaxias forman varios sistemas, desde grupos y
cúmulos hasta supercúmulos. Los sistemas de galaxias no están distribúıdos de manera alea-
toria en el espacio: grupos y cúmulos est́an preferentemente alineados en cadenas (filamen-
tos), y el espacio entre ellos está poblado con galaxias a lo largo de dicha cadena. Los sis-
temas no-virializados ḿas grandes de galaxias son los supercúmulos de galaxias los cuales
contienen ćumulos y grupos de galaxias con sus filamentos de galaxias alrededor. Es decir,
los superćumulos fueron definidos como sistemas conectados no-virializados con densidades
por encima de un cierto umbral de densidad.

Los superćumulos contienen sistemas de galaxias de diferente riqueza: desde galaxias in-
dividuales, grupos de galaxias y filamentos hasta cúmulos ricos de galaxias. Las estructuras
en gran escala mayores al radio virial de los cúmulos individuales ḿas ricos (& 10h−1

70Mpc)
son generalmente llamados supercúmulos de galaxias. Los supercúmulos son los sistemas,
gravitacionalmente ligados, ḿas grandes del Universo, a pesar de que no es del todo claro
hasta que escalas se extienden realmente. Los supercúmulos forman sistemas de galaxias en
escala intermedia entre los grupos y filamentos pobres, y toda la red ćosmica.

Los superćumulos de galaxias se han utilizado para un amplio rango de estudios y son
herramientas esenciales para estudiar las perturbacionesde densidad en las escalas más gran-
des, las cuales dieron origen a la estructura en el Universo.Son particularmente interesantes
ya que siempre evolucionaron en el régimen lineal y pueden ser tratados analı́ticamente. Los
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superćumulos pueden ser muýutiles para discriminar entre la materia oscura y los modelos
de formacíon de estructuras (Scott et al., 2005).

Los superćumulos evolucionan lentamente y contienen información del universo tem-
prano. Son producto de las perturbaciones de densidad en gran escala, las cuales evolucionan
muy lentamente. Por lo tanto, la distribución de los superćumulos contiene información sobre
el campo de densidad inicial en gran escala, y sus propiedades pueden ser utilizadas como
una prueba cosmológica para distinguir entre diferentes modelos cosmológicos. La estructura
interna de los supercúmulos conserva información sobre la formación y evolucíon de gala-
xias en escalas medias. Las propiedades de galaxias y gruposen diferentes entornos de su-
perćumulos pueden ser utilizados para estudiar la evolución de galaxias en escalas chicas. De-
bido a que los supercúmulos son aumentos masivos de densidad, son grandes atractores gra-
vitacionales, lo cual distorsiona el fondo de radiación, brindando información sobre el campo
gravitacional a trav́es de la distorción del CMB mediante el efecto de Sunyaev-Z’eldovich, el
cual puede ser detectado utilizando los nuevos satélites, tales como el PLANCK (Einasto et
al., 2007).

El estudio de grandes sistemas de galaxias se inició con el estudio del Supercúmulo Local
por de Vaucouleurs (1953) y por Abell (1961) usando los cúmulos ricos de galaxias de Abell
(1958) y Abell et al. (1989). La era moderna del estudio de varios sistemas de galaxias em-
peźo cuando comenzaron a publicarse los nuevos relevamientos de galaxias con corrimiento
al rojo. El primero de dichos relevamientos fue Las Campanas Galaxy Redshift Survey, se-
guido por el 2 degree Field Galaxy Redshift Survey (2dFGRS) y elSloan Digital Sky Survey
(SDSS). Estos relevamientos cubren grandes regiones del cielo y son lo suficientemente pro-
fundos como para permitir estudiar la distribución de galaxias a grandes distancias (Einasto et
al., 2007). Estos nuevos relevamientos han demostrado que las propiedades morfológicas de
las galaxias dependen del entorno cosmológico en gran escala. El entorno global más denso
est́a dado en los supercúmulos de galaxias. Los datos contenidos en dichos relevamientos nos
permiten estudiar en detalle las propiedades de las galaxias y su distribucíon espacial (Einasto
et al. (2003a, 2003b); Einasto et al. (2005); Balogh et al. (2004); Croton et al. (2005); Lahav
(2004 y 2005); Ragone et al. (2004)).

Comparaciones de las propiedades de los modelos de supercúmulos con los supercúmu-
los reales muestran que son muy similares. Los supercúmulos consisten es muchas cadenas
(filamentos) de galaxias, grupos y cúmulos. Estas cadenas tienen diferentes longitudes, por
lo que los superćumulos son de forma asiḿetrica. El grado de asimetrı́a es proporcional a la
riqueza del superćumulo, es decir, es mayor en los supercúmulos ḿas ricos. Los supercúmu-
los más ricos son adeḿas ḿas densos y contienen nodos luminosos, es decir, núcleos de alta
densidad (Einasto, 2008).
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Los superćumulos de galaxias con dimensiones caracterı́sticas mayores a100h−1
70 Mpc

son los mayores aumentos de densidad relativamente aislados en el Universo. Los supercúmu-
los brindan informacíon sobre la evolución temprana de las estructuras en el Universo (Kof-
man et al., 1987) y sobre las propiedades de la actual red supercúmulos-vaćıos (Einasto et
al., 2007). Entre todos los supercúmulos, los ḿas ricos merecen mayor atención, ya que co-
menzaron a formarse antes que otras estructuras, y son los sitios de las estrellas tempranas
y de la formacíon de galaxias, y son los primeros lugares donde se formaron los sistemas
de galaxias. El entorno de los supercúmulos afecta las propiedades de los grupos y cúmulos
contenidos en ellos.

2.3. Definicíon de Superćumulos

Las mayores estructuras gravitacionalmente ligadas del universo son los supercúmulos de
galaxias, formados por galaxias, grupos y cúmulos. Estas estructuras se encuentran unidas a
través de filamentos d́ebiles de galaxias, con lo cual conforman la textura del universo como
un todo.

Tradicionalmente, los supercúmulos se definen como “cúmulos de ćumulos ”usando catálo-
gos de ćumulos de galaxias, según Abell (1958,1961), o como regiones de alta densidad en
la distribucíon de galaxias, según el estudio de Vaucouleurs (1953) sobre la Supergalaxia Lo-
cal. Los superćumulos cercanos se han encontrado principalmente debido a la combinacíon
de datos de galaxias y cúmulos. Los primeros supercúmulos ḿas distantes se encontraron
casi exclusivamente mediante los catálogos de ćumulos ricos de galaxias de Abell (1958) y
Abell et al. (1989). Recién en lośultimos ãnos se han hallado supercúmulos distantes usan-
do relevamientos profundos de galaxias con corrimiento al rojo, tales como Las Campanas
Galaxy Redshift Survey, el 2 degree Field Galaxy Redshift Survey (2dFGRS) y el Sloan Di-
gital Sky Survey (SDSS). En todas las investigaciones de superćumulos debe enfrentarse el
problema de determinar cómo definir superćumulos. Para visualizar el problema, en la Fi-
gura 2.1 se muestra la Figura 1 presentada en el trabajo de Einasto et al. (2007), en donde
se muestran las proyecciones en 2 dimensiones de las regiones norte y sur del relevamiento
2dFGRS (2dF Redshift Northern and Southern regions). En estosgráficos, la densidad de
luminosidad ha sido determinada usando un suavizado Gaussiano con una escala de0,8h−1

Mpc, los voĺumenes de los relevamientos se proyectaron sobre un gran cı́rculo a trav́es de las
respectivas regiones del cielo, y las regiones se rotaron para teneráreas siḿetricas con res-
pecto a un eje vertical. Las galaxias y los sistemas de galaxias situados en entornos globales
diferentes se graficaron por separado: el panel izquierdo muestra śolo los sistemas situados
en entornos de alta densidad, y el panel derecho muestra sólo los sistemas en entornos de
baja densidad. Las regiones de alta y baja densidad son definidas por el campo de densidad
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de baja resolución suavizado con el kernel de Epanechnikov de radio de8h−1Mpc; el umbral
de densidad que se aplicó en unidades de densidad media fue de 4.5.

La comparacíon de los paneles izquierdo y derecho muestran la presencia de un destacado
contraste entre los sistemas de galaxias situados en regiones de alta densidad y de baja densi-
dad. Los sistemas luminosos en regiones de alta densidad sonbastante compactos; los cuales
han sido clasificados de manera convencional como supercúmulos de galaxias. Estos sistemas
est́an bien aislados unos de otros. La mayorı́a de estos sistemas de alta densidad son bastante
pequẽnos en tamãno. Estos pequẽnos sistemas contienen sólo 1 ó 2 ćumulos de galaxias y
se parecen en la estructura del sistema al Supercúmulo Local y al Coma. También pueden
observarse supercúmulos muy ricos: en la región Norte el superćumulo SCL126 (Einasto et
al., 1997) o la Gran Pared del Sloan (the Sloan Great Wall) (Nichol et al. 2006 y las referen-
cias alĺı citadas); y en la región Sur el superćumulo Sculptor SCL9 (Einasto et al., 1997) . En
contraste, los sistemas de galaxias en la región de baja densidad forman una red casi continua
de pequẽnos filamentos de galaxias. Los sistemas de galaxias débiles se encuentran aún en
grandes regiones de baja densidad (vacı́os ćosmicos). La distribución espacial de galaxias es
casi continua: los puentes de galaxias débiles unen los grupos y cúmulos, por lo cual es asun-
to de convencíon, donde establecer el lı́mite entre los supercúmulos y los sistemas pobres de
galaxias.

2.4. Métodos de Identificacíon

Como ya se mencionó anteriormente, antes de la identificación de superćumulos hay que
superar el problema de cómo definirlos. Es sabido que dichas estructuras no están áun viriali-
zadas, y se hayan en proceso de formación y forman parte de una red continua que constituye
la estructura en gran escala. Reconociendo que la identificación de superćumulos se realiza
mediante la identificación de regiones cuya densidad supera una dada densidad umbral, la
difinición de un superćumulo particular resulta bastante arbitraria, ya que es totalmente de-
pendiente del umbral de densidad que se elija.

Tradicionalmente, los sistemas de galaxias de varias escalas han sido seleccionados de
la red ćosmica usando ḿetodos cuantitativos, tales como el método Amigos de los Amigos
(Friends-of-Friends, FoF) o el ḿetodo del Campo de Densidad (Density Field, DF).

Es importante tener en cuenta que el método utilizado para seleccionar miembros de un
grupo debe satisfacer varios requerimientos: ser de fácil implementacíon, tener en cuenta la
mayor cantidad de efectos de selección que sea posible, entregar resultados reproducibles y
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Figura 2.1 Campo de densidad de alta resolución en dos dimensiones de las zonas Norte y
Sur del relevamiento con corrimiento al rojo 2dF. Los paneles superiores muestran la región
Norte y los paneles inferiores la región Sur. En los paneles izquierdos sólo se muestran las
galaxias y sistemas de galaxias en regiones de alta densidad, mientras que en los paneles
derechos śolo se muestran las galaxias y sistemas de galaxias en regiones de baja densidad.
La densidad de corte entre objetos de baja y alta densidad es4,5 en unidades de la densidad
media, suavizada en escalas de8h−1Mpc. Las muestras son cónicas, es decir, que su ancho
aumenta con la distancia, por lo que a distancias mayores delobservador pueden observarse
más sistemas de galaxias.
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no aplicar suposiciones fuertes en cuanto a la dinámica del grupo.

En el caso del ḿetodo FoF, se buscan los vecinos de galaxias o cúmulos usando un ra-
dio de b́usqueda fijo o variable. Este método es muy utilizado en la búsqeda de sistemas de
part́ıculas en simulaciones numéricas, donde todas las partı́culas tienen id́entica masa. La va-
riante con radio de b́usqueda variable ha sido utilizada exitosamente en la compilación de los
cat́alogos de grupos de galaxias. Este método es simple y directo y especialmente adecuado
para muestras limitadas en volumen tales como la muestra de cúmulos de Abell y muestras
similares de halos simulados de materia oscura.

El método FoF tiene la desventaja que los objetos de diferente luminosidad (o masa) son
tratados de la misma manera. Los sistemas de galaxias contienen objetos de diferentes lu-
minosidades desde las galaxias enanas hasta las galaxias gigantes luminosas. Por lo tanto,
usando el ḿetodo FoF, es difı́cil distinguir entre los sistemas pobres y ricos de galaxias, si la
densidad nuḿerica de galaxias es similar. El segundo problema en el método FoF es la com-
plicación en usar los vecinos: el método es simple si se utiliza una longitud de enlace (radio
de b́usqueda de vecinos) constante, pero el precio por esta simplicidad es la exclusión de las
galaxias d́ebiles del ańalisis, con el objetivo de obtener una muestra de galaxias limitada en
volumen.

Para superar estas dificultades, puede utilizarse el método DF. En este caso, las lumino-
sidades de las galaxias son tenidas en cuenta, tanto en la búsqueda de sistemas de galaxias,
como aśı tambíen en la determinación de sus propiedades. La segunda ventaja del método DF
es la posibilidad de tener en cuenta la completitud, y de estemodo reestablecer los valores
sin bias de las luminosidades totales de los grupos (y supercúmulos). Existen numerosas va-
riantes del ḿetodo del campo de densidad para investigar las propiedadesde la distribucíon
de galaxias.

Sin embargo, para el caso de los supercúmulos, las propiedades generales de los sistemas
identificados con ambos ḿetodos son bastante estables, es decir que no hay gran dependencia
con el ḿetodo utilizado para su identificación.

2.4.1. Método Friends of Friends

El algoritmo FoF fue desarrollado por Huchra& Geller (1982) y como ya se mencionó an-
teriormente, presenta un criterio objetivo y de fácil aplicacíon para la identificaión de grupos
de objetos, y puede ser adaptado para compensar vicios de seleccíon de la muestra. Dicho
método consiste en la aplicación de un algoritmo de percolación a una muestra limitada en
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flujo y que contenga información de redshift, sobre la cual se construye una tabla de asigna-
ción de grupos para la lista de objetos. El procedimiento para llevar ésto a cabo, consiste en
recorrer las galaxias del catálogo y seleccionar una que no haya sido previamente asignada
a ninǵun grupo. Luego, se buscan compañeras de dicha galaxia, cuya separación proyectada
se define en función de las caracterı́sticas que se desean estudiar de los grupos. Se definen
dos paŕametros de percolación que permiten decidir si dos objetos forman parte del mismo
grupo:

D12 = 2 sin(θ/2)V/H0 ≤ DL(V1, V2,m1,m2), (2.1)

conV = (V1 + V2)/2, y la diferencia de velocidades:

V12 =| V1 − V2 |≤ VL(V1, V2,m1,m2), (2.2)

dondeV1 y V2 son las velocidades estimadas a partir del redshift de la galaxia y su compãnera,
m1 y m2 son sus magnitudes aparentes yθ es la separación angular entre ellas. Si no se en-
cuentran compãneras que cumplan con dichas condiciones, la galaxia se incluye en una lista
de “galaxias aisladas”. Por el contrario, las compañeras que satisfacen dichas condiciones, se
añaden a la lista de los miembros del grupo. Posteriormente, se realiza la b́usqueda sobre las
vecinas. Este proceso se repite hasta que no se encuentran más miembros nuevos de ningún
grupo.

La manera de escogerDL y VL compensa la variación en el muestreo de la función de
luminosidad de galaxias como función de la distancia del grupo. Se asume que la función de
luminosidad es independiente de la distancia y la posición, por lo que a grandes distancias
solamente hay una disminución de las galaxias ḿas d́ebiles. Por cada par se adopta:

DL = D0

[

M12
∫

−∞

Φ(M)dM/

Mlim
∫

−∞

Φ(M)dM

]−1/3

, (2.3)

donde

Mlim = mlim − 25− 5 log(VF/H0) (2.4)

y

M12 = mlim − 25− 5 log(V/H0). (2.5)

Φ es la funcíon de luminosidad diferencial de galaxias de la muestra,D0 es la separación
proyectada en Mpc,mlim es la magnitud aparente lı́mite del cat́alogo yVF es la velocidad
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fiducial.

Esta estimación pesa el volumen de la búsqueda con la densidad numérica de galaxias
que puede ser observada en una muestra limitada en magnitud adistancia V. La velocidad
lı́mite se escala de la misma manera:

VL =

[

M12
∫

−∞

Φ(M)dM/

Mlim
∫

−∞

Φ(M)dM

]−1/3

. (2.6)

La eleccíon adecuada de los parámetros de percolación 2.3 y 2.6 permite aplicar es-
te algoritmo a diferentes tipos de sistemas: grupo de galaxias, ćumulos y superćumulos de
galaxias.

2.4.2. Método de Campo de Densidad

El método DF est́a basado en la construcción del campo de densidad, el cual debe hacerse
cuidadosamente teniendo en cuenta diversos aspectos. Si elcat́alogo analizado es limitado
en flujo, en primer lugar hay que aplicar una corrección para quedar desafectados del hecho
de que, a medida que aumenta la distancia, el intervalo de magnitudes observadas (ventana
observacional) se desplaza hacia luminosidades más altas. Se estima entonces la luminosidad
total esperada por cada galaxia que se observa, teniendo en cuenta las galaxias ḿas d́ebiles
que est́an fuera de la ventana observacional:

Ltot = LobsWL = L⊙10
0,4(M⊙−M)WL. (2.7)

El factor de correcíon por completitudWL se define a trav́es de la funcíon de luminosidad
de galaxiasΦ(L):

WL =

∞
∫

0

LΦ(L)dL

L2
∫

L1

LΦ(L)dL

, (2.8)

donde lasLi(Mi) corresponden a los lı́mites de la ventana observacional para la distancia de
la galaxia considerada:

Mmin(zi) = mmin − 25− 5 log(DL(zi))−K(zi), (2.9)
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Mmax(zi) = mmax − 25− 5 log(DL(zi))−K(zi), (2.10)

dondemmin ymmax corresponden a las magnitudes lı́mites del cat́alogo utilizado. Y la corre-
ción K representa la diferencia de magnitud observadam en una galaxia de edadt0 medida
a la longitud de ondaλ1 = λ0/(1 + z) y de la misma galaxia de edadt0 medida aλ0; y se
define como sigue (Hogg et al., 2000):

K = −2, 5log

[

1

(1 + z)

L λ
(1+z)

Lλ

]

, (2.11)

dondeL λ
(1+z)

representa la luminosidad diferencial en la longitud de ondaλ al redshift obser-

vado y laLλ la luminosidad diferencial en la longitud de ondaλ. Ya quet0 es el instante de
observacíon y definiendot1 al tiempo al cual la luz fue emitida, la corrección K correspon-
de a la diferencia en la magnitud debida al corrimiento rojo del espectro de dos objetos con
espectros id́enticos: no incluye ninǵun tipo de evolucíon intŕınseca del espectro debido a la
evolucíon de la poblacíon estelar que lo produce.

El siguiente paso para caracterizar el ambiente global en elque residen las galaxias es
aplicar un suavizado del campo, para lo cual se utiliza generalmente un kernel Gaussiano.
Dichos kernels se definen a partir de un radio de suavizado, elcual debe ser elegido ade-
cuadamente teniendo en cuenta el tipo de sistemas que se desea identificar. Para el caso de
superćumulos, es necesario reconocer las caracterı́sticas globales del ambiente, por lo que se
eligen radios de suavizados extensos (del orden de 4 a 10 Mpc/h).

Una vez realizada la correción 2.7 y habiendo suavizado el campo, ya se está en condi-
ciones de calcular el mapa de densidad, para lo cual se define una celdificacíon tridimensional
adecuada para la muestra que se está analizando y se estima la densidad de luminosidad en
cada una de dichas celdas. En este mapa es donde se realiza la identificacíon de los sistemas:
se determina un umbral de densidad fijo y se seleccionan todaslas celdas cuya densidad sea
mayor o igual al umbral elegido. Una vez seleccionadas las celdas con densidades superiores
al umbral de densidad, se identifican las celdas conexas que conformaŕan las estructuras me-
diante un algoritmo FoF.



Caṕıtulo 3

Métodos de Ańalisis

Tradicionalmente, el modelo cosmológico est́andarΛCDM es contrastado con la dis-
tribución de galaxias en gran escala, principalmente considerandoestad́ısticas de segundo
orden, tales como el espectro de potencias o su transformadade Fourier, la funcíon de co-
rrelación. A medida que se utilizan estadı́sticas de mayor orden, las cuales proporcionan
una caracterizacíon ḿas detallada de la distribución de galaxias, es posible realizar una
comparacíon ḿas completa entre las predicciones del modeloΛCDM y las observaciones
obtenidas a partir de los grandes catálogos de galaxias disponibles en la actualidad.

35
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3.1. Mediciones Estad́ısticas

En 1934, Hubble estudió la distribucíon de la frecuencia del recuento N de galaxias en-
contrado en un campo correspondiente a un telescopio. En su análisis not́o que la distribucíon
de N estaba notablemente torcida, pero que la distribución del log N es muy similar a una
Gaussiana.

Bock (1934) y Mowbray (1938) compararon la varianza de N con laque se esperarı́a para
una distribucíon aleatoria estadı́sticamente uniforme. Ambos determinaron que la varianza
de N es considerablemente mayor que la esperada para una distribución aleatoria, mostrando
que las galaxias tienden a agruparse. La estadı́stica de Bock, la dispersión o varianza del re-
cuento de N celdas, es una integral sobre la función de correlacíon de dos puntos.

Unos años ḿas tarde, Limber (1953, 1954) demostró que existe una ecuación integral
lineal que relaciona la función de correlacíon angular con la correspondiente función de co-
rrelacíon espacialξ(r), es decir, que la ecuación de Limber es aquella que relaciona la función
de correlacíon espacial con la angular. Otra versión de la ecuación de Limber, que relaciona la
varianza del recuento de galaxias en celdas en el cielo con lafunción de correlacíon espacial
de galaxias, fue derivada de manera independiente por Rubin (1954).

En la eleccíon de estad́ısticas para medir el clustering de galaxias, claramente, las favo-
recidas son las diferentes variantes de la función de correlacíon. Se pueden destacar diversas
razones por las cuales, la función de correlacíon y sus variantes son tan importantes. La pri-
mera raźon a tener en cuenta es la existencia de una ecuación lineal simple que relaciona
directamente la función de correlacíon angular observable con la función de correlacíon es-
pacial requerida. Esto significa que la transformación de una hacia la otra es relativamente
sencilla. Igualmente importante, una segunda razón es que esta transformación permite de-
terminar ćomo deben escalar las estimas estadı́sticas con la profundidad del relevamiento, y
por lo tanto, testear por posible contaminación en las estimas debido a errores sistemáticos.

Un tercer resultadóutil es que las dińamicas de la distribución de galaxias pueden ser
tratadas en término de las funciones de correlación de masa: las estadı́sticas que sońutiles
para la reducción de datos, también sonútiles para el ańalisis de la teoŕıa.

La función de correlacíon de dos puntos (bipuntual)ξ(r) determina el segundo momento
de la distribucíon deN . Para predecir el tercer momento, es necesario la función de correla-
ción de tres puntos, y para predecir la forma completa de la distribución de N esperada, es
necesario conocer todos losórdenes de la función de correlacíon.
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3.2. Funcíon de Correlación y Espectro de Potencias

Como muchos catálogos listan las posiciones de las galaxias, los cúmulos de galaxias, o
las fuentes de radio, entre otros objetos, esútil generalmente pensar en la distribución de la
materia como una distribución de objetos puntuales que podrı́an ser ńucleos, o galaxias, o
cúmulos de galaxias. Si las diferencias entre dichos objetosno son tenidas en cuenta, es sólo
una cuestíon de la naturaleza de la distribución de las posiciones, ýesto puede describirse
mediante la funcíon de correlacíon de n-puntos.

La función de correlacíon de dos puntos se define como la probabilidad conjuntadP de
que dos objetos se encuentren en dos elementos de volumendV1 y dV2, separados por una
distanciar (Peebles, 1993):

dP = n2dV1dV2[1 + ξ(r)], (3.1)

donden es la densidad nuḿerica. El factorn2 hace que la función de correlacíon sea adimen-
sional.

En un proceso de Poisson aleatorio uniforme, las probabilidades de encontrar objetos en
dV1 y dV2 son independientes, por lo que la probabilidad conjunta es el producto de cada una
de las probabilidades:

dP = n2dV1dV2. (3.2)

En este caso,ξ (r) ≡ 0; si las posiciones de los objetos están correlacionadas,ξ (r) > 0; y
si las posiciones están anticorrelacionadas,−1 < ξ (r) < 0.

Otra manera de definirla es como la probabilidad condicionalde encontrar un objeto en
el elemento de volumendV a una distanciar de otro objeto, es decir:

dP = ndV [1 + ξ(r)]. (3.3)

Si un objeto es elegido aleatoriamente del conjunto,dP es la probabilidad de encontrar si
tiene un vecino a una distanciar en el elemento de volumendV .

El número medio de vecinos dentro de una distancia r de un objeto elegido al azar es la
integral de la ecuación 3.3:
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〈N〉 = 4

3
πr3n+ n

∫ r

0

ξ(r)dV. (3.4)

Como se menciońo anteriormente, las definiciones anteriores pueden ser generalizadas
paraórdenes ḿas altos, por ejemplo el siguiente orden corresponderı́a a la funcíon de co-
rrelacíon de tres puntos, la cual es la probabilidad conjunta de encontrar tres objetos en tres
elementos de volumen ubicados en los vértices de un tríangulo determinado.

Para determinar la función de correlacíon para una determinada muestra es necesario cal-
cular cual seŕıa el ńumero de pares separados por una distanciar que habŕıa en una muestra
sin correlacíon. En la pŕactica,ésto se consigue creando una muestra con distribución alea-
toria mucho mayor en ńumero que la muestra bajo estudio, y contando los pares, ya sea
tomando como vecinos los objetos de la misma muestra aleatoria (RR) o de la muestra real
(DR). Una vez obtenidóesto, la funcíon de correlacíon puede ser calculada utilizando alguno
de los siguientes estimadores más comunes:

1 + ξ = (DD/RR)(N2
R/N

2
D) (3.5)

1 + ξ = (DD/DR)(NR/ND) (3.6)

1 + ξ = (DDRR)/(DR)2 (3.7)

1 + ξ = (DD/RR)(N2
R/N

2
D)− 2(DR/RR)(NR/ND) + 1 (3.8)

dondeDD es el ńumero de pares en la muestra real yND y NR son el ńumero de objetos en
la muestra real y en la muestra aleatoria respectivamente.

Diversos autores (Groth& Peebles 1997; Maddox et al. 1990, Bahcall& Soneira 1983)
coinciden en que la función de correlacíon observada tiene un comportamiento correspon-
diente a una ley de potencia de la forma:

ξ(r) = (
r

r0
)−γ, (3.9)

tanto para las galaxias como para los cúmulos de galaxias con valores deγ ∼ 1,7 y r0 que va
desde∼ 5h−1 Mpc para las galaxias y hasta∼ 20h−1 Mpc para ćumulos ricos.
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No menos importante que la función de correlacíon es el espectro de potencias. Si el
campo de densidad esρ(r) entonces, el campo de fluctuaciones en densidadδ(~r) se define
como:

δ(~r) =
ρ(~r)− ρ̄

ρ̄
, (3.10)

dondeρ̄ es la densidad media del Universo.

El campo de fluctuaciones mencionado puede ser también descripto en el espacio de las
fases simplemente a través de su transformada de Fourier:

δ(~r) =

∫ ∞

−∞

δ̃(~k)e−2πi~k·~rd3k. (3.11)

Si se asume homogeneidad e isotropı́a y adeḿas se tiene en cuenta que el valor de ex-
pectacíon< δ(~k) >= 0 (los śımbolos<> indican promedio en todas las direcciones de~k),
entonces la caracterización de las fluctuaciones en densidad quedan completamente descrip-
tas por el espectro de potencias definido de la siguiente manera:

P (k) = 〈|δ̃(~k)|2〉. (3.12)

El espectro de potenciasP (k), el cual ya fue defindo previamente en el Capı́tulo 1, es una
función que relaciona amplitudes de fluctuaciones en densidad de longitud de ondaλ con su
número de ondak, dondek ≡ 2π/λ.

Ahora ńotese que la función de correlacíon puede ser escrita como

ξ(r) = 〈δ(~x)δ(~x− ~r)〉, (3.13)

donde ahora los sı́mbolos<> indican promedio sobrex. Utilizando la ecuacíon 3.11 y reem-
plazando en la ecuación anterior resulta que

ξ(r) =

∫ ∞

−∞

(δ̃(~k))2e−2πi~k·~r. (3.14)

O sea que la función de correlacíon es la transformada de Fourier del espectro de po-
tencias. Por lo tantóeste puede ser calculado antitransformando la función de correlacíon
obtenida anteriormente. Sin embargo, debido a que las muestras son finitas en ńumero, la
consecuente introducción de ruido hace quéesta no sea la manera más conveniente. En gene-
ral resulta mejor estimar el espectro de potencias directamente.
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3.2.1. Estimas de Distancias

Como podemos observar en las ecuaciones anteriores, para realizar ańalisis estad́ısticos
de los diferentes objetos presentes en el Universo, es necesario conocer la distancia a los
mismos; para lo cual se utilizan los estimadores de distancias. Con los actuales relevamientos
de galaxias śolo puede conocerse el redshift de las galaxias, el cual permite realizar una
estima aproximada de la distancia métricad al objeto a trav́es de:

d ≈ cz

H0

, (3.15)

dondec es la velocidad de la luz,z es el redshift yH0 es la constante de Hubble. Esta estima
es v́alida śolo para redshift pequeños y est́a sujeta a las incertezas propias del cálculo deH0

y a la presencia de velocidades peculiaresvpec de las galaxias. Dichas velocidades peculiares
introducen una diferencia entre el redshift cosmológico zcos y el redshift observadozobs, la
cual est́a dada por:

vpec = c
(zobs − zcos)

1 + z
, (3.16)

dondevpec << c.

La distancia que permanece constante entre dos objetos cercanos en el Universo, sujetos
a la expansíon de Hubble, es lo que llamamos distancia comóvil, δDc. La distancia coḿovil
total en la direccíon de la ĺınea de la visual,Dc, desde el observador hasta un objeto distante
es computada integrando las contribuciones infinitesimales δDc entre eventos cercanos a lo
largo de la direccíon radialz = 0 hasta el objeto.

Una manera de escribir la constante de Hubble es mediante el valor de la constante de
Hubble medida por un observador ubicado a redshiftz, H(z) = H0E(z), donde la funcíon
E(z) est́a dada por (Peebles, 1993):

E(z) ≡
√

ΩM(1 + z)3 + Ωk(1 + z)2 + ΩΛ. (3.17)

Esta ecuación es proporcional al tiempo derivado del logaritmo del factor de escala a
través del redshift y de los parámetros de densidad de materiaΩM , de enerǵıaΩΛ y de densi-
dadΩk, siendo estéultimo el que mide la curvatura del espacio.

Teniendo en cuenta la ecuación 3.17 y la definicíon de distancia coḿovil dada anterior-
mente, se puede obtener la distancia comóvil total en la direccíon radial integrando las con-
tribucionesdz/E(z), las cuales son proporcionales al tiempo de tránsito de un fot́on viajando
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a trav́es de los intervalos de redshiftdz dividido por el factor de escala del tiempo. Dicha
distancia coḿovil total es la distancia que medirı́amos localmente entre dos eventos ubicados
a redshiftz siguiendo el flujo de Hubble y está dada por:

DC = DH

∫ z

0

dz

E(z)
, (3.18)

dondeDH es la distancia de Hubble definida porDH ≡ c/H0.

La ecuacíon 3.18 indica la manera correcta de estimar distancias en grandes escalas te-
niendo en cuenta el flujo de Hubble. Cualquier otra estima de distancia puede derivarse en
términos déesta. A modo de ejemplo, puede mencionarse la distancia comóvil de dos ob-
jetos ubicados al mismo redshift pero separados un angúlo δθ, la cual est́a dada porDMδθ,
donde la distancia coḿovil transversalDM est́a relacionada conDC mediante alguna de las
siguientes ecuaciones:

DM = DH
1√
Ωk

sinh[
√

ΩkDC/DH ] −→ Ωk > 0, (3.19)

DM = DC −→ Ωk = 0, (3.20)

DM = DH
1√
Ωk

sin[
√

ΩkDC/DH ] −→ Ωk < 0. (3.21)

Para el caso particular deΩk = 0, la ecuacíon paraDM tiene una solución anaĺıtica de la
forma:

DM =
2c[2− ΩM + ΩMz − (2− ΩM)(1 + ΩMz)

1/2]

H0Ω2
M(1 + z)

. (3.22)

Tambíen podemos mencionar la Distancia Diámetro AngularDA, la cual es muy utilizada
y se define como el cociente entre el tamaño f́ısico transverso de un objeto con su tamaño
angular (en radianes), es decir:

DA =
DM

1 + z
. (3.23)

Esta distancia se utiliza para determinar la distancia proyectadarp = σ entre dos objetos
separados angularmente porθ, la cual est́a dada por:

σ = DAθ. (3.24)
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3.2.2. Estima de la Funcíon de Correlación

Al definir la función de correlacíon, presentamos algunos de los estimadores más utiliza-
dos. Consideremos por ejemplo el siguiente estimador cruzado:

ξ =
D1D2

R1R2

NR1NR2

ND1ND2

− 1, (3.25)

dondeDiDj es el ńumero medio de pares de objetos yRiRj es el ńumero de pares en una
muestra aleatoria.NDi

y NRi
representa el ńumero medio de objetos en el catálogo de datos

y de puntos aleatorios (o random) respectivamente. La muestra aleatoria debe ser generada
con la misma geometrı́a que el cat́alogo real aplicando las funciones de selección angular y
radial (si se dispone de información de redshift para la muestra). En particular, la ventaja de
este estimador es que si la muestra de centros,D1, tiene pocos objetos entonces se puede
seleccionarR1 para que sea n-veces más grande queD1 y de esta manera minimizar el ruido
en el ćalculo deξ.

Usando este estimador, puede calcularse directamente la función de correlacíon en el
espacio de redshift como:

ξ(s) =
D1D2(s)

R1R2(s)

NR1NR2

ND1ND2

− 1, (3.26)

dondes es la distancia en el espacio de redshift dada pors2 = d21 + d22 − 2d1d2cosθ, di es
la distancia a cada objeto dada por la ecuación 3.15 yθ es la distancia angular entre ellos.
ξ(s) guarda informacíon sobre los errores en el cálculo de distancias debido a las velocidades
peculiares. Estas distorsiones en el espacio de redshift seproducen śolo en la direccíon radial
tal que calculando la función de correlacíonΞ(σ) para distancias proyectadasσ, dada por la
ecuacíon 3.24, se puede conocer la función de correlacíon en el espacio realξ(r).

Considerando catálogos de galaxias con corrimiento al rojo para una muestra limitada
en volumen es posible calcular la función de correlacíon proyectada utilizando el estimador
est́andar en 2 dimensionesξ(σ, π)

ξ(s) =
D1D2(σ, π)

R1R2(σ, π)

NR1NR2

ND1ND2

− 1, (3.27)

y luego integrando a lo largo de la lı́nea de la visual para obtenerΞ(σ):

Ξ(σ) = 2

∫ ∞

0

ξ(σ, π)dπ = 2

∫ ∞

0

ξr(
√

σ2 + y2)dy. (3.28)
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De esta manera, se puede estimarξ(r) directamente invirtiendoΞ(σ) asumiendo una fun-
ción escaĺon Ξ(σ) = Ξi en bines centrados enσi e interpolando entre valores parar = σi
(Saunders et al., 1992)

ξ(σi) = − 1

π

∑

j≥i

Ξj+1 − Ξj

σj+1 − σj
ln(

σj+1 +
√

σ2
j+1 − σ2

i

σj +
√

σ2
j − σ2

i

). (3.29)

Esta ecuación es una manera simple y directa de invertir la función de correlacíon proyec-
tada, aunque es muy sensible a las variaciones deΞ(σ), la cual debe ser una ley de potencias
suave para obtener una buena estima.

3.3. Teoŕıa del Valor Extremo

La Teoŕıa del Valor Extremo consiste en un conjunto de técnicas estadı́sticas para la iden-
tificación y modelizacíon de los ḿaximos o ḿınimos de una variable aleatoria. El desarrollo
de los modelos fundamentales de la Teorı́a del Valor Extremo se debe a los primeros traba-
jos realizados por Von Moises, Gnedenko o Fisher y Tipper (1928) cuyo teorema llev́o al
desarrollo de la distribución asint́otica para modelizar ḿaximos (o ḿınimos) denominada
Distribución Generalizada del Valor Extremo.

Hay tres tipos de la distribución del valor extremo, las cuales se distinguen por la forma
de la cola de la distribución subyacente. La distribución de Gumbel es uno de los tipos de la
distribucíon del valor extremo, en cuyo caso, el ”parámetro de forma”de la distribución tien-
de a cero (como es el caso, por ejemplo, para las distribuciones Gaussianas o exponenciales).
La distribucíon de Gumbel es conocida también como la distribución de Fisher-Tippett. En la
teoŕıa de probabilidad y estadı́sticas, la distribucíon de Gumbel recibe el nombre después de
que Julius Gumbel (1891-1966) la utilizó para modelar la distribución de los ḿaximos (o los
mı́nimos) de los ńumeros de muestras de varias distribuciones. La distribución asint́otica de
los máximos (o ḿınimos) se puede estimar sin realizar suposiciones acerca de la naturaleza
de la distribucíon original de las observaciones, generalmente desconocida.

La estad́ıstica de Gumbel describe el comportamiento de una muestra extrema del mis-
mo modo que las estadı́sticas Gaussianas se utilizan para describir el comportamiento de
muestras medias. Por ejemplo, si graficamosn valores independientes para una distribución
GaussianaN(µ, σ), el promedio de esos valores también est́a distribúıdo de manera Gaus-
siana con mediaµ y desviacíon est́andarσ/

√
n. Análogamente, los ḿaximos y ḿınimos de

esa muestra, en el lı́mite, seguiŕan la distribucíon de Gumbel. Tal como el teorema central del
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lı́mite implica que las medias de las muestras de cualquier distribución, en el ĺımite, tendeŕan
a un perfil Gaussiano, todas las muestras extremas tenderán a la distribucíon de Gumbel para
un tamãno de la muestra lo suficientemente grande.

La teoŕıa del valor extremo es muy utilizada por los meteorológos, los sismológos, entre
otros, pero muy poco utilizada para la cosmologı́a. Sin embargo, hay algunos ejemplos re-
cientes de aplicaciones en caracterı́sticas del fondo ćosmico de microondas (Mikelsons, Silk
& Zuntz 2009) y las fluctuaciones en la densidad alrededor de galaxias (Antal et al. 2009). En
el Caṕıtulo 5 se desarrolla un trabajo basado en esta teorı́a, cuyo principal resultado de interés
es la distribucíon de probabilidades de eventos extremos. En nuestra aplicación el evento ex-
tremo es un recuento alto de halos masivos de materia oscura,equivalentes a ćumulos de
galaxias, dentro de un volumen del espacio contenido por unacelda. Es importante resaltar,
que no es necesario especificar la forma de la distribución de probabilidad subyacente del
recuento de ćumulos. Elúnico requisito para que la distribución de valores extremos sea apli-
cable a los extremos de esta distribución es que la media de la distribución subyacente sea
continua y que la distribución acumultiva tenga un inverso.

En el Caṕıtulo 5 se presenta una nueva aplicación del ḿetodo del valor extremo, donde
por primera vez se lo utiliza para analizar la distribución de probabilidades de encontrar su-
perestructuras en el modelo cosmológicoΛCDM . En este caso, la base de datos utilizada es
un conjunto de simulaciones númericas de N-Cuerpos, y los eventos extremos analizados son
los sistemas similares a las superestructuras identificadas en el ćatalogo de galaxias 2dFGRS,
conocidas comomanchas calientes, las cuales se describen en el próximo caṕıtulo. Para cada
simulacíon, la distribucíon del recuento en celdas de halos de materia oscura está calculada
para un tamãno de celda particular. El ḿaximo recuento obtenido dentro de una celda es guar-
dado para cada simulación. La distribucíon acumulativa de los recuentos máximos de todo el
conjunto de simulaciones está dado por la distribución de Gumbel:

F (x;µ, β) = exp−exp(µ−x)/β

, (3.30)

donde la media de la distribución esµ + γβ, dondeγ = 0,577216 es la constante de Euler-
Mascheroni. La desviación est́andar est́a dada porβπ/

√
6. El valor deβ, un paŕametro en

la distribucíon de Gumbel, se obtiene a partir de la desviación de los valores ḿaximos del
recuento en celda, a través de diferentes realizaciones del campo de densidad. Del mismo
modo, el otro paŕametroµ se deriva de la media de los máximos recuentos en celdas.
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3.4. Recuento en Celdas

En general, las propiedades estadı́sticas del campo de densidad son medidas un un con-
junto discreto de puntos, compuesto por ejemplo, por galaxias o part́ıculas. Es natural asumir
que dicha distribución de puntos resulta de una realización de Poisson de un campo subyacen-
te continuo. Esto significa que la probabilidad de encontrarN puntos en un volumenv, cuya
posicíon es~r, est́a dado porP Poisson

N [n̄gv(1 + δ(~r))], dondeP Poisson
N (N̄) es la probabilidad

de encontrarN objetos en un proceso de Poisson con número de expectación N̄ = n̄gv,

P Poisson
N (N̄) ≡ N̄N

N !
e−N̄ , (3.31)

δ(~r) es el contraste de densidad total dentro del volumen yn̄g es la densidad nuḿerica prome-
dio del proceso aleatorio. Esto implica que lafunción distribucíon de la probabilidad de recuento
(CPDF, por sus siglas en inglés), definida como la probabilidadPN de encontrarN galaxias
en una celda de tamaño R y volumenv, lanzadas aleatoriamente en la muestra puede ser
expresada mediante la siguiente convolución,

PN =

∫ +∞

−1

dδp(δ)P Poisson
N [N̄(1 + δ)], (3.32)

donde el ńumero promedio de objetos por celda,N̄ , est́a dada por

N̄ =
∑

N

NPN . (3.33)

En el ĺımite continuo,N̄ → ∞, la CPDF tiende a lafunción distribucíon de la probabilidad
del campo de densidad subyacente,

PN → P [N̄(1 + δ)]

N
. (3.34)

La función distribucíon de la probabilidad de recuento y sus momentos son muy utiliza-
das para cuantificar el patrón de clustering de las galaxias. En la práctica, para determinar la
CPDF se arrojan celdas de manera aleatoria dentro de la distribución bajo ańalisis, y se guar-
dan el ńumero de veces que una celda contieneN part́ıculas,PN(V ). Si se utilizan celdas
esf́ericas, la CPDF es una función del radio de dicha esfera, R:

PN(R) =
NN

NT

, (3.35)
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dondeNN es el ńumero de celdas que contienenN galaxias, yNT es el ńumero total de
celdas. Si en vez de utilizar celdas esféricas, se utilizan celdas cúbicas, la CPDF es una
función de la longitud del lado de la celda.



Caṕıtulo 4

Datos Analizados

Los cat́alogos observacionales de galaxias con corrimiento al rojorealizados en lośulti-
mos ãnos permiten caracterizar la distribución real de galaxias, revelando el patrón de la
estructura en gran escala del Universo. Las propiedades estudiadas mediante dichos catálo-
gos, permiten inferir modelos de formación y evolucíon del Universo en sus diferentes esca-
las: desde el Universo local (pequeña escala), formado por galaxias y grupos de galaxias,
hasta el Universo global (gran escala), formado por supercúmulos de galaxias y vacı́os. Con-
siderando que los supercúmulos son estructuras muy extensas, resulta difı́cil conseguir una
muestra estad́ıstica significativa de objetos, por lo que es conveniente hacer uso de simula-
ciones nuḿericas para lograr una mejor estadı́stica en el ańalisis de dichas superestructuras.

47
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4.1. Cat́alogos de Galaxias

En losúltimos ãnos la realizacíon de grandes catálogos de galaxias con corrimiento al
rojo (redshift), han permitido obtener una idea detallada del patŕon de la estructura en gran
escala del Universo.́Este se presenta como una intrincada red de cúmulos y superćumulos de
galaxias, los cuales están separados por regiones de muy baja densidad que reciben elnombre
de vaćıos (voids). Actualmente, el análisis cuantitativo de esta red de supercúmulos-vaćıos es
uno de los objetivos principales de la cosmologı́a.

Entre los principales catálogos con corrimiento al rojo realizados en losúltimos ãnos,
podemos mencionar al 2dFGRS (Colles et al. 2001) y al SDSS (Yorket al. 2000) , los cuales
fueron utilizados para diferentes análisis en este trabajo. A continuación, se detalla una resu-
mida descripcíon de cada uno de ellos, mencionando sus principales caracterı́sticas. Tambíen
se describen los catálogos de grupos y de superestructuras realizados en base al2dFGRS y al
SDSS.

4.1.1. 2dFGRS: 2 degree Field Galaxy Redshift Survey

El Two degree Field Galaxy Resdhift Survey (2dFGRS, Colless et al. 2001) es uno de los
más grandes relevamientos espectroscópicos realizados. Incluye el espectro de 245591 obje-
tos, con redshift determinado para aproximadamente 240000galaxias ḿas brillantes que la
magnitud ĺımite bj = 19,45. El cat́alogo fuente para el relevamiento es una versión revisada
y extendida del APM Galaxy Catalog.

El cat́alogo cubre uńarea de aproximadamente 2000 grados cuadrados en tres regiones: la
franja NGP, la franja SGP y 100 campos aleatorios. La franja en el Hemisferio Norte Galácti-
co (NGP, por sus siglas en inglés) contiene 90000 galaxias y cubre75◦ × 10◦. La franja en el
Hemisferio Gaĺactico Sur (SGP, por sus siglas en inglés) est́a centrada en el Polo Galáctico
Sur, contiene 170000 galaxias aproximadamente y cubre80◦ × 15◦. Adeḿas, hay 100 cam-
pos que se extienden sobre el casquete Galáctico sur. Para ver de manera gráfica las regiones
mencionadas anteriormente, en la Figura 4.1 (Colless et al, 2001) se muestra un mapa de los
campos del relevamiento; mientras que en la Figura 4.2 (Colless et al, 2001) se presenta la
distribucíon espacial de galaxias en las franjas del relevamiento. Estas figuras son la proyec-
ción completa de todo el ancho de las franjas (10◦ en el NGP y15◦ en el SGP).

El 2dFGRS utiliza el espectrógrafo multi-fibra 2dF en el Telescopio Anglo-Australiano,
el cual es capaz de observar 400 objetos simultáneamente sobre un campo de2◦ de díametro.
Se utiliza un tiling adaptativo para obtener una tasa de muestreo altamente uniforme del93%
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sobre toda la región del relevamiento. Los corrimientos al rojo son medidos a partir de un
espectro que cubre3600 − 8000Å con una resolución de dos-pixel de9,0Å y una relacíon
S/N media de 13pixel−1.

Los datos del 2dF contienen información del corrimiento al rojo (z), la separación angu-
lar, el tipo espectral (η) y la magnitud en el azul (mb). El paŕametro del tipo espectral (η)
es definido por Madgwick et al. 2002) (M02, de aquı́ en adelante), como una combinación
lineal de las dos primeras proyecciones derivadas a partir del Análisis del Componente Prin-
cipal (PCA), donde se encontró que est́a relacionado al tipo morfológico y a la fuerza de
las caracterı́sticas de absorción-emisíon. El paŕametroη identifica la fuerza promedio de las
lı́neas de emisión y absorcíon en el espectro rest-frame de galaxias. M02 sugiere cuatroti-
pos espectrales diferentes, basados en la importancia relativa de las ĺıneas de emisión con la
eficiencia en la formación estelar creciente con el tipo de galaxia:

Tipo 1:η < −1,4 (formacíon estelar pasiva).

Tipo 2:−1,4 ≤ η < 1,1 (formacíon estelar baja a moderada).

Tipo 3:1,1 ≤ η < 3,5 (formacíon estelar moderada a fuerte).

Tipo 4:η ≥ 3,5 (formacíon estelar fuerte).

La buena correlación encontrada por M02 entreη y EW(Hα) (el ancho equivalente de
la lı́neaHα) confirma este parámetro como un buen indicador de la actividad de formación
estelar. Los datos públicos del 2dF tienen galaxias con redshift hastaz ≈ 0,3.

4.1.2. Ćatalogo de Grupos del 2dFGRS

Los grupos de galaxias son muy buenos trazadores de la estructura en gran escala del
Universo, por lo cual se realizaron varios catálogos de grupos teniendo en cuenta los diversos
cat́alogos de galaxias realizados hasta el momento. En particular, en esta sección describire-
mos el cat́alogo de grupos 2dFGRS Percolation-Inferred Galaxy Group (2PIGG), realizado
por Eke et al. (2004) a partir del catálogo de galaxias con corrimiento al rojo 2dFGRS, ya
que utilizamos superestructuras identificadas en dicho catálogo.

En el trabajo de Eke et al. (2004) describen la construcción del cat́alogo de grupos 2PIGG,
el cual fue calibrado y corroborado usando el catálogo sint́etico 2dFGRS generado con simu-
laciones nuḿericas de N-Cuerpos y luego aplicado al catálogo real 2dFGRS. Los grupos



CAPÍTULO 4. DATOS ANALIZADOS 50

Figura 4.1 Las regiones del 2dFGRS mostradas en una proyección Aitoff en ascencíon recta y
declinacíon, con los campos individuales del 2dF marcados con pequeños ćırculos. Tambíen
se muestran las lı́neas de latitud Galáctica|b| = 0◦, 30◦, 45◦. El número de galaxias conteni-
dos en cada una de estas regiones es: 193550 en los 643 campos de80◦× 15◦ en la franja Sur
(SGP), 139144 en los 450 campos de75◦ × 10◦ en la franja Norte (NGP), y 57019 en los 99
campos esparcidos alrededor de la franja Sur ((SGP)).
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Figura 4.2 Distribucíon proyectada de galaxias en las franjas NGP (arriba) y SPG (abajo),
como funcíon del redshift y de la ascención recta. Las variaciones en la densidad de galaxias
con la ascención recta se deben a variaciones en los anchos efectivos de lasfranjas.

fueron identificados usando el algoritmo de percolación FoF (amigos de los amigos) expli-
cado en el Caṕıtulo 3, con una longitud ḿaxima de enlace de2h−1Mpc. El ańalisis de los
valoresóptimos de la longitud de enlace, como del resto de los parámetros utilizados por el
algoritmo de percolación, se realiźo utilizando el cat́alogo sint́etico. El objetivo de este análi-
sis consiste en lograr identificar la mayor cantidad posiblede grupos reales minimizando la
contaminacíon, es decir, la identificación de objetos cercanos pero que no se encuentran re-
lacionados f́ısicamente.

El cat́alogo resultante contiene el55% del total de∽ 29000 galaxias, dentro de28877
grupos con al menos dos miembros. De estos grupos, se identificaron 7020 grupos con al
menos cuatro miembros, con un redshift medio igual a0,11 y una dispersíon de velocidades
media igual a260kms−1. La Figura 4.3 corresponde a la Figura 5 presentada por Eke etal.
(2004), en donde se muestra la distribución espacial de los grupos del 2PIGG que contienen
al menos cuatro miembros. Cada punto corresponde a un grupo donde el color representa la
dispersíon de velocidades del grupo y el tamaño representa el número de galaxias miembros.

Aunque la regíon SGP tiene casi el50% más de galaxias que la región NGP, la fraccíon
agrupada (0.56 para NGP y 0.54 para SGP) y las distribucionesde las propiedades de los
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Figura 4.3 Cat́alogo de grupos de galaxias 2PIGG. Distribución espacial de los grupos que
contienen al menos cuatro miembros en las regiones NGP y SPG del cat́alogo de galaxias
2dFGRS. El color de los puntos representa la dispersión de velocidades de cada grupo y el
tamãno de los puntos representa el número de miembros, tal como lo indican las referencias
en el gŕafico.



CAPÍTULO 4. DATOS ANALIZADOS 53

grupos resultantes son muy similares.

Por todo lo descripto anteriormente, el catálogo 2PIGG es muy utilizado para el estu-
dio de diferenteśareas, tales como estructura en gran escala, las propiedades de los gru-
pos de galaxias y la dependencia de las propiedades de las galaxias con el entorno. Es-
te cat́alogo, incluyendo las propiedades básicas de los grupos, se encuentra disponible en:
http : //www.mso.anu.edu.au/2dFGRS/Public/2PIGG/.

4.1.3. SDSS: Sloan Digital Sky Survey

El Sloan Digital Sky Surveyes uno de los relevamientos más grandes y ambiciosos reali-
zados hasta el momento. Cuenta con imágenes profundas multi-color que cubren más de un
cuarto del cielo y crea mapas tridimensionales que contienen más de 930000 galaxias y más
de 120000 quasars. Los datos obtenidos por SDSS han sido publicados para la comunidad
cient́ıfica en publicaciones anuales, a medida que se iban obteniendo los datos.

El Sloan Digital Sky Survey(SDSS, York et al. 2000) es un relevamiento fotométrico
y espectrosćopico constrúıdo con el telescopio de 2.5 m del Observatorio Apache Point en
Nuevo México, equipado con dos poderosos instrumentos especialmente disẽnados con este
proṕosito. La ćamara de 120 megapixeles toma imágenes de 1.5 grados cuadrados del cielo
por vez, alrededor de ocho veces elárea de la luna llena. Y un par de espectrógrafos alimen-
tados por fibraśopticas que miden el espectro (y por lo tanto las distancias)de ḿas de 600
galaxias y quasars en una sola observación.

El último conjunto de datos puesto a disposición por este proyecto es el Seventh Da-
ta Release (DR7) y tiene como principal objetivo el estudio de la estructura en gran es-
cala del Universo, produciendo además, datos para otraśareas astrońomicas. Es el mayor
conjunto de datos producido por este proyecto y contiene imágenes, catálogos de iḿage-
nes, espectros y redshifts. La información acerca de este relevamiento puede encontarse en
http : //www.sdss.org/dr7.

Las imáges son tomadas en 5 bandas fotométricas (u, g, r, i y z; Fukugita et al. 1996)
entre 3000 y 10000̊A usando un mosaico CCD en mododrift scan. Las iḿagenes son pro-
cesadas por un software especializado llamadoPhoto (Lupton et al. 2001, Stoughton et al.
2002), y son calibradas astrométricamente (Pier et al. 2003) y fotométricamente (Hogg et al.
2001, Tucker et al. 2006) a través de observaciones de estrellas estándares (Smith et al. 2002).
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En las Figuras 4.4 y 4.5 se muestra la cobertura del DR7. En la Figura 4.4 la zona cu-
bierta muestra la fotometrı́a y en la Figura 4.5, la espectroscopı́a. Incluye 357 millones de
objetos seleccionados en unárea de 45000 deg2, con 1640960 espectros de galaxias, quasars,
y estrellas seleccionados de 9380 deg2. Todos los datos de los relevamientos anteriores están
incluidos en el DR7. En las tablas 4.1 y 4.2 se detallan las caracterı́sticas fotoḿetricas y es-
pectrosćopicas del DR7, respectivamente.

El cat́alogo adeḿas incluye redshifts fotoḿetricos de galaxias obtenidos vı́a dos ḿetodos
distintos. Uno utiliza el algoritmo descripto por Csabai et al. (2003) el cual compara colores
de las galaxias, mientras que el otro método se basa en redes neuronales, a través del algorit-
mo de Collister & Lahav (2004).

Área 45000 deg2

Cat́alogo 357 millones de objetos
Magnitudes ĺımites (sistema AB)1:
u 22.0 mag
g 22.2 mag
r 22.2 mag
i 21.3 mag
z 20.5 mag
Ancho medio de la PSF 1,4” en la bandar
Errores:
r 2 %
u− r 3 %
g − r 2 %
r − i 2 %
i− z 3 %
Errores en la Astrometrı́a < 0”,1 por coordenada

Cuadro 4.1: Caracterı́sticas de la fotometrı́a del DR7.

195 % de confiabilidad para las fuentes puntuales.
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Figura 4.4 Zona cubierta por la fotometrı́a del DR7 de SDSS.
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Figura 4.5 Zona cubierta por la espectroscopı́a del DR7 de SDSS.
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Área 9380 deg2

Rango deλ 3800-9200Å
Resolucíon

(

∆λ/λ
)

1800-2200
S/N > 4 por pixel parag = 20,2
Precisíon en Redshift 30km s−1 rms
Cat́alogo:
Galaxias 929555
Quasars 121373
Estrellas 464261
Cielo 97398
Objetos no clasificados 28383

Cuadro 4.2: Caracterı́sticas de la espectroscopı́a del DR7.

4.1.4. Ćatalogo de Grupos de SDSS-DR7

En el Caṕıtulo 6 se realiza un detallado análisis del clustering de galaxias, para lo cual se
identifican diferentes muestras. Entre las muestras analizadas, algunas de ellas se seleccionan
teniendo en cuenta la masa de los sistemas considerados, para lo cual se utiliza la masa de
grupos de galaxias. Los grupos de galaxias utilizados son los identificados en el catálogo de
galaxias SDSS, presentados en el trabajo de Zapata et al. (2009).

En el trabajo de Zapata et al. (2009) identifican grupos usando la descripcíon presen-
tada por Merch́an & Zandivarez (2005), la cual consiste en la utilización de un algorit-
mo amigos de los amigos (FoF), con una longitud de enlace proyectada variableσ, con
σ0 = 0,239h−1Mpc y con una longitud de enlace radial fija∆v = 450kms−1. Estos va-
lores corresponden a los valores encontrados por Merchán& Zandivarez para obtener una
muestra lo ḿas completa posible y con baja contaminación (95% y . 8%, respectivamente).

4.1.5. Cat́alogo de Superestructuras del SDSS-DR7

En el Caṕıtulo 2 se presentó la definicíon de superćumulos, y se menciońo la dificultad
para su identificación debido a la arbitrariedad existente en los parámetros de selección. Ge-
neralmente dichas estructuras, se identifican como objetosdentro de regiones cuyo contraste
de densidad de galaxias es positivo, es decir, regiones en donde la densidad de galaxias es
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superior a la densidad media.

En el Caṕıtulo 6 se analizarán las propiedades de clustering de galaxias, considerando
las galaxias ubicadas dentro y fuera de superestructuras. Paraésto, utilizamos el catálogo de
superestructuras presentado por Luparello et al. 2011, el cual tiene la ventaja de que dichas
superestructuras son definidas como regiones sobredensas presentes en el Universo actual,
que en el futuro serán estructuras ligadas y virializadas. Esta difinición proviene de con-
siderar que, en el marco del Modelo Cosmológico de ConcordanciaΛCDM , la dińamica
actual y futura del Universo está dominada por una expansión acelerada, la cual determina
la naturaleza de estructuras ligadas gravitacionalmente.De aqúı en adelante, cuando en es-
te trabajo utilicemos la palabrasuperestructura seŕa haciendo referencia a esta definición.
En el trabajo de Luparello et al.(2011), identifican superestructuras en láultima liberacíon
de datos del catálogo de galaxias SDSS, DR7, que tal como se mencionó anteriormente, es
el mayor relevamiento fotoḿetrico y espectrosćopico de galaxias realizado hasta el momento.

En esta sección describiremos el ḿetodo y las caracterı́sticas utilizados por Luparello
et al. (2011) para la identificación de superestructuras. Paraésto, es importante destacar
que ellos adoptanΩΛ = 0,75 y Ωm = 0,25 como modelo cosḿologico para el ćalculo
de distancias. Adeḿas, a pesar de que la magnitud aparente lı́mite en la bandar es igual
a 17,77 para el cat́alogo espectroscópico, ellos utilizan un lı́mite áun más conservativo de
17,5 para asegurar la completitud del catálogo. Adeḿas limitan la muestra para galaxias
más d́ebiles quer = 14,5, ya que no se asegura la completitud de la muestra por deba-
jo de este ĺımite debido a los efectos de saturación. Estos ĺımites fueron adoptados tenien-
do en cuenta el análisis de la calidad de la imagen y la eficiencia de detección del SDSS
(http : //www.sdss.org/dr7/products/general/targetquality.html).

Como se menciońo anteriormente, en el trabajo de Luparello et el. (2011) se define co-
mo superestructuras aquellas regiones sobredensas que evolucionaŕan a sistemas virializados.
Dado que no todas las estructuras se han virializado hasta elmomento, establecer los paráme-
tros de identificacíon est́a sujeto a cierto grado de arbitrariedad. Dunner et al. (2006) explo-
ran un contraste de densidad de masa umbral, dado por condiciones f́ısicas, en simulaciones
ΛCDM . Estos autores establecen que, utilizando información tridimensional, es posible de-
finir un criterio para aislar regiones sobredensas encerradas por una ćascara esférica que
evolucionaŕan a sistemas virializados. Mediante la aplicación del modelo de colapso esférico
la densidad media de masa contenida dentro de laúltima ćascara ligada de una estructura
debe satisfacer:

ρ̄mass
shell

ρ̄mass
bck

= 7,88 (4.1)

dondeρ̄mass
shell es la densidad de masa media encerrada por la cáscara cŕıtica (la ćascara que
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maximiza la enerǵıa potencial), ȳρmass
bck es la densidad media del fondo. En los catálogos ob-

servacionales no hay una estimación precisa del campo de densidad de la masa. Sin embargo,
dado que en escalas grandes el cociente masa-luminosidad escasi constante, se puede aplicar
un criterio similar al mapa de luminosidad para determinar estructuras con un contraste de
densidad de masa adecuado. Esto es posible ya que, asumiendoque la luminosidad es, de
alguna manera, un trazador sin bias de la materia en escalas grandes, la densidad integrada
de luminosidad de galaxias es utilizada comúnmente como un indicador de la densidad de
materia.

A continuacíon se describe el ḿetodo de identificación implementado sobre los datos
espectrosćopicos del SDSS-DR7 desarrollado por Luparello et al (2011).El método puede
resumirse en algunos pasos, tal como sigue. En primero lugarse define el volumen cubierto
por la muestra utilizando una máscara tridimensional y se construye el mapa de densidad
de luminosidad, cuya resolución corresponde a celdas de 1(h−1Mpc)3. Luego se aplica un
método de percolación basado en la búsqueda de picos de alta densidad en el mapa suaviza-
do. Estas sobredensidades son la base del catálogo de superestructuras.

Como primer paso determinaron el mapa continuo de densidad deluminosidad suavizan-
do la distribucíon de galaxias dentro de la máscara 3D. Un procedimiento estándar consiste
eqn utilizar una funcíon kernel para convolucionar las posiciones discretas de las galaxias y
extender su luminosidad. Por lo tanto, la resolución del campo de densidad resultante está da-
da por el tamãno de la celda. El resultado del suavizado depende de la formay del tamãno
de la funcíon kernel utilizada. Siguiendo un análisis previo de la literatura (Einasto et al.
2001; Costa-Duarte et al. 2010), Luparello et al. (2011) utilizan un kernel de Epanechnikov
de tamãno r0 = 8h−1Mpc, el cual da la siguiente contribución a la posicíon r de una fuente
ubicada en la posiciónR:

k(r−R) =
3

4r0

[

1− (
|r−R|

r0
)2]. (4.2)

Un kernel de Epanechnikov es muy adecuado para este análisis ya que su forma se ase-
meja a la de una Gaussiana, pero evita el suavizado excesivo.La densidad de luminosidad
estimada dentro de una celda está dada por:

ρcell = Lcell(Vcell × wcell), (4.3)

dondeVcell = 1(h−1Mpc)3 es el volumen de la celda,wcell es la fraccíon de la celda que
est́a contenida en la ḿascara 3D (su valor va desde 0, para las celdas fuera de la máscara,
hasta 1 para las celdas completamente contenidas en la máscara), yLcell es la contribucíon
de las galaxias cercanas a la luminosidad:
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Lcell =
∑

i

Li
glx

∫

cell

k(r−Ri)dr. (4.4)

Las concentraciones de galaxias tales como grupos ricos o cúmulos son caracterizadas
por picos de la densidad de luminosidad, y están rodeados por regiones de muy baja densidad.

Una vez estimado el campo de densidad, el siguiente paso es buscar regiones grandes
aisladas, cuya densidad supere un cierto umbral, las cualesseŕan las candidatas a ser futuras
estructuras virializadas. Sin embargo, la densidad de luminosidad depende de la magnitud
lı́mite que caracteriza a una cierta muestra limitada en volumen, la cual determina el número
y la luminosidad de las galaxias que contribuirán a la densidad total estimada.

En el trabajo de Luparello et al. (2011) utilizan el contraste de densidad en vez del valor
total de la densidad de luminosidad para caracterizar los picos en la distribución de lumi-
nosidad. Las superestructuras se definen uniendo celdas sobrensas utilizando el algoritmo
Amigos de los Amigos (FoF), que conecta celdas sobredensas que tiene un v́ertice o un lado
en coḿun. Con este fin, se utiliza una densidad de luminosidad umbral, ρlum−cell ≤ Dcρ̄lum.
Como las propiedades del catálogo de superestructuras pueden ser afectadas por la elección
del valor del paŕametro de contrasteDc, se realiźo un detallado estudio sobre la elección más
adecuada de dicho valor. Paraésto, se analiźo la completitud y la contaminación de superes-
tructuras para diferentes valores deDc, en el rango4 < Dc < 9. El valor ḿas adecuado para
el umbral del contraste de la densidad de luminosidad, que garantiza una completitud alta y
una contaminación baja esDc = 5,5.

Resumiendo lo expuesto anteriormente, para la realización del cat́alogo de superestruc-
turas del SDSS-DR7, Luparello et al. (2011) utilizaron un umbral del contraste de la den-
sidad de luminosidad igual aDc = 5,5, y un ĺımite inferior para la luminosidad igual a
Lstr > 1012L⊙, para evitar incluir sistemas espurios. Es importante tener en cuenta el lı́mi-
te inferior en la luminosidad porque, si bien algunas superestructuras tienen sobredensidades
totales de luminosidad superiores al valor crı́tico, sus masas aún no son suficientes como para
asegurar que en el futuro colapsarán a sistemas virializados.

Dada la dependencia del campo de densidad de luminosidad, enel trabajo de Luparello
et al. (2011) analizan 3 muestras con diferentes cortes de luminosidad, a las que denominan
S1, S2 y S3, y se describen en la Tabla 1 de dicho trabajo. En el Caṕıtulo 6 se realizaŕa un
trabajo utilizando las superestructuras definidas en este trabajo, para lo cual consideraremos
la muestra S2, la cual contiene89513 galaxias conMr < −20,47 en el rango intermedio de
redshift,0,04 < z < 0,12.
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4.2. Simulaciones de N-Cuerpos

Si bien el crecimiento inicial de las perturbaciones en el campo de densidades puede estu-
diarse haciendo uso de herramientas teóricas, la evolucíon subsecuente, altamente no lineal,
no puede ser descripta analı́ticamente. Mediante la cosmologı́a puede estudiarse el proceso
de formacíon de estructuras, pero las soluciones analı́ticas se ven limitadas a la teorı́a lineal
de las perturbaciones.

El colapso de las fluctuaciones y la construcción jeŕarquica de las estructuras, puede sólo
estudiarse a través de simulaciones que resuelven las ecuaciones de movimiento de forma
numérica. Son dichos modelos semianalı́ticos los que permiten reconstruı́r el crecimiento de
la estructura desde sus orı́genes hasta el presente, incluyendo procesos fı́sicos no viables de
ser representados analı́ticamente, y aśı logran un “universo simulado”, sobre el cual pueden
realizarse estudios estadı́sticos de diversas propiedades.

El método de N-Cuerpos es una herramienta computacional muy utilizada para estudiar
el crecimiento de las estructuras cosmológicas debido a la inestabilidad gravitacional (ver,
por ejemplo, Bertschinger 1998 y Springel, Frenk& White, 2006).

Un código de N-Cuerpos consiste de dos fases básicas, en una se calcula el campo de
fuerzas ejercido por una configuración dada de partı́culas, mientras que en la otra las partı́cu-
las son desplazadas de acuerdo al cálculo obtenido en la fase anterior.

Las aproximaciones básicas desde donde se puede atacar el problema de N-Cuerpos con-
sisten en resolver directamente el movimiento de las partı́culas o resolver la ecuación de
Poisson. Entre los ḿetodos ḿas usuales se pueden mencionar: Suma directa, MétodoÁrbol
(o Tree Code), MétodoParticle-Mesh, Hı́bridos (TreePM/P 3M).

En este tipo de simulaciones cosmológicas, el volumen V donde evolucionan las partı́cu-
las de materia oscura no puede considerarse aislado en el Universo, por lo que la región fuera
de los ĺımites geoḿetricos del mismo, debe dar cuenta del campo de densidades con alǵun
método. Considerar que existen lı́mites períodicos es láunica solucíon viable a este proble-
ma, lo cual por otro lado, exige naturalmente que el volumen que contiene a las partı́culas sea
un cubo. El tamãno del volumen V sumado al número N de partı́culas en esta representación
de sistemas de N-Cuerpos, determinan las resoluciones en masa y espacial de la simulación.

En el Caṕıtulo 5 se analiza la probabilidad de encontrar eventos extremos (superestruc-
turas) en el modelo cosmológicoΛCDM , para lo cual se utilizan 2 conjuntos de 50 simula-
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ciones de N-Cuerpos de gran volumen cada uno, las cuales reciben el nombre deL-BASICC
(Angulo et al. 2008 ). Los dos conjuntos corresponden a diferentes elecciones de los valo-
res de los paŕametros cosmológicos dentro de la cosmologı́a planaΛCDM (Sánchez et al.
2006, 2009). El conjuntoL-BASICC usa los mismos parámetros cosmológicos que la Si-
mulacíon Millennium de Springel et al. (2005): el parámetro de densidad de materia igual
a Ωm = 0,25, el paŕametro de densidad de energı́a para la constante cosmológica igual a
ΩΛ = 0,75, la normalizacíon de las fluctuaciones de densidad igual aσ8 = 0,9, la constan-
te de Hubble deh = 0,73 y el paŕametro de densidad de bariones igual aΩb = 0,045. El
conjuntoL-BASICC II usa una serie de parámetros que están en mejor acuerdo con las
últimas observaciones del fondo cósmico de microondas y la estructura en gran escala de la
distribucíon de galaxias (Sanchez et al. 2006):Ωm = 0,237, Ωb = 0,041, ı́ndice espectral
escalar,ns = 0,954, σ8 = 0,77, y h = 0,735.

Cada una de las simulacionesL-BASICC y L-BASICC II cubre una región ćubica
comóvil de 1340h−1 Mpc de lado utilizando4483 part́ıculas. Esto implica una masa por
part́ıcula comparable a la utilizada en la simulación Hubble Volume (Evrard et al. 2002).

El volumen de cada cubo computacional,2,41h−3 Gpc3, es casi veinte veces el del la
Simulacíon Millennium, y ḿas de tres veces el del volumen de la muestra de galaxias lumi-
nosas rojas del SDSS utilizada para las primeras detecciones de picos aćusticos por Eisens-
tein et al. (2005). El cubo computacional es300 veces el volumen de la región cubierta por
la muestra limitada en volumen de galaxiasL∗ del 2dFGRS. El volumen total del conjunto
es120h−3 Gpc3, más de cuatro veces el de la simulación Hubble Volume, con lo cual es un
recursoúnico para estudiar la frecuencia de objetos raros en un UniversoΛCDM .

Para cada una de las 50 realizaciones de ambas simulaciones se utilizó una semilla de ran-
dom diferente para establecer el campo de densidad inicial yse utiliźo como redshift inicial
z = 63. Para cada simulación se almacenaron la posición y la velocidad de cada partı́cula,
para cuatro redshift diferentes (z = 0,0; 0,5; 0,9; 3,8). Adeḿas se realiźo un cat́alogo para
cada uno de dichos redshifts, el cual contiene objetos con 10o más part́ıculas, a lo que lla-
maremos catálogo de halos.

Para realizar uno de los análsis propuestos en este trabajo, desarrollado en el Capı́tulo 5,
se utilizaron los catálogos de halos, extraı́dos de las salidas de las simulaciones, correspon-
dientes az = 0. Para la realización de dichos catálogos se aplićo el algoritmo Amigos de los
Amigos (FoF), previamente desarrollado en el Capı́tulo 2.

Como ya se mencionó anteriormente, en los catálogos de halos se consideran objetos con
diez o ḿas part́ıculas, lo cual corresponde a una masa lı́mite de1,75 × 1013 h−1 M⊙, y son
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ideales para analizar la probabilidad de encontrar estructuras raras masivas en el Universo.



Caṕıtulo 5

Superestructuras y el ModeloΛCDM

Una de las principales dificultades del análisis de los eventos extremos en la distribución
de materia tales como vacı́os, sobredensidades o halos muy masivos, es la falta de muestras
estad́ısticamente considerables. La distribución de Gumbel es una herramienta estadı́stica
que permite enfrentar esta dificultad, anticipando la probabilidad de encontrar eventos ex-
tremos en una dada distribución, sin la necesidad de hacer suposiciones sobre la forma
detallada de la distribucíon subyacente. La aplicación de dicha t́ecnica a los superćumulos
de galaxias, permite analizar la validez del modelo cosmológico actualmente ḿas aceptado
ΛCDM .

64
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5.1. Introducción

En este caṕıtulo introducimos un nuevo ḿetodo objetivo para determinar la probabilidad
de encontrar eventos extremos en la distribución de materia oscura frı́a tales como vacı́os,
sobredensidades o halos muy masivos, presentado en Yaryuraet al. (2010).

Para nuestra aproximación utilizamos simulacions de N-Cuerpos del clustering jerárquico
de materia oscura para encontrar estructuras extremas. La frecuencia de los eventos extremos,
en nuestro caso las celdas o el volumen suavizado con el máximo recuento de ćumulos de
halos de materia oscura, es bien descripto por una distribución de Gumbel. Esta distribución
puede ser utilizada para anticipar la probabilidad de encontrar eventos áun más extremos, los
cuales requerirı́an de conjuntos de simulaciones excesivamente grandes para poder ser cuan-
tificados.

Usamos dicha técnica para determinar la probabilidad de encontrar concentraciones de
cúmulos o superćumulos masivos, como aquellos encontrados en el catálogo 2dFGRS, usan-
do un ańalisis de recuento en celdas. La distribución de Gumbel brinda una excelente des-
cripción de la distribucíon del recuento de celdas extremas en dos grandes conjuntos de si-
mulaciones correspondientes a diferentes cosmologı́as, y midiendo el clustering tanto en el
espacio real como en el espacio de redshift. Encontramos ejemplos de estructuras similares a
las encontradas en el 2dFGRS en las simulaciones. Sin embargo, la probabilidad de encontrar
tales estructuras en un volumen igual al del 2dFGRS es del orden del2%.

5.2. Antecedentes

El descubrimiento de objetos extremos, tales como vacı́os o regiones altamente sobreden-
sas, en las cuales se encuentran gran cantidad de cúmulos de galaxias, llamados supercúmu-
los, se presenta como un desafı́o al paradigma de la formación jeŕarquica de la estructura.

Sin embargo, la principal desventaja de establecer o descartar un modelo mediante la
presencia de estas estructuras poco comunes es que no siempre es claro como determinar
la probabilidad de encontrar tales objetos. En este capı́tulo introducimos una nueva metodo-
loǵıa para tratar este problema en el cual utilizamos simulaciones de N-Cuerpos y la teorı́a
del valor extremo para proporcionar un análisis cuantitativo de la probabilidad de encontrar
estructuras raras en un modelo cosmológico dado.
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En la literatura se encuentran diversos trabajos dedicadosal estudio de estas estructu-
ras poco frecuentes. Cruz et al. (2005) encontraron una mancha fŕıa en el fondo ćosmico de
radiacíon de microondas que es mucho mayor a las esperadas en una distribución Gaussia-
na. Rudnick, Brown & Williams (2007) sugirieron que dicha mancha fŕıa es una anisotropı́a
secundaria, coincidente con la posición angular de un vacı́o en un relevamiento de radio ga-
laxias. Siwnbank et al. (2007) encontraron una gran asociación de ćumulos de galaxias, un
superćumulo de galaxias, az ∼ 0,9 en el UK Infrared Deep Sky Survey. Sylos Labini, Vasil-
yev& Baryshev (2009a,b) argumentan que las fluctuaciones de densidad a gran escala están
presentes en los catálogos de galaxias locales, las cuales no pueden ser explicadas con los
modelos de formación de estructuras. En la interpretación de tales resultados, se presentan
dos problemas comunes. En primer lugar, cual es la función de selección, la cual nos permi-
tirı́a determinar la frecuencia de encontrar tales estructuras? Y, en segundo lugar, que estamos
examinando exactamente? Por ejemplo, en el caso de una sobredensidad de galaxias, estamos
observando un ćumulo masivo o es una proyección de estructuras ḿas pequẽnas a lo largo
de la ĺınea de la visual? Ćomo debeŕıamos comparar las observaciones con las predicciones
teóricas?

En este caṕıtulo analizamos cúan comunes son los supercúmulos encontrados en el catálo-
go 2dFGRS (2dFG; Colless et al. 2001, 2003) en la cosmologı́a ΛCDM . Estas estructuras
fueron identificadas como “manchas calientes“ en la distribucíon del recuento de galaxias en
celdas (Baugh et al. 2004; Croton et al. 2004). Una de dichas estructuras se encuentra en la
región NGP del 2dFGRS a redshiftz = 0,08 y a una ascención recta de3,4 horas, y la otra
se encuentra en la región SGP az = 0,11 con ascención recta igual a0,2 horas.

Los momentos déordenes mayores de los recuentos están fuertemente influenciados por
la presencia de dichas estructuras (Croton et al. 2004; Nichol et al. 2006) . Un ańalisis pos-
terior de grupos de galaxias en el 2dFGRS reveló que estas regiones contienen una fracción
realmente alta de todos los cúmulos masivos contenidos en el relevamiento (Eke et al. 2004a).
De los94 grupos en el catálogo completo 2dFGRS limitado por flujo hastaz ∼ 0,15 con9
miembros o ḿas y masas estimadas mayores a5 × 1014h−1M⊙, el 20% reside en estos su-
perćumulos (Padilla et al. 2004) . El supercúmulo en la regíon NGP del 2dFGRS es parte de
la Gran Pared del Sloan(Gott et al. 2005).

Los superćumulos hallados en el 2dFGRS no son los mayores supercúmulos en el uni-
verso local (para una lista de supercúmulos, ver Einasto et al. 2001). Por ejemplo, el cúmulo
Shapley contiene ḿas ćumulos de Abell que cualquiera de las estructuras del 2dFGRS (Ray-
chaudhury et al. 1991; Proust et al. 2006; Munoz& Loeb 2008). Sin embargo, no todos los
cúmulos contenidos en el Shapley y en concentraciones de masasimilares tienen el redshift
medido. Muchos de los miembros de los cúmulos han sido identificados en proyección, por
lo cual su tamãno real es un debate abierto (Sutherland& Efstathiou 1991). La ventaja de
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enfocarse en las estructuras del 2dFGRS es queéstas han sido identificadas a partir de un
relevamiento con redshift sin bias el cual fue diseñado para catalogar un volumen particular
del Universo, y no para focalizarse en estructuras conocidas. Por lo cual, el volumen del es-
pacio en el que se han encontrado los supercúmulos est́a bien definido. Adeḿas, a trav́es de
la construccíon del cat́alogo Percolation Inferred Galaxy Group (2PIGG) del 2dFGRS (Eke
et al. 2004a), descripto en el Capı́tulo 4, existe una manera clara y objetiva de relacionar las
propiedades observadas de los grupos de galaxias que constituyen las superestructuras con
los halos de materia oscura en simulaciones de N-Cuerpos.

En este trabajo usamos la teorı́a del valor extremo, definida en el Capı́tulo 3, para determi-
nar la probabilidad de encontrar estructuras tales como lossuperćumulos del 2dFGRS en la
cosmoloǵıa CDM. Intentos previos de analizar la probabilidad de encontrar tales estructuras
han utilizado pocas simulaciones, por lo cual no han sido capaces de establecer conclusiones
definitivas. Por ejemplo, Croton et al. (2004) calcularon losmomentos de la distribución de
los recuentos de galaxias en celdas en los 22 catálogos sint́eticos, cuya realización se des-
cribe en Norberg et al. (2002). Ninguno de dichos catálogos sint́eticos presentan momentos
de órdenes mayores que se asemejen a los medidos en el 2dFGRS, dando una probabilidad
menor al5% de que dichas estructuras puedan encontrarse en un modelo CDM. Una ma-
nera posible de tratar este problema es generando estimas del error sobre una medición de
los datos (ver Norberg et al. 2009). Se necesitan al menos50 de dichas estimas para lograr
una estima adecuada de la varianza de una medición en el caso de estadı́sticas Gaussianas,
y claramente este ḿetodo no es aplicable a una estructura que aparece una o dos veces en el
conjunto de datos. El ḿetodo descripto en este trabajo fue calibrado utilizando simulaciones
de N-Cuerpos y puede ser extrapolado a probabilidades muy bajas, sin necesidad de hacer su-
posiciones sobre la forma detallada de la distribución subyacente, sólo de su comportamiento
asint́otico.

5.3. Datos analizados: Superćumulos del 2dFGRS

Como ya se mencionó en la introduccíon, en este capı́tulo se pretende calcular la proba-
bilidad de encontrar eventos extremos utilizando la Teorı́a del Valor Extremo descripto en el
Caṕıtulo 3. Los datos de valor extremo que analizaremos son las dos celdas “calientes” iden-
tificadas en el 2dFGRS por Baugh et al.(2004) y Croton et al. (2004), tales como se muestran
en la Figura 5.1.

Estas celdas calientes fueron inicialmente identificadas en una muestra limitada en volu-
men de galaxiasL∗. Dejando afuera las galaxias contenidas en las dos celdas calientes, los
momentos déordenes mayores de la distribución del recuento tiene la forma esperada para
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Figura 5.1 Densidad proyectada de galaxias en la muestraL∗ limitada en volumen, suavizada
en dos escalas diferentes. La distribución de galaxias es proyectada sobre el plano ascención
recta-redshift, luego es suavizada en celdas circulares de15h−1Mpc de radio (izquierda) y
de 3h−1Mpc de radio (derecha). El color rojo denota las densidades más altas tal como se
indica en la escala situada en cada panel. Dos manchas “calientes” sobresalen claramente,
una en la regíon NGP az ≈ 0,08 y la otra en la regíon SPG az ≈ 0,11. La ascencíon recta
est́a dada en radianes.
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las grandes escalas. El radio de las celdas utilizado por Croton et al. (2004) es equivalente a
un cubo de40,6h−1Mpc de lado. Correlacionando las celdas calientes en la distribución de
galaxias con el catálogo 2PIGG, hay 10 grupos en cada celda con una masa estimadamayor
que5× 1014h−1M⊙ (Padilla et al. 2004).

En vez de construı́r cat́alogos sint́eticos de galaxias para comparar con el 2dFGRS, con-
sideraremos el recuento de halos de materia oscura. Esto elimina ciertas incertezas teóri-
cas, tales como que ya no es necesario incluir un modelo de formacíon de galaxias, el cual
podŕıa producir un cat́alogo de grupos con propiedades diferentes a las de la muestra 2PIGG.
Además, hay una prescripción objetiva que relaciona la masa de un grupo de galaxia en el
cat́alogo 2PIGG con la masa de un halo de materia oscura en una simulación de N-Cuerpos
(Eke et al. 2004b).

Un ańalisis detallado usando simulaciones muestran que hay una dispersíon y un pequẽno
bias sisteḿatico entre la masa verdadera del halo en la simulación de N-Cuerposmtrue y
la masa estimada inferida de los grupos de galaxias definidosutilizando un algoritmo de
perlocacíon (Eke et al. 2004b):

mestimated = mtrue × 100,1+0,3σ, (5.1)

donde el bias sisteḿatico es0,1 dex yσ es una desviación Gaussiana con media cero y varian-
za igual a uno. Por consiguiente, dada la masa verdadera obtenida a partir de la simulación,
podemos generar una masa estimada usando la ecuación 5.1, para imitar la masa que se hu-
biese obtenido para ese halo con el algoritmo del 2PIGG.

5.4. Resultados

En esta sección presentamos los resultados de la distribución del recuento en celdas de
los halos de materia oscura en los conjuntos de simulacionesL-BASICC y L-BASICC II,
ambos descriptos en el Capı́tulo 4.

Como primer paso, analizamos el impacto sobre la función de masa de los halos al incluir
el bias y el error esperado si el algoritmo para encontrar grupos utilizado en el 2PIGG se
aplicara al cat́alogo sint́etico de galaxias realizado a partir de la simulación de N-Cuerpos.
La figura 5.2 muestra la abundancia de halos enz = 0, tanto considerando como no, el error
inferido en la distribucíon dado por la ecuación 5.1. Cada una de las curvas negras corres-
ponde a una de las 50 realizaciones de cada simulación. De este gŕafico podemos observar
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Figura 5.2 Abundancia de halos de materia oscura como función de la masa para el conjunto
de simulacionesL-BASICC (izquierda) yL-BASICC II (derecha). En ambos casos, las
lı́neas de puntos negros muestran la función de masa utilizando la masa verdadera, tal como
es determinada por el algoritmo para encontrar grupos amigos de los amigos. Las lı́neas ne-
gras de trazos muestran la función de masa después de haber aplicado la fórmula para generar
la masaestimada, es decir, la masa que se hubiese obtenido al aplicar el algoritmo del 2PIGG
(ecuacíon 5.1). Cada lı́nea corresponde a una simulación del conjunto. Las lı́neas de colores
son las mismas en ambos paneles y corresponden a las predicciones téoricas para las funcio-
nes de masa verdaderas en la cosmologı́a L-BASICC II, con la curva roja mostrando el
ajuste emṕırico de Jenkins et al.(2001), la curva verde la función de masa de Press& Schec-
ter (1974) y la curva azul la predicción de Sheth, Mo& Tormen (2001). En el panel derecho,
estas curvas muestran que las predicciones teóricas est́an en buen acuerdo con los resultados
de las simulaciones. En el panel izquierdo, las mismas curvas son graficadas para mostrar
cómo se modifican los resultados de las simulaciones al variarlos paŕametros cosmológicos.
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Figura 5.3 Densidad proyectada de materia oscura en simulaciones seleccionadas. La escala
del color es la misma en cada panel y cubre el rango desde 1 (negro) hasta 16 (rojo) partı́culas
de materia oscura por pı́xel, con 256x256 ṕıxeles por imagen. El rojo corresponde a una
densidad de materia oscura proyectada de1,5 × 1013h−1M⊙/(h

−1Mpc)2. El ancho de la
tajada es de40h−1 Mpc. Los dos paneles superiores están centrados en celdas “calientes” en
la distribucíon de halos masivos, mientras que los dos paneles inferioresmuestran regiones
elegidas aleatoriamente.
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que hay una dispersión considerable para los halos más masivos, en la función de masa de
los halos entre las realizaciones individuales para los conjuntos de simulaciones. Además,
es muy notable que hay un cambio significativo en la abundaciade los halos en la cola de
masas altas de la función de masa al incluir el error en la masa. La abundancia de halos de
masalog10(Mhalo/h

−1M⊙) ∼ 15,5 aumenta en un orden de magnitud cuando se incluyen los
errores en la masa. Esto se entiende fácilmente en t́erminos de la forma exponencial de la
función de masa para halos de esas masas. Hay muchos más halos de baja masa que de alta
masa. Por consiguiente, al aplicar una perturbación en la masa del halo correspondiente a una
distribucíon siḿetrica de error, hay una transferencia de halos desde los bines con masas ḿas
bajas hacia los bines con masas más altas. Este efecto es acrecentado por la pequeña sobres-
tima sisteḿatica en la masa del halo debida al algoritmo del 2PIGG. Las funciones de masa
anaĺıticas, representadas por las curvas de colores tal como indica cada gŕafico, est́an en buen
acuerdo con la función de masa sin perturbar, excepto para el caso de la teorı́a de Press&
Schechter, la cual predice muy pocos halos masivos. Esta discrepancia ya se notó en trabajos
previos (ver por ejemplo, Efstathiou et al. 1988). Finalmente, notamos que hay una reduc-
ción importante en la abundancia de halos de una dada masa en la cosmoloǵıa L-BASICC
II, con respecto a la cosmologı́aL-BASICC, como puede verse claramente comparando los
resultados de las simulaciones con los modelos analı́ticos en la Figura 5.2, los cuales son las
mismas en cada panel.

Como pŕoximo paso, medimos la distribución del recuento en celdas de halos de materia
oscura en las simulaciones. En el Capı́tulo 4 definimos a los halos como aquellos objetos
identificados en las simulaciones, mediante el algoritmo Amigos de los Amigos (FoF), que
contienen 10 partı́culas o mas. Para este recuento, consideramos sólo los halos con masas
superiores a5 × 1014h−1M⊙, usando tanto la masa verdadera como la estimada. La masa
verdadera determinada directamente de la simulación con un identificador de halos Amigos
de los Amigos (FoF) usando las partı́culas de materia oscura y la masa estimada, la cual
intenta imitar la masa que el algoritmo 2PIGG le hubiese asignado al halo. Usamos celdas
cúbicas de40,6h−1 Mpc de lado, ya que es el volumen equivalente al de las celdas utilizadas
por Croton et al. (2004). Como ya se mencionó en la seccíon anterior, si se correlacionan las
celdas calientes en la distribución de galaxias con el catálogo 2PIGG, hay 10 grupos en cada
celda con una masa estimada mayor que5 × 1014h−1M⊙ (Padilla et al. 2004). Haciendo el
equivalente de estos grupos con los halos de materia oscura en las simulaciones; para encon-
trar celdas con sobredensidad de halos similar a las correspondientes a los supercúmulos del
2dFGRS, necesitamos encontrar celdas que contengan 10 haloso más, cuya masa lı́mite es la
mencionada anteriormente. Para la distribución de halos se realiza un sobremuestreo tirando
muchas ḿas celdas de las que entrarı́an independientemente en el volumen de cada simu-
lación. Esto es importante porque el recuento de halos dentro de una celda podrı́a cambiar
significativamente con un pequeño cambio en la ubicación de la celda. Este sobremuestreo es
tenido en cuenta cuando se grafica la distribución de la probabilidad del recuento en celdas.
Realizamos un sobremuestreo del campo de densidad igual a 1000 regrideados: aunque en la
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práctica la distribucíon de la probabilidad del recuento converge utilizando unaspocas dece-
nas de regrideados.

En la Figura 5.3 se muestran algunas regiones seleccionadasde las simulacionesL-BASICC.
Estos gŕaficos muestran la densidad proyectada de materia oscura en rebanadas de40h−1Mpc.
El volumen en estas rebanadas es el50% del volumen de la muestraL∗ del 2dFGRS. Los
paneles superiores están centrados en celdas “calientes”, las cuales contienen 10halos o ḿas,
más masivos que5 × 1014h−1M⊙ y los paneles inferiores muestran regiones seleccionadas
aleatoriamente.

En primer lugar, calculamos el recuento en celdas usando la posición verdadera de los
halos, sin tener en cuenta el impacto de las velocidades peculiares. El recuento en celdas para
los 2 conjuntos de simulaciones están graficados en la Figura 5.4. En las 100 realizaciones
considerando ambas cosmologı́as, no encontramos ninguna celda con la ocupación necesaria
de halos masivos para igualar a los supercúmulos del 2dFGRS, al utilizar las masas verda-
deras de los halos. La conclusión es muy diferente si consideramos las masas estimadas de
los halos en vez de las masas verdaderas. En este caso, hay muchas celdas con 10 o ḿas
halos con la masa necesaria. En la cosmologı́aL-BASICC, en la mayoŕıa de las realizacio-
nes las celdas son calientes, conteniendo10 o más halos masivos. Alrededor de un cuarto
de las realizaciones en el conjunto de simulacionesL-BASICC-II contienen celdas con
recuentos superiores al umbral. Esta diferencia en la cola de la distribucíon del recuento se
debe principalmente a la diferencia en el valor deσ8 entre ambos conjuntos de simulaciones,
L-BASICC y L-BASICC II.

El impacto de las velocidades peculiares en la apariencia dela estructura en gran escala
en la distribucíon de halos es tenida en cuenta usando la aproximación del observador distan-
te. Uno de los ejes cartesianos del cubo de la simulación es considerado como la lı́nea de la
visual. El movimiento peculiar del halo a lo largo de ese eje es sumado a su posición, despúes
de aplicar una escala adecuada para convertir la velocidad en un desplazamiento equivalente
en Mpc.

Este cambio en la probabilidad del recuento en celdas es un poco draḿatico, como puede
observarse en la Figura 5.4. Hay un desplazamiento en el recuento de celdas ḿaximo y un
aumento en la dispersión en el ḿaximo recuento en celdas a lo largo de las realizaciones de
los conjuntos de simulaciones. El impacto de las distorsiones del espacio de redshift sobre
el recuento en celdas es semejante a cambiar la cosmologı́a utilizada en las simulaciones
L-BASICC a la cosmoloǵıa utilizada en las simulacionesL-BASICC II (cuya diferencia
se debe principalmente al cambio en el valor deσ8).
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Para cuantificar ḿas claramente estos cambios, graficamos la distribución del recuento
máximo de celdas sobre las diferentes realizaciones. Los histogramas muestran la distribu-
ción del recuento de celdas calientes extraı́dos de las simulaciones. Las curvas muestran la
distribucíon de Gumbel de la Ecuación 3.30, graficadas usando la media y varianza co-
rrespondientes a las distribuciones de las celdas calientes tal como fueron calculadas de las
simulaciones. En el espacio real la media y la varianza de lasceldas calientes para el con-
junto de simulacionesL-BASICC son11,1 y 0,995 respectivamente, lo cual corresponde a
µ = 10,65 y β = 0,78; en el caso deL-BASICC II estos valores se convierten enµ = 8,21
y β = 1,22. El buen acuerdo entre las distribuciones de Gumbel y los resultados de las simu-
laciones es muy notable, siendo igualmente bueno en el espacio real como en el de redshift y
para las masas con y sin error.

Los resultados son sensibles al error asumido en la masa del halo devuelto por el algo-
ritmo para encontrar grupos utilizado en el catálogo 2dFGRS. En la Figura 5.5 se muestra el
impacto en la probabilidad del recuento en celdas debido a unpequẽno aumento en la dis-
persíon de las masas de halos, usando un dex de0,4 en vez de0,3 como en el caso anterior.
Este aumento del25% en el error de la masa produce un corrimiento considerable enla cola
de la distribucíon del recuento y, correspondientemente, en la distribución del los recuen-
tos en celdas ḿaximos, tal como se muestra en el panel inferior de la Figura 5.5. Eke et al.
(2004b) realizaron una cuidadosa evaluación del error de las masas recuperadas de los grupos
de 2dFGRS, usando simulaciones de N-Cuerpos combinadas con unmodelo de formación de
galaxias. Sin embargo, no es inconcebible pensar que los parámetros usados en el algoritmo
para encontrar grupos pudiesen tener alguna dependencia con el modelo de formación de ga-
laxias utilizado en la calibración, aśı como el error en las masas recuperadas, particularmente
considerando el25% recíen mencionado.

Ya se ha presentado la probabilidad de encontrar celdas calientes dentro de todo el vo-
lumen de las simulaciones, el cual es mucho mayor que volumende la muestra 2dFGRSL∗

limitado en volumen. Resumiendo lo mencionado anteriormente, se puede decir que consi-
derando todo el volumen de las simulaciones, las celdas con la cantidad de halos masivos
equivalentes a las encontradas en el 2dFGRS son comunes en losmodelos de CMD que me-
jor ajustan, particularmente cuando el clustering es medido en el espacio de redshift y se
incluyen los efectos de los errores en la masa introducidos por el procedimiento utilizado
para encontrar grupos.

Pero, teniendo en cuenta que el volumen de la muestraL∗ es equivalente a aproximada-
mente 120 celdas cúbicas de40,6h−1Mpc, es necesario medir la probabilidad de encontrar
dichas celdas calientes en volumenes equivalentes al de la muestra 2dFGRSL∗, para obtener
aśı resultados ḿas confiables. Con este objetivo, se calculó la probabilidad de encontrar cel-
das calientes en grupos de120 celdas extráıdas de las simulaciones. Las celdas son contiguas
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Figura 5.4 Distribucíon de la probabilidad del recuento de halos con masas superiores a
5× 1014h−1M⊙ en celdas ćubicas de40,6h−1 Mpc de lado. En los paneles izquierdos, el re-
cuento en celdas es calculado usando las posiciones de los halos en el espacio real y en los pa-
neles derechos usando las posiciones en el espacio de redshift. La fila superior muestra los re-
sultados para el conjunto de simulacionesL-BASICC y la fila inferior paraL-BASICC-II.
Cada curva muestra la distribución del recuento en una realización. Las diferentes lı́neas co-
loreadas en cada panel indican las mediciones teniendo en cuenta, o no, el error en la masa,
tal como lo indican las referencias en cada caso.

en los planosx e y dentro del cubo de la simulación, pero no representan un intento de ex-
traer una regíon con la misma geometrı́a que el 2dFGRS, sino sólo el mismo volumen. En la
muestraL-BASICC II en el espacio de redshift, encontramos que en el2% de los casos,
se encuentra una celda caliente. Por lo tanto, la probabilidad de encontrar una celda caliente,
tal como las del 2dFGRS es muy baja, pero no insignificante.
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Figura 5.5 Distribucíon del recuento en celdas de las celdas más calientes de cada realización
en los conjuntos de simulaciones. El número graficado en el eje x es el número de halos
con masa> 5.e× 1014 h−1M⊙ en la celda. El panel izquierdo muestra el recuento en celdas
calculado en el espacio real, mientras que el panel derecho corresponde al espacio de redshift.
Los resultados para el conjuntoL-BASICC son mostrados utilizando histogramas sólidos,
mientras que para el conjuntoL-BASICC-II se utilizan histogramas con lı́neas de punto.
Las distribuciones de Gumbel correspondientes a cada caso son graficadas en color rojo.
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5.5. Conclusiones

En este caṕıtulo se introdujo una nueva metodologı́a objetiva para determinar la probabili-
dad de encontrar estructuras extremas en los modelos de formación jeŕarquica de estructuras.

Generalmente, la probabilidad de encontrar una estructurainusual tal como un vacı́o o
una sobredensidad es estimada usando una distribución Gaussiana, ya que la escala de sua-
vizado en cuestión es grande. Esta es una buena aproximación para eventos que representan
pequẽnos apartamientos de la densidad media. Sin embargo, para los eventos extremos esta
es una mala suposición. La distribucíon de probabilidad del contraste de densidad sobre una
escala particular suavizada, aunque se asuma que es inicialmente Gaussiana en la mayorı́a
de los modelos, evoluciona rápidamente alejándose de dicha forma debido a la inestabilidad
gravitacional. Asumir una distribución Gaussiana en vez de la distribución verdadera podrı́a
conducir a una subestimación de la probabilidad de encontrar una celda con una densidad
extrema de muchośordenes de magnitud.

La ventaja de nuestra aproximación es que no es necesario especificar la forma real de la
distribucíon de probabilidad del recuento en celdas. Hemos demostradoque la distribucíon
de los recuentos en celdas extremos es bien descripta por unadistribucíon de Gumbel en un
rango de diferentes situaciones: espacio real, espacio de redshift y utilizando halos con y sin
error en la determinación de su masa. Las simulaciones permiten determinar la mediay la va-
rianza de la distribución de Gumbel. La forma analı́tica puede ser extrapolada a las colas de
la distribucíon para determinar la probabilidad de los eventos que requerirı́an cientos de miles
de realizaciones de simulaciones de N-Cuerpos para ser determinados. Usando simulaciones
de N-Cuerpos, podemos determinar la probabilidad de encontrar eventos que no podrı́an ser
calculados analı́ticamente, tal como el anillo de Einstein más grande esperado en el modelo
CDM (Oguri y Blandford, 2009).

En nuestras simulaciones podemos encontrar celdas con el número de halos masivos ob-
servados en el 2dFGRS, si medimos el clustering de estos halosen el espacio de redshift y si
el error en la masa introducido por el algoritmo utilizado para encontrar grupos es tenido en
cuenta. Sin embargo, si consideramos un volumen del tamaño de la muestra 2dFGRSL∗, el
cual es 300 veces ḿas pequẽno que el volumen de nuestra simulación, esperamos encontrar
una sobredensidad de masa en los cúmulos de halos de≈ 2 en los cientos de casos.

Norberg et al. (2010) realizaron un análisis similar usando láultima publicacíon del
SDSS. Estos autores aplican diferentes técnicas para identificar regiones sobredensas. Divi-
den la distribucíon de galaxias en zonas, tal como deberı́a hacerse para realizar la estimación
del error Jackknife de las estadı́sticas de clustering (Norberg et al 2009). Comparando la dis-
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tribución de las funciones de correlación de dos y tres puntos calculadas para los muestreos de
Jackknife, una zona cuya omisión produce una estima alejada del clustering fue encontrada.
Sin embargo, cuando se aplica el mismo análisis al conjunto de simulaciones de N-Cuerpos
utizadas en este trabajo, Norberg et al. (2010), encuentranque estos valores atı́picos son poco
comunes. Hay algunas diferencias entre dicho análisis y el realizado en nuestro trabajo. La
muestra del SDSS limitada en volumen es un orden de magnitud más grande que la muestra
del 2dFGRS considerada en este trabajo. Norberg et al. encuentran una estructurainusualen
la muestra limitada en volumen de galaxiasL∗. Adeḿas, el ḿetodo para cuantificar estruc-
turas inusuales es diferente al utilizado por nosotros, y escogeŕa un tipo de estructura muy
diferente. Las zonas utilizadas por Norberg. et al. muestrean voĺumenes ćonicos del espacio,
las cuales cubren grandes distancias radiales. La superestructura en su caso podrı́a ser una
proyeccíon de estructuras independientes a lo largo de la lı́nea de la visual. En nuestro ca-
so, usamos celdas compactas. Norberg et al. (2010) concluyen que en el gran volumen de la
muestra deL∗ del SDSS, las estructuras encontradas mediante su estudio de funciones de co-
rrelacíon son consistentes con las encontradas en CDM. Nuestros resultados no contradicen
esta conclusión, ya que hemos utilizado un estudio diferente para buscar regiones sobreden-
sas con una estructura diferente.



Caṕıtulo 6

Clustering dentro y fuera de
Superestructuras

Las superestructuras son las regiones actualmente sobredensas que en el futuro serán
sistemas ligados y virializados, ya que considerando el marco del Modelo Cosmológico
ΛCDM , la dinámica actual y futura del Universo está dominada por la expansión acele-
rada. Estas estructuras no sólo dan informacíon acerca de la formación y evolucíon del Uni-
verso, sino que también podŕıan influenciar la formacíon y evolucíon de los sistemas que los
rodean. La comparación del clustering de galaxias, diferenciando entre las galaxias ubica-
das dentro y fuera de dichas superestructuras, brinda informacíon sobre la influencia de las
estructuras ḿas masivas presentes actualmente en el Universo sobre las galaxias. El estudio
de la poblacíon estelar de dichas galaxias, brinda además informacíon sobre la influencia
del entorno sobre la actividad de formación de estas galaxias.

79



CAPÍTULO 6. CLUSTERING DENTRO Y FUERA DE SUPERESTRUCTURAS 80

6.1. Introducción

Como ya se mencionó en caṕıtulos anteriores, el estudio de las propiedades de las es-
tructuras ḿas grandes presentes actualmente en el Universo, nos proveede importante in-
formacíon sobre la estructura en gran escala, permitiendo análisis precisos sobre el modelo
cosmoĺogico. Sin embargo, como dichas estructuras componen el medio que rodea a las ga-
laxias, generan fuertes influencias en sus propiedades, en su evolucíon y en su distribución
espacial.

En la literatura podemos encontrar modelos recientes de formacíon de galaxias, los cua-
les asumen que las propiedades de las galaxias están determinadas por los halos donde se
forman y no por el medio en gran escala que las rodea. En este marco, la poblacíon de gala-
xias en un halo de una dada masa es independiente de la ubicación del halo. Esto se explica
mediante la descripción est́andar de la formación de estructuras, conocida como teorı́a de
Press-Schechter, la cual está basada en dos modelos: la teorı́a del crecimiento lineal de las
perturbaciones de la densidad de un campo aleatorio de fluctuaciones inicialmente Gaussiano
y el modelo de colapso esférico lineal.

Sin embargo, en lośultimos ãnos, se realizaron numerosos trabajos, tanto observacionales
como usando simulaciones, que demuestran que las propiedades de las galaxias, tales como
la tasa de formación estelar y los colores, dependen de la estructura en gran escala. Estos
resultados fortalecen el hecho de que la población de galaxias también depende del medio en
gran escala, tanto en los modelos como en las observaciones.

La evolucíon cosmoĺogica de la estructura en gran escala tiene importantes implicancias
en la distribucíon espacial, frecuencia y propiedades de los supercúmulos y de las galaxias
contenidas en ellos. Debido a esta relación, los superćumulos pueden ser utilizados como
pruebas cosmológicas, y su estudio puede orientarse hacia la restricción de modelos y la des-
cripción de la formacíon de superestructuras en escalas cosmológicas. Las propiedades de
los superćumulos se han utilizado para discriminar entre diferentes modelos cosmológicos,
favoreciendo el modelo cosmológico est́andar en la mayorı́a de los casos. Sin embargo, hay
indicios de que hay estructuras demasiado masivas o que se formaron muy temprano para el
modelo est́andar.

En este caṕıtulo se analizan las propiedades de clustering de galaxiasy, en particular, de
las que forman parte de grandes estructuras que se encuentran en proceso de virialización,
las cuales llamamos superestructuras. Para este estudio utilizamos las superestructuras iden-
tificadas por Luparello et al. (2011), en el relevamiento de galaxias con corrimiento al rojo
SDSS-DR7. El principal objetivo de este análisis es estudiar ćomo se ven afectadas la evolu-
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ción y las propiedades de galaxias por el ambiente en gran escala, y los resultados obtenidos
seŕan presentados en el trabajo de Yaryura et al. en preparación.

Como herramienta estadı́stica se utiliźo la funcíon de correlacíon cruzada en el espacio
realξ(r), la cual se estima a través de la funcíon de correlacíon proyectadaξ(σ, π) tal como
se explica en el Capı́tulo 3 (Saunders et al., 1992). La utilización de la funcíon de correlacíon
nos permite estudiar de qué forma y en qúe medida, las propiedades de clustering se ven
amplificadas para las galaxias que forman parte de las superestructuras.

6.2. Correlaciones cruzadas entre centros brillantes y tra-
zadores d́ebiles

El objetivo de este capı́tulo es el estudio estadı́stico de las diferencias del clustering entre
galaxias dentro y fuera de superestructuras en proceso de virialización, para lo cual utiliza-
mos el ćatalogo espectroscópico de galaxias SDSS-DR7, y el catálogo de superestructuras
constrúıdo por Luparello et al. (2011) a partir del SDSS-DR7, ambos descriptos en el Capı́tu-
lo 4.

Como queremos analizar la influencia del ambiente a gran escala que rodea a las galaxias
en su historia de formación y de colapso; como primer paso identificamos dos muestras de
galaxias, teniendo en cuenta su pertenencia o no a superestructuras. De esta manera se pue-
den analizar dos muestras de galaxias, donde los entornos que las rodean, son completamente
diferentes. Para determinar la muestra de galaxias contenidas en superestructuras, se consi-
deraron las galaxias identificadas en el catálgo de superestructuras construı́do por Luparello
et al. (2011), mientras que para determinar la muestra de galaxias fuera de superestructuras,
se consideŕo a aquellas galaxias contenidas en el catálogo de galaxias SDSS-DR7 pero que
no aparecen en el catálogo de superestructuras anteriormente mencionado.

Para analizar las propiedades de clustering de las dos muestras, calculamos la función de
correlacíon cruzada de galaxias luminosas, tal como se describe en el Caṕıtulo 3, usando co-
mo trazadores galaxias de menor luminosidad. Para el caso delas galaxias centros considera-
mos el rango de luminosidad comprendido entre−23 < Mr < −21, mientras que para el caso
de las galaxias trazadoras, consideramos el rango de luminosidad−20,5 < Mr < −20,04.
Las galaxias centros son todas muy luminosas, y tanto las galaxias centros como las traza-
doras est́an por debajo del lı́mite de luminosidad para la muestra completa en volumen del
cat́alogo de galaxias SDSS-DR7.
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La Figura 6.1 muestra la función de correlacíon cruzada considerando dichos rangos de
luminosidad, para ambas muestras. Los errores fueron calculados usando el estimador Jackk-
nife, y se muestran mediante el sombreado. La curva roja corresponde a la muestra de galaxias
contenidas en superestructuras, mientras que la curva azulcorresponde a la muestra de ga-
laxias que no pertenecen a superestructuras. En esta figura se puede apreciar que el exceso
de probabilidad de encontrar pares de galaxias centro-trazador es mayor para la muestra de
galaxias contenidas en superestructuras que para la muestra de galaxias fuera de superestruc-
turas, es decir que el clustering de galaxias es mayor cuandoéstas se encuentran contenidas
en superestructuras. Galaxias en igual rango de luminosidad tienen mayor clustering si están
dentro de superestructuras que fuera, tanto en escalas chicas como en escalas grandes (1-halo
y 2-halo terms), lo cual muestra que los huéspedes de centros son más masivos en las su-
perestructuras debido a que son sobredensidades. Resumiendo, del gŕafico podemos concluı́r
que la influencia del ambiente a gran escala es muy importanteen todas las escalas.

En la Figura 6.1 es evidente que el clustering de galaxias es mayor para el caso de las
galaxias ubicadas dentro de superestructuras, lo cual sugiere que las historias de formación
de las galaxias y su colapso, están fuertemente influenciadas por el ambiente a gran escala
que las rodea, caracterizado por las superestructuras de las que forman parte. Sin embargo,
este efecto podrı́a estar producido no por el ambiente que rodea a las galaxiasconsideradas,
sino por ciertas diferencias en las propiedades de las galaxias de las dos muestras conside-
radas. Para asegurarnos de que la diferencia presente en el clustering se deba realmente al
ambiente que rodea a las galaxias de las muestras consideradas, vamos a considerar una serie
de restricciones en las propiedades de las galaxias, redefiniendo nuevas muestras.

6.3. Análisis de muestras de galaxias centros con igual me-
diana en luminosidad

Es muy probable que la diferencia presente en el clustering observado en la sección ante-
rior, se deba a la diferencia de luminosidad de las muestras analizadas. La muestra de galaxias
centros ubicadas fuera de las superestructuras tienen una mediana de luminosidad menos bri-
llante que la mediana de la muestra de las galaxias centros pertenecientes a superestructuras,
es decir que los centros fuera de las superestructuras son tı́picamente menos brillantes.

La Figura 6.2 presenta las distribuciones de luminosidad deambas muestras, donde la
curva roja corresponde a las galaxias centros pertenecientes a superestructuras mientras que
la curva azul corresponde a la muestra de galaxias centros fuera de superestructuras. Ob-
servando las lı́neas verticales, las cuales indican la mediana de cada curva manteniendo la
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Figura 6.1 Funcíon de correlacíon cruzada de galaxias del catálogo de galaxias SDSS-DR7.
La curva roja corresponde a las galaxias contenidas en superestructuras, mientras que la curva
azul corresponde a las galaxias que no están contenidas en superestructuras.
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correspondencia con los colores, vemos que la mediana de lasgalaxias centros pertenecien-
tes a superestructuras es más brillante que la mediana de las galaxias centros que se sitúan
fuera de las superestructuras. Dada la relación entre clustering y luminosidad, es esperable
que el clustering sea ḿas alto para el caso de las galaxias que están en superestructuras, pero
no por el ambiente que las rodea.

Para descartar que dicho aumento en el clustering, esté ocasionado por diferencias en
las distribuciones de luminosidad de las dos muestras consideradas, redefinimos dos nuevas
muestras de galaxias centros manteniendo la condición de que una contenga galaxias centros
pertenecientes a superestructuras y que la otra contenga galaxias centros ubicadas fuera de
superestructuras, pero en este caso agregando la condición de que ambas muestras tengan la
misma mediana en sus distribuciones de luminosidad. Es decir que ajustamos la muestra de
las galaxias centros fuera de superestructuras en luminosidades ḿas altas de tal forma que las
medianas de luminosidad de las muestras dentro y fuera de lassuperestructuras sean iguales.
Si en este caso, sigue habiendo diferencia en el clustering,no va a ser ocasionada por la lu-
minosidad, lo cual nos permitirá descontar una variable en la interpretación.

Una vez redefinidas las muestras, calculamos nuevamente lasfunciones de correlación
cruzadas para ambas muestras, las cuales se muestran en la Figura 6.3. La referencia de los
colores se mantiene tal como en los casos anteriores. En estegráfico vemos que, áun rede-
finiendo las muestras de tal forma que las medianas de las distribuciones de luminosidad de
ambas muestras sean iguales, se mantiene el exceso de probabilidad de encontrar pares de
galaxias centro-trazador para el caso de galaxias contenidas dentro de superestructuras, tal
como se observa en la Figura 6.1. De esta manera independizamos la diferencia en el clus-
tering de galaxias hallado entre las muestras consideradas, de la luminosidad de las galaxias
centros que conforman cada una de dichas muestras. Es decir que las correlaciones de ambas
muestras serı́an un efecto en el clustering de la estructura en gran escalaindependiente de la
luminosidad.

6.4. Análisis de muestras de galaxias centros con igual me-
diana en masa

Como pŕoximo paso, queremos descartar la posibilidad de que dicho aumento en el clus-
tering de galaxias sea un efecto producido por la diferenciapresente en las distribuciones de
masa de las muestras consideradas. Paraésto, repetimos el proceso realizado para el caso de
la luminosidad, pero esta vez redefiniendo muestras que cumplan con la condicíon de que las
medianas de sus distribuciones de masa sean iguales.
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Figura 6.2 Distribuciones de luminosidad. La curva roja corresponde a la muestra con gala-
xias centros pertenecientes a superestructuras, mientrasque la curva azul corresponde a las
galaxias centros fuera de superestructuras. Las lı́neas verticales indican las medianas de cada
curva.
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Figura 6.3 Funcíon de correlacíon cruzada de galaxias, para muestras donde la mediana de
la distribucíon de luminosidad de las galaxias centros contenidas en superestructuras es igual
a la mediana de la distribución de luminosidad de las galaxias centros ubicadas fuera de las
superestructuras. La curva roja corresponde a las galaxiascontenidas en superestructuras,
mientras que la curva azul corresponde a las galaxias que no est́an contenidas en superestruc-
turas.
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Para determinar las distribuciones de masa utilizamos el catálogo de grupos de galaxias
del SDSS-DR7 descripto en el Capı́tulo 4. Definimos dos muestras de los grupos de galaxias
contenidas en dicho catálogo, una con los grupos que pertenecen a superestructurasy la otra
con los grupos que no pertenecen a las superestructuras, donde, al igual que en los casos ante-
riores, las superestructuras son las identificadas por Luparello et al. (2011). Una vez definidas
estas dos muestras, determinamos la distribución de masa de cada una considerando la masa
de los grupos. La Figura 6.4 presenta las distribuciones de masa de los grupos de galaxias
correspondiente a cada una de las dos muestras. La curva rojacorresponde a los grupos ubi-
cados dentro de las superestructuras, mientras que la curvaazul corresponde a los grupos que
no pertenecen a las superestructuras. Las lı́neas verticales indican la mediana de cada una de
las distribuciones.

En la Figura 6.4 podemos observar que la mediana de la distribución de masa de la mues-
tra de grupos de galaxias que no pertenecen a las superestructuras corresponde a una masa
más baja que la mediana de la distribución de masa de los grupos que sı́ pertenecen a las su-
perestructuras. Porésto, para determinar muestras con la misma mediana ajustamos la mues-
tra de grupos fuera de superestructuras eliminando grupos de baja masa. De esta manera,
obtuvimos dos muestras de grupos de galaxias con la misma mediana en las distribuciones de
masa, donde en una de ellas, los grupos de galaxias están contenidos en las superestructuras,
mientras que en la otra, los grupos no pertenecen a las superestructuras. Para calcular las fun-
ciones de correlación de cada muestra, utilizamos las galaxias contenidas en dichos grupos,
diferenciando como en los casos anteriores, mediante los rangos de luminosidad, las galaxias
centros de las galaxias trazadoras.

Una vez redefinidas las muestras con igual mediana en la distribución de la masa, cal-
culamos nuevamente las funciones de correlación cruzadas entre los pares centro-trazador
para ambas muestras, las cuales se muestran en la Figura 6.5.La curva roja corresponde a las
galaxias contenidas en grupos situados dentro de superestructuras, mientras que la curva azul
corresponde a las galaxias contenidas en grupos que no están contenidos dentro de las super-
estructuras. En este gráfico podemos observar que para escalas chicas (1-halo term), donde
los grupos son comparables con las superestructuras, no haydiferencia entre las galaxias que
est́an en grupos que están en superestructuras y las que están en grupos pero no en super-
estructuras, mientras que en escalas más grandes (2-halo term), dejan de ser comparables, y
esta diferencia comienza a notarse en la función de correlacíon.

Es decir que, áun considerando galaxias pertenecientes a grupos que tienen la misma me-
diana en la distribución de la masa, a grandes distancias hay más amplitud en el clustering
si los centros están en superestructuras. De esta forma, vemos que dicho exceso en la pro-
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Figura 6.4 Distribuciones de masa para dos muestras de grupos de galaxias. La curva roja
corresponde a los grupos de galaxias contenidos en las superestructuras, mientras que la
curva azul corresponde a los grupos de galaxias ubicados fuera de las superestructuras. Las
lı́neas verticales indican la mediana de cada curva.
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babilidad de encontrar pares de galaxias centro-trazador dentro de superestructuras, no es un
efecto producido por la masa de las muestras analizadas.

6.5. Análisis de muestras de galaxias centros con igual me-
diana en masa y luminosidad

En la seccíon anterior vimos que, aún considerando grupos con igual mediana en la masa,
la amplitud del clustering, en escalas grandes, es mayor para los centros pertenecientes a su-
perestructuras. Para analizar esta dependencia más detalladamente, analizamos el clustering
de galaxias contenidas en grupos considerando grupos con diferentes rangos de masa, ha-
ciendo especial hincapié en los grupos ḿas masivos, diferenciando entre los grupos ubicados
dentro y fuera de superestructuras.

Lo que hicimos para realizar este análisis fue, en primer lugar, utilizar las dos muestras
originales de grupos de galaxias ubicados fuera y dentro de superestructuras, cuyas distribu-
ciones de masa se grafican en la Figura 6.4, y seleccionar las galaxias centros de cada una de
dichas muestras, es decir, aquellas galaxias que cumplen lacondicíon−23 < Mr < −21. El
panel izquierdo de la Figura 6.6 muestra las distribucionesde masa, mientras que en el panel
derecho se muestran las distribuciones de luminosidad paralas nuevas muestras de galaxias
centros. La distribución de masa se determinó utilizando la masa del grupo al que pertene-
ce cada galaxia centro. Para ambos gráficos, las curvas rojas corresponden a la muestra de
las galaxias centros contenidas en grupos pertenecientes asuperestructuras, mientras que las
curvas azules corresponden a la muestra de las galaxias centros contenidas en grupos fuera
de superestructuras. Tal como en gráficos anteriores, las lı́neas verticales indican la mediana
de cada una de las curvas.

En la Figura 6.6 podemos observar, que si bien, tanto las medianas en la masa como en la
luminosidad, no son exactamente iguales, son muy similares, lo que hace que ambas muestras
de galaxias centros sean comparables al fin que estamos analizando.

Una vez redefinidas las dos muestras de galaxias centros, dividimos cada una de ellas en
cuatro submuestras. La submuestras L1 y L2, donde L1 contiene las galaxias ḿas d́ebiles que
un dado valor intermedio de lumisosidad, comprendido entrelas medianas de las distribucio-
nes de luminosidad, (L1 > Lmed = −21,29), y la L2 contiene a las galaxias más brillantes
que dicho valor (L2 < Lmed = −21,29). Adeḿas, dividimos la muestra en M1 y M2, donde
la submuestra M1 contiene las galaxias cuya masa es menor a undado valor intermedio de
masa, comprendido entre las medianas de las distribucionesde masa (i.e., galaxias menos
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Figura 6.5 Funcíon de correlacíon cruzada de galaxias, para muestras donde la mediana de
la distribucíon de masa de los grupos de galaxias contenidos en superestructuras es igual
a la mediana de la distribución de masa de los grupos de galaxias ubicados fuera de las
superestructuras. La curva roja corresponde a las galaxiascentros pertenecientes a grupos
contenidos en superestructuras, mientras que la curva azulcorresponde a las galaxias centros
pertenecientes a grupos que no están contenidos en superestructuras.
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Figura 6.6 Distribuciones de masa para dos muestras de galaxias centros contenidas en grupos
de galaxias (panel izquierdo). Distribuciones de luminosidad para dos muestras de galaxias
centros (panel derecho). Las curvas rojas corresponden a lamuestras contenidas en las super-
estructuras, mientras que las curvas azules correspondes ala muestra ubicadas fuera de las
superestructuras. Las lı́neas verticales indican la mediana de cada curva.
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masivas),M1 < Mmed = 2,3 × 1013h−1M⊙ y la submuestra M2 contiene las galaxias cuya
masa es mayor a dicho valor (i.e., galaxias más masivas),M2 > Mmed = 2,3× 1013h−1M⊙.
Teniendo en cuenta estas condiciones en la redefinición de las muestras, vamos a analizar las
cuatro submuestras tanto para el caso de las galaxias contenidas en superestructuras, como
para las galaxias fuera de superestructuras: L1M1, L2M1, L1M2 y L2M2.

Siguiendo con el ańalisis de la sección anterior, calculamos la función de correlacíon
cruzada para cada una de las cuatro submuestras, tanto para el caso de las galaxias en super-
estructuras como para las galaxias fuera de las superestructuras. Para el ćalculo de la funcíon
de correlacíon se utilizaron los mismos rangos de luminosidad que en la sección anterior,
tanto para las galaxias centros como para las galaxias trazadoras.

La Figura 6.7 muestra la función de correlacíon para cada una de las submuetras tal como
lo indica cada panel. La referencia de los colores, es igual que en los gŕaficos anteriores. En
este gŕafico puede notarse que la diferencia en la amplitud del clustering se mantiene para las
cuatro muestras consideradas. Dicha diferencia es pequeña en escalas chicas (1-halo term)
y comienza a hacerse más importante en escalas grandes (2-halos term). Es decir que, para
las cuatro submuestras analizadas, el clustering es mayor para las galaxias que pertenecen a
superestructuras que para las que no; y este efecto se observa en todas las escalas, a pesar de
que es ḿas significativo en escalas grandes.

Para hacer un estudio aún más detallado sobre la diferencia en el clustering según las
masas de los grupos que contienen a las galaxias, analizamosel extremo masivo de la distri-
bución de masa, considerando sólo las galaxias contenidas en los grupos más masivos. Con
el fin de realizar una comparación más simple y clara, que sólo tenga en cuenta la diferencia
de masa de los grupos, redefinimos tres nuevas submuestras.

Considerando las dos muestras, cuyas distribuciones de masay luminosidad se presen-
tan en la Figura 6.6, una para galaxias centros dentro de superestructuras y la otra pa-
ra las galaxias centros fuera de superestructuras, las dividimos en tres submuestras, cu-
ya diferencia es la del rango de masa comprendido. Las tres submuestras resultantes son:
M1 < Mmed = 2,3 × 1013h−1M⊙ que corresponde a las galaxias centros contenidas en
los grupos menos masivos,M2 > Mmed = 2,3 × 1013h−1M⊙ y M3 < 4,0 × 1013h−1M⊙

que corresponde al extremo más masivo de la distribución de masa, la cual corresponde a
las galaxias centros contenidas en supercúmulos de galaxias. La diferencia con las muestras
anteriores es que, además de agregar la submuestra de los supercúmulos M3, las tres sub-
muestras abarcan todo el rango de luminosidad considerado para los centros, es decir que no
se dividen en galaxias débiles y brillantes.



CAPÍTULO 6. CLUSTERING DENTRO Y FUERA DE SUPERESTRUCTURAS 93

Figura 6.7 Funcíon de correlacíon cruzada de galaxias, para las cuatro submuestras : L1M1,
L1M2, L2M1y L2M2. La curva roja corresponde a las galaxias contenidas en superestructu-
ras, mientras que la curva azul corresponde a las galaxias que no est́an contenidas en super-
estructuras.
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Con estas nuevas submuestras calculamos las funciones de correlacíon cruzadas tal como
en los casos anteriores. La Figura 6.8 muestra las funcionesde correlacíon para cada una de
las muestras, como lo indica cada panel. Al igual que en los gráficos anteriores, las curvas
rojas corresponden a las galaxias contenidas en grupos dentro de superestructuras, mientras
que las curvas azules corresponden a las galaxias contenidas en grupos fuera de superestruc-
turas.

En la Figura 6.8 se observa que para las tres submuestras consideradas, las funciones de
correlacíon se comportan de manera similar. La diferencia entre la amplitud del clustering
para las galaxias centros contenidas en grupos dentro y fuera de superestructuras es pequeña
para escalas chicas (1-halo term). Esta diferencia comienza a hacerse ḿas notoria en las es-
calas grandes (2-halos term). Considerando escalas grandes, la diferencia de amplitud del
clustering se mantiene para las tres muestras.

Como conclusíon delúltimo gŕafico podemos decir que la diferencia en la amplitud del
clustering entre las galaxias situadas dentro y fuera de lassuperestructuras se mantiene para
las tres submuestras consideradas, sin mostrar diferencias significativas al variar la masa de
los grupos, siendo ḿas importante en las escalas grandes.

6.6. Análisis de las poblaciones estelares de galaxias traza-
doras

Hasta hace uno pocos años atŕas, la masa de los halos de materia oscura era elúnico
paŕametro considerado que afectaba sus propiedades de clustering, al menos de una manera
significante o detectable. Estudios recientes sobre el clustering de halos de materia oscura
muestran que la edad y la historia de formación de los halos de masas similares, tienen fuerte
influencia en la amplitud de su clustering. La dependencia con la edad del halo, fue estudiada
por primera vez por Gao et al. (2005), donde, considerando que halos con la misma masa
debeŕıan tener propiedades similares, encuentran que el clustering en gran escala de los halos
de una dada masa depende fuertemente del tiempo de formación, para halos de masas me-
nores aM ≤ 6× 1012h−1M⊙. Este ańalisis, basado en simulaciones de N-Cuerpos, muestra
que los halos formados a alto redshift están correlacionados ḿas fuertemente que aquellos
que tienen la misma masa pero que se han formado más recientemente. Este efecto es lo que
se conoce como”assembly bias”, y consiste en que el clustering a gran escala de halos de
una dada masa varı́a significativamente con su historia de formación. Si ćumulos y grupos de
galaxias dentro de superestructuras han seguido una evolución diferente, serı́a de esperar que
actualmente haya diferencias sistemáticas.
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Figura 6.8 Funcíon de correlacíon cruzada de galaxias, para las submuestras : M1, M2 y M3.
Las curvas rojas corresponden a las galaxias contenidas en grupos dentro de superestructuras,
mientras que las curvas azules corresponden a las galaxias contenidas en grupos fuera de
superestructuras.
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Teniendo en cuenta el análisis observacional del assembly bias, podemos mencionarel
trabajo realizado por Wang et al. (2008), en el cual encuentran que los grupos con galaxias
centrales rojas, seleccionados del catálogo SDSS, están ḿas fuertemente correlacionados que
los grupos con la misma masa pero con galaxias centrales azules, siendo este efecto mucho
más importante para grupos menos masivos. Además de la diferencia en la amplitud del clus-
tering, Zapata et al. (2009) encuentran que los grupos de galaxias con masas similares y
diferentes historias de formación presentan diferencias en sus poblaciones de galaxias, por
ejemplo en la fracción de galaxias rojas. Este efecto se presenta particularmente en los grupos
más masivos, mientras que los grupos menos masivos parecen ser menos sensibles a su histo-
ria de formacíon. Tambíen, se realizaron trabajos que muestran que el concepto de assembly
bias tambíen podŕıa ser aplicable no sólo a los halos de materia oscura, sino también a las
galaxias, lo cual afectarı́a la f́ısica involucrada en la formación de galaxias.

Si bien la masa del halo continúa siendo el parámetro ḿas importante para determinar las
propiedades de las galaxias, es muy importante estudiar losefectos del assembly bias para
entender el desarrollo de la estructura en gran escala. Por ejemplo, el trabajo de Croton et al.
(2007) muestra que hay aspectos de la historia de formarción que no están relacionados con
la concentracíon de los halos ni con el redshift de formación, sino que correlacionan con el
medio en gran escala.

En las secciones anteriores vimos que, aún considerando grupos con igual mediana en la
masa, la amplitud del clustering es mayor para los centros pertenecientes a superestructuras,
siendo esta diferencia ḿas importante en las escalas grandes. Teniendo en cuenta el assemby
bias, es de esperar esta diferencia, pero para todas las escalas, no śolo para escalas grandes.
O sea, si las edades son distintas (las de las superestructuras son ḿas viejas) es de esperarse
este resultado, pero no sólo para las escalas grandes (2-halo term), sino también en escalas
chicas (1-halo term).

Para entender las diferencias en el clustering mostradas enla seccíon anterior, conside-
rando tres muestras que contienen grupos de diferentes masas, estudiamos las edades de las
galaxias trazadoras para cada una de las muestras.

Para estudiar la edad de las galaxias utilizamos el parámetroDn4000, el cual se utiliza
para caracterizar la formación estelar de una galaxia.Dn4000 es un indicador espectroscópico
que mide la edad de la población estelar. Una caracterı́stica importante de este parámetros es
que es un trazador independiente del redshift de la población estelar de la galaxia.Dn4000
se define como el cociente entre el flujo en la banda4000 − 4100Å y el flujo en la banda
3850− 3950Å, tal como lo indica la siguiente ecuación:
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Dn4000 =

∫ 4100

4000
fλdλ

∫ 3950

3850
fλdλ

, (6.1)

dondefλ es la densidad de flujo de la galaxia. Por cómo se define este parámetro, las galaxias
conDn4000 bajo son las que tiene poblaciones estelares jóvenes; mientras que las que tienen
Dn4000 alto son las que tienen poblaciones estelares viejas.

Para analizar la edad de las galaxias contenidas en los grupos considerados para determi-
nar las muestras M1, M2 y M3 descriptas en la sección anterior, calculamos la distribución de
losDn4000 de las galaxias trazadoras de cada una de estas muestras, lo cual se muestra en la
Figura 6.9. Este gráfico muestra la distribución de losDn4000 de cada una de las muestras tal
como lo indica cada panel, donde las curvas rojas corresponden a las galaxias de los grupos
dentro de superestructuras mientras que las curvas azules corresponden a las galaxias de los
grupos fuera de las superestructuras.

En la Figura 6.9 podemos observar que, si bien no hay diferencias muy notables entre
las distribuciones deDn4000 correspondientes a las diferentes muestras, para el caso delas
galaxias que se encuentran en grupos menos masivos, M1, presentan un leve incremento en
la poblacíon de estrellas jóvenes, lo que indica que son galaxias formantes. Si, en cadapanel,
comparamos las distribuciones de los grupos dentro de superestructuras con los grupos fuera
de superestructuras, vemos que hay leves diferencias en lasdistribuciones. Sin embargo, esta
diferencia no es lo suficientemente significativa como para poder atribúırle la diferencia en-
contrada en la amplitud del clustering.

Resumiendo lo expuesto anteriormente, tanto el clustering como la estructura interna,
son indicadores sensibles de las diferencias entre sistemas dentro y fuera de las superestruc-
turas, mientras que las poblaciones estelares son levemente más sensibles a la masa del halo
huésped.

6.7. Conclusiones

Siguiendo con el estudio de las superestructuras, en este caṕıtulo presentamos un exhaus-
tivo ańalisis de la dependencia del clustering de galaxias débiles en torno a galaxias brillantes
seǵun se encuentren dentro o fuera de superestructuras.

En primer lugar se analizaron muestras en las cuales, tanto las galaxias centros como las
galaxias trazadoras, tienen el mismo rango de luminosidad para las galaxias contenidas en
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Figura 6.9 Distribuciones deDn4000 para cada una de las muestras M1, M2 y M3. Las curvas
rojas corresponden a las galaxias trazadoras de los grupos pertenecientes a superestructuras,
mientras que las curvas azules corresponden a las galaxias trazadoras de los grupos fuera de
superestructuras.
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superestructuras como las que no, siendo las galaxias trazadoras mas d́ebiles que las centros.
En este caso, se observó un aumento en la amplitud del clustering para el caso de las galaxias
contenidas en superestructuras, lo que indica que las historias de formacíon de las galaxias y
su colapso, están fuertemente influenciados por el ambiente a gran escala que las rodea. El
ambiente que las rodea está caracterizado por las superestructuras de las que forman parte o
no.

Debido a la dependencia con la luminosidad se realizaron estudios de muestras cons-
trúıdas espećıficamente considerando las galaxias ubicadas dentro y fuera de superestructu-
ras, pero que sean independientes de la luminosidad. Paraésto, se analizaron muestras de
galaxias centros con la misma mediana en la luminosidad. Losresultados muestran que el
clustering sigue siendo mayor para el caso de las galaxias contenidas en superestructuras, lo
que sugiere que dicho aumento en la amplitud del clustering no es causada de forma alguna
por efectos de la luminosidad de las galaxias.

Del mismo modo, para independizarnos de los efectos producidos por la masa, se realizó un
ańalisis similar al realizado considerando la luminosidad, pero considerando la masa. Para
ésto, se utiliźo un cat́alogo de grupos de galaxias, y se identificaron dos muestras de grupos
de galaxias, una con grupos que pertenecen a las superestructuras y la otra con los grupos
fuera de las superestructuras, y se ajustaron dichas muestras de tal forma que las medianas de
sus distribuciones de masa sean iguales. Se calcularon las correlaciones cruzadas utilizando
las galaxias contenidas en los grupos que pertenecen a cada una de las muestras, y se en-
contŕo que la diferencia en el clustering no se atenúa al igualar la masa de los sistemas. Esto
nos indica que la diferencia en el clustering entre los grupos dentro y fuera de superestructu-
ras, es independiente de los efectos producidos por la masa de los sistemas.

Un ańalisis conjunto, teniendo en cuenta la masa de los grupos y laluminosidad de las
galaxias, brinda conclusiones similares. Las correlaciones cruzadas de galaxias centros y ga-
laxias trazadoras, son más altas para sistemas en superestructuras, independientemente de la
masa y la luminosidad de los objetos centros.

Además se realizaron estudios de las poblaciones estelares de las galaxias trazadoras, a
través de los indicadores del salto en4000Å ,Dn4000, para tres muestras con diferentes ran-
gos de masa. Las distribuciones de losDn4000 muestran efectos menores entre los sistemas
en superestructuras y fuera de ellas, a un igual intervalo demasa del grupo húesped. Para el
caso de los sistemas menos masivos hay un leve aumento en la población estelar joven, lo
cual indica que son sistemas formantes.

Resumiendo todo lo expuesto anteriormente, y haciendo una conclusíon generalizada de
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los distintos ańalisis realizados en este capı́tulo, podemos decir que el clustering y la estruc-
tura interna es un indicador sensible de las diferencias producidas por el medio que rodea a
los sistemas dentro y fuera de superestructuras. Por el contrario, las poblaciones estelares no
presentan diferencias significativas de acuerdo al medio que rodea las galaxias, sino que son
levemente ḿas sensibles a la masa del halo huésped.



Caṕıtulo 7

Conclusiones Generales

El estudio de las superestructuras en este trabajo se basa endos ejes principales. En
primer lugar, haciendo uso de simulaciones númericas de N-Cuerpos, se realizó el ańalisis
de la probabilidad de encontrar estas superestructuras en el modelo cosmológicoΛCDM ,
considerando un rango de diferentes situaciones. Y desde elpunto de vista observacional,
se analiźo la influencia de estas superestructuras sobre el clustering de galaxias, mediante
la comparacíon entre las galaxias situadas dentro y fuera de superestructuras. Adeḿas se
analiźo la influencia de las superestructuras en la pobación estelar de dichas galaxias.
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7.1. Conclusiones

Gracias a los relevamientos de galaxias con corrimiento al rojo realizados en lośultimos
años, sabemos que la estructura en gran escala del Universo sepresenta como una red con-
formada por paredes, filamentos, nodos y vacı́os. Los nodos son las intersecciones de paredes
y filamentos, por lo cual son las regiones de mayor densidad. En estas regiones de alta densi-
dad, se encuentran las regiones sobredensas presentes en elUniverso actual, que en un futuro
seŕan estructuras ligadas y virializadas, a las que llamamossuperestructuras.

El estudio de estas superestructuras, nos permite obtener informacíon acerca del compor-
tamiento y evolucíon del Universo a gran escala, como ası́ tambíen nos permite analizar la
validez del modelo cosmológico ḿas aceptado,ΛCDM .

En este trabajo se presenta un estudio dedicado a estas superestructuras, analizando, por
un lado, la probabilidad de encontrarlas en la cosmologı́aΛCDM , y por el otro, determinan-
do su influencia en el clustering de las galaxias.

Por un lado, se presentó una nueva metodologı́a para determinar la probabilidad de en-
contrar estructuras extremas, en nuestro caso las dos superestructuras identificadas como
”manchas calientes” en el cat́alogo de galaxias 2dFGRS, en los modelos de formación jeŕarqui-
ca de estructuras. Para la identificación de sistemas similares a estas superestructuras, se
aplicó el método de recuento en celdas a simulaciones de N-Cuerpos, considerando como
”celdas calientes” aquellas que contengan el número de halos suficiente tal que su masa
iguale o supere la masa de las superestructuras. Se demostró que la distribucíon de los re-
cuentos en celdas extremos es bien descripta por la distribución de Gumbel, caso particular
de la Teoŕıa del Valor Extremo. Este análisis se realiźo utilizando dos conjuntos de 50 si-
mulaciones cada uno, con diferentes parámetros cosmológicos, considerando un rango de
diferentes situaciones: espacio real, espacio de redshifty considerando halos con y sin error
en la determinación de su masa. Las simulaciones permiten determinar la mediay la varian-
za de la distribucíon de Gumbel. La forma analı́tica puede ser extrapolada a las colas de la
distribucíon para determinar la probabilidad de los eventos que requerirı́an cientos de miles
de realizaciones de simulaciones de N-Cuerpos para ser determinados. Usando simulaciones
de N-Cuerpos y la distribución de Gumbel, podemos determinar la probabilidad de encontrar
eventos que no podrı́an ser calculados analı́ticamente.

La ventaja principal de esta aproximación es que no es necesario especificar la forma real
de la distribucíon de probabilidad del recuento en celdas, lo cual evita la suposicíon de asu-
mir distribuciones Gaussianas, ya queésto no es una buena aproximación para eventos que
representan grandes apartamientos de la densidad media, tal como es el caso de las superes-
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tructuras.

En los conjuntos de simulaciones utilizados en este trabajoencontramos celdas con el
número de halos masivos observados en el 2dFGRS, siempre y cuando midamos el clusteri-
ng de estos halos en el espacio de redshift y considerando el error en la masa introducido por
el algoritmo utilizado para encontrar grupos en el catálogo 2PIGG. Sin embargo, si conside-
ramos un volumen del tamaño de la muestra 2dFGRSL∗, el cual es 300 veces ḿas pequẽno
que el volumen de nuestra simulación, esperamos encontrar una sobredensidad de masa en
los ćumulos de halos de tan sólo el∽ 2%.

Tambíen se realiźo un detallado estudio acerca de la influencia de estas superestructuras
en el clustering de las galaxias. Con tal fin, se estudió la dependencia del clustering de ga-
laxias d́ebiles en torno a galaxias brillantes según pertenezcan o no a superestructuras. Las
superestructuras consideradas en este caso son las identificadas en el catálogo de superestruc-
turas del SDSS-DR7 realizado por Luparello et al. (2011).

Se analizaron dos muestras de galaxias, una con las galaxiascontenidas en las superes-
tructuras y una segunda muestra con las galaxias fuera de ellas. El rango de luminosidad
utilizado para las galaxias centros es el mismo para ambas muestras, al igual que el rango de
luminosidad utilizado para las galaxias trazadoras. Los rangos de luminosidad se escogieron
de tal forma que las galaxias trazadoras son mas débiles que las galaxias centros. En este
caso, se observó un aumento en la amplitud del clustering en pequeña escala para el caso de
las galaxias contenidas en superestructuras, lo que indicaque estas galaxias y sus halos están
fuertemente influenciados por el ambiente a gran escala que las rodea.

Teniendo en cuenta que la diferencia en el clustering entre las dos muestras analizadas
podŕıa ser causada por efectos de la luminosidad, realizamos estudios de muestras construı́das
espećıficamente considerando las galaxias situadas dentro y fuera de superestructuras, pero
que sean independientes de la luminosidad. Es decir, se analizaron muestras de galaxias cen-
tros con la misma mediana en la luminosidad, para independizarnos de esta variable. También
en este caso, los resultados siguen indicando que el clustering es mayor para el caso de las
galaxias contenidas en superestructuras, lo que indica queel aumento en la amplitud del clus-
tering no es causada por efectos de la luminosidad de las galaxias.

Bajo el mismo razonamiento, se realizó un ańalisis similar pero considerando la masa, pa-
ra independizarnos de los posibles efectos queésta pudiera producir. Paraésto, se utiliźo un
cat́alogo de grupos de galaxias, y se identificaron dos muestras,una con grupos que pertene-
cen a las superestructuras y la otra con los grupos fuera de las superestructuras, y se ajustaron
dichas muestras de tal forma que las medianas de la distribución de masa de cada muestra
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sean iguales. Se calcularon las correlaciones cruzadas utilizando las galaxias contenidas en
los grupos que pertenecen a cada una de las muestras, y se encontró que sigue habiendo un
aumento en la amplitud del clusering para las galaxias que pertenecen a los grupos conteni-
dos en las superestructuras, tal como en los casos anteriores. Este resultado nos indica que la
diferencia en el clustering entre las galaxias contenidas en los grupos situados dentro y fuera
de las superestructuras, no es consecuencia de los efectos producidos por la masa.

Como pŕoximo paso, se realizó un ańalisis conjunto, teniendo en cuenta la masa de los
grupos y la luminosidad de las galaxias, definiendo muestrasde galaxias centros con media-
nas similares en masa y en luminosidad. Las conclusiones obtenidas mediante este análisis
son muy similares a las mencionadas previamente. Las correlaciones cruzadas de galaxias
centros y galaxias trazadoras, son más altas para sistemas en superestructuras, independien-
temente de la masa y la luminosidad de los objetos centros.

Tambíen analizamos las poblaciones estelares de las galaxias trazadoras, a trav́es de los
indicadores del salto en4000Å , Dn4000, para tres muestras con diferentes rangos de masa.
Teniendo en cuenta intervalos iguales de masa del grupo huésped, las distribuciones de los
Dn4000 muestran diferencias menores entre los sistemas en superestructuras y fuera de ellas.
Sin embargo, las poblaciones estelares sı́ son levemente sensibles a la masa del halo huésped.
No obstante este hecho, la estructura de estos sistemas, manifiestos a trav́es de las funcio-
nes de correlación cruzada sistema-galaxia, poseen memoria de la diferentehistoria evolutiva
dentro de las superestructuras.
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[10] E. Bertschinger. Simulations of Structure Formation inthe Universe.ARA&A, 36:599–
654, 1998.

[11] M. R. Blanton, J. Dalcanton, D. Eisenstein, J. Loveday, M.A. Strauss, M. SubbaRao,
D. H. Weinberg, J. E. Anderson, Jr., J. Annis, and N. A. et al. Bahcall. The Luminosity
Function of Galaxies in SDSS Commissioning Data.AJ, 121:2358–2380, May 2001.

[12] M. Colless, G. Dalton, S. Maddox, W. Sutherland, P. Norberg, S. Cole, J. Bland-
Hawthorn, T. Bridges, and et al. The 2dF Galaxy Redshift Survey: spectra and redshifts.
MNRAS, 328:1039–1063, December 2001.

[13] M. Colless, B. A. Peterson, C. Jackson, J. A. Peacock, S. Cole, P. Norberg, I. K. Baldry,
C. M. Baugh, J. Bland-Hawthorn, T. Bridges, R. Cannon, and et al. The2dF Galaxy
Redshift Survey: Final Data Release.ArXiv Astrophysics e-prints, pages 59001–+, June
2003.

[14] A. A. Collister and O. Lahav. ANNz: Estimating Photometric Redshifts Using Artificial
Neural Networks.PASP, 116:345–351, April 2004.

[15] M. V. Costa-Duarte, L. Sodre, Jr., and F. Durret. Morphological properties of superclus-
ters of galaxies.MNRAS, pages 1822–+, November 2010.

[16] D. J. Croton, G. R. Farrar, P. Norberg, M. Colless, J. A. Peacock, I. K. Baldry, C. M.
Baugh, J. Bland-Hawthorn, T. Bridges, R. Cannon, S. Cole, C. Collins,W. Couch,
G. Dalton, R. De Propris, S. P. Driver, G. Efstathiou, R. S. Ellis, C. S. Frenk, K. Gla-
zebrook, C. Jackson, O. Lahav, I. Lewis, S. Lumsden, S. Maddox, D. Madgwick, B. A.
Peterson, W. Sutherland, and K. Taylor. The 2dF Galaxy Redshift Survey: luminosity
functions by density environment and galaxy type.MNRAS, 356:1155–1167, January
2005.

[17] D. J. Croton, E. Gaztanaga, C. M. Baugh, P. Norberg, M. Colless, I. K. Baldry, J. Bland-
Hawthorn, T. Bridges, R. Cannon, S. Cole, C. Collins, W. Couch, G. Dalton, R. De
Propris, S. P. Driver, G. Efstathiou, R. S. Ellis, C. S. Frenk, K. Glazebrook, C. Jackson,
O. Lahav, I. Lewis, S. Lumsden, S. Maddox, D. Madgwick, J. A. Peacock, B. A. Pe-
terson, W. Sutherland, and K. Taylor. The 2dF Galaxy RedshiftSurvey: higher-order
galaxy correlation functions.MNRAS, 352:1232–1244, August 2004.

[18] M. Cruz, E. Martinez-Gonzalez, P. Vielva, and L. Cayon. Detection of a non-Gaussian
spot in WMAP.MNRAS, 356:29–40, January 2005.
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[53] G. Mikelsons, J. Silk, and J. Zuntz. Cosmic microwave background anomalies viewed
via Gumbel statistics.MNRAS, 400:898–902, December 2009.

[54] A. G. Mowbray. Non-Random Distribution of Extragalactic Nebulae.PASP, 50:275–+,
October 1938.

[55] J. A. Munoz and A. Loeb. The density contrast of the Shapley supercluster.MNRAS,
391:1341–1349, December 2008.

[56] R. C. Nichol, R. K. Sheth, Y. Suto, A. J. Gray, I. Kayo, R. H. Wechsler, F. Marin,
G. Kulkarni, M. Blanton, A. J. Connolly, J. P. Gardner, B. Jain, C.J. Miller, A. W.
Moore, A. Pope, J. Pun, D. Schneider, J. Schneider, A. Szalay, I. Szapudi, I. Zehavi,
N. A. Bahcall, I. Csabai, and J. Brinkmann. The effect of large-scale structure on the
SDSS galaxy three-point correlation function.MNRAS, 368:1507–1514, June 2006.

[57] P. Norberg, C. M. Baugh, E. Gaztanaga, and D. J. Croton. Statistical analysis of galaxy
surveys - I. Robust error estimation for two-point clustering statistics.MNRAS, 396:19–
38, June 2009.

[58] P. Norberg, S. Cole, C. M. Baugh, C. S. Frenk, I. Baldry, J. Bland-Hawthorn, T. Bridges,
R. Cannon, M. Colless, C. Collins, W. Couch, N. J. G. Cross, G. Dalton,R. De Propris,
S. P. Driver, G. Efstathiou, R. S. Ellis, K. Glazebrook, C. Jackson, O. Lahav, I. Lewis,
S. Lumsden, S. Maddox, D. Madgwick, J. A. Peacock, B. A. Peterson, W. Sutherland,
and K. Taylor. The 2dF Galaxy Redshift Survey: the bJband galaxy luminosity function
and survey selection function.MNRAS, 336:907–931, November 2002.

[59] P. Norberg and et al.En preparacíon., 2010.
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