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RESUMEN

En losultimos dios, diferentes estudios de la estructura en gran escaldigiadle la for-
macbn de galaxias y sistemas, han contritmia fortalecer el modelo cosnagico esandar
ACDM. Este modelo ha sido contrastado exitosamente con tibdisibn de galaxias en gran
escala fundamentalmente en base a &stiads de segundo orden, tales como el espectro de
potencias o la funéin de correladin. No obstante estos acuerdos, la existencia de superes-
tructuras, que podan invalidar a este modelo, han sido objeto de diferentalisés1 Una de
las principales dificultades de dichos estudios es la faltadestras estaticamente confia-
bles de eventos extremos. Asimismo, han sido llevados adieéxsos estudios teicos de la
historia de formadin de sistemas y su dependencia con la sobredensidad glabalanbly
bias”, 1o cual refuerza el inté&s en realizar estudios observacionales sobre@sitot Estos
dos importantes aspectos constituyen la principal matiwedel desarrollo de este trabajo de
tesis.

En esta tesis presentamos uatodo objetivo para determinar la probabilidad de encon-
trar eventos extremos en la distribbicide materia oscuraifr. La frecuencia de estos eventos
extremos es bien descripta por la distriiucde Gumbel. En nuestra aproximatiusamos
un conjunto de simulaciones de N-Cuerpos para encontraicastas extremas. La distribu-
cion de Gumbel es una herramienta ewttich que permite enfrentar la dificultad de la falta
de muestras estedicamente confiables de eventos extremos, anticiparmoteabilidad de
encontrar dichos eventos en una dada distrincsin la necesidad de hacer suposiciones
sobre la forma detallada de la distribbigisubyacente. Usamos estarica para determinar
la probabilidad de encontrar concentraciones @awos masivos (superestructurad/ot
spots”), tales como los identificados en el&@laigo de galaxias 2dFGRS, utilizando étodo
de recuento en celdas. La aplicgatde dichaécnica a los supeenulos de galaxias, permite
analizar la validez del modeldC D M.

En este trabajo tambin llevamos a cabo un estudio detallado sobre la dependégicia
clustering de las galaxias con las superestructuras. Laa@odn de dicho clustering de ga-
laxias, diferenciando entre las galaxias perteneciensegparestructuras y las que sdiait
fuera de las mismas, puede dar inforndacvaliosa sobre la evolum conjunta de las es-
tructuras mas masivas presentes actualmente en el Universo y las @&ml&@on tal fin, se
estudo la dependencia del clustering de galaxiébilks en torno a galaxias brillantes 8ag
pertenezcan 0 no a superestructuras, utilizando ladarde correladén cruzada con simila-
res galaxias trazadoras. Mediante est@iais, se encuentra que la estructura interna de los
grupos y @mulos es un indicador sensible de las diferentes histdeiagregadin jerarquica
dentro y fuera de superestructuras. Tagnkse realia un aralisis comparativo de las pobla-
ciones estelares de las galaxias trazadoras en sistentes ylarera de superestructuras, las
cuales no presentan diferencias significativas en su lasterformaaddn estelar.
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ABSTRACT

During the last years, different analyses of large scalectire distribution and studies
of galaxies and systems formation, have contributed towage the standard cosmological
modelAC' D M. This model has been successfully contrasted with thalalision of galaxies
in large scale based mainly on second order statistics,asiplower spectrum or correlation
function. Despite these agreements, the existence of sapeures, which could invalidate
this model, has been studied through different analysig @rhe main difficulties of such
studies is the lack of statistically reliable samples of@xie events. They have also been
carried out many theoretical studies about the formatistohy of systems and its assembly
bias, which reinforces the interest of observational sidin these issues. These two impor-
tant aspects are the main motivation for the analysis dpeelin this thesis.

In this work, we introduce an objective method to assess ttbiegbility of finding extre-
me events in the distribution of cold dark matter. The fraopyeof these extreme events is
well described by a Gumbel distribution. This distributicen then be used to forecast the
probability of finding extreme events in a given distributi®e use our technique to assess
the chance of finding concentrations of massive clustesefstructures ohot spots), like
the two found in the two-degree field galaxy redshift sun&yHGRS) using a count-in-cells
analysis. There is no need to specify the form of the undeglyrobability distribution of
cluster counts. The application of this technique to supsters of galaxies, allows to analy-
ze the validity of theAC'D M cosmological model.

In this work we also analyze the influence of superstructoreghe clustering of gala-
xies. We compare the differences in clustering of galaxdeated in and out superstructures
which provide an insight on the joint evolution of the largssuctures in the Universe and
the galaxies. Using correlation functions as statisticald, we study the dependence of the
clustering of faint galaxies around bright galaxies acouydo their pertenence to superstruc-
tures, using the same faint galaxy tracers. We also analywedtellar population of tracer
galaxies in systems in and outside superstructures, firadiagk of significant differences in
their star formation history. We find that cross-correlatfanctions as usefull measures of
the internal structure of galaxy systems provide importamnis of the different evolution of
systems inside and outside superstructures.
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Capitulo 1

El Origen de la Estructura en el Universo

En losltimos dos, una gran variedad de observaciones de prénisprincipalmente
mediciones de las fluctuaciones de temperatura en el Foridon€o de Microondas han
ayudado a fortalecer al modeldaC' DM como modelo cosmadjico eshndar. Este modelo
ha sido contrastado con la distribuan de galaxias en gran escala principlamente en base a
estadsticas de segundo orden, tales como el espectro de poteadafuncon de correla-
cion. La comparadn de los resultados obtenidos mediante divers@isin realizados en
los grandes catlogos observacionales de galaxias, con las predicciost@scts del modelo
AC'DM permiten validar dicho modelo, afiafzdolo como el modelo cosnagiico actual-
mente rs aceptado.
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1.1. Fundamentos del Modelo Cosmobico

Nuestro conocimiento actual sobre el univers@ éstsado en la teiar del Big Bang, la
cual explica su evolubn desde la primera fradm de segundos hasta su estado actual, alre-
dedor de 13000 millones déias atas. Esta teda esh basada en cuatro fuertes pilares, un
marco térico basado en la relatividad general, tal como fue adainpor Albert Eistein
y Alexander A. Friedmann en laédada de 1920, y tres hechos observacionales: Primero,
la expangdn del universo, descubierta por Edwin P. Hubble enéleada de 1930, ség el
alejamiento de las galaxias con una velocidad proporcebsat distancias con respecto a no-
sotros. Segundo, la abundancia relativa de elementordisjaxplicada por George Gamow
en la cecada de 1940, los cuales se originaron en las reaccionkesragocurridas entre un
segundo y unos pocos minutos despdel Big Bang, momento en el cual el universo éira a
mas caliente que elitleo del sol. Tercero, la radidéei de fondo de microondas (CMB), des-
cubierto en 1965 por Arno A. Penzias y Robert W. Wilson comoradécbn isotbpica de
un cuerpo negro a una temperatura de 3 grados Kelvin, encitiglado el universo estaba lo
suficientemente fo como para formaatomos neutros, y para que los fotones se desacoplen
de la materia, aproximadamente unos 5000f@salespés del Big Bang. Actualmente, las
precisas observaciones que pueden realizarse han ayudatibhiecer el Big Bang como el
modelo nas adecuado para describir la evolurcdel universo.

La evolucbn del universo y su estructura en gran escala son deterasimead interaccio-
nes gravitacionales y por lo tanto @stdescriptas por las ecuaciones de campo de Einstein,
las cuales rigen la evolum de la nétricag,, del espacio tiempo. Las ecuaciones de la Rela-
tividad General toman la forma:

1
G =Ry — §gwR =81GT, + Agyu, (1.1

dondeT,, es el tensor de endémyimpulso,G,,, es el tensor de Einstein, es la constante
cosmobgica, R es el escalar de curvaturahy,, es el tensor de Ricci, los cuales se definen
como sigue:

R =Ry, (1.2)
R, =R, (1.3)

El tensor de Riemman de define de acuerdo a la conenci

Ryiy = Okl — O\ + T 0, — Do T, (1.4)
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donde los coeficientes de la conmxiafin son

' = =g"(0ugkr + OrGkw — Okgun). (1.5)

Utilizando la ecuadin 1.1y el llamado Principio Cosniico, hiptesis de que el uni-
verso es homagneo e idtropo en sus secciones espaciales, se encuentréttecandel
espacio-tiempo @&s general que satisface la homogeneidad e idatrep escalas grandes
(Friedmann-Robertson-Walker, FRW):

dr
1—kr?
donde el factor de escatdt) (expansbn del universo), y la constante de curvattrél, O
0 -1 dependiendo si el universo es cerrado, plano o abiesfiectivamente) determinan el
modelo cosmadlgico. El factora(t) determina la cine@ica del universo, ¥ caracteriza su
curvatura espacial.

ds* = 2dt* + a(t)] + 72d6? + r*senfde?], (1.6)

Considerando la #trica de la ecuabn 1.6 y las ecuaciones de campo de Einstein se
obtienen las ecuaciones par@) y k, para lo cual es necesario introducir el tensor eaerg
momento7),,. La forma nas general que puede toniAy,, tal que sea compatible con la
hipotesis de un modelo homegeo e isofipico, es la de un fido perfecto. Es decir que, al
contenido de la materia y enége corresponde un tensor ed@rgnomento dado por:

T = pg™ + (p+ p) U V", (L.7)

dondep(t) y p(t) son la pregin y la densidad de enéegdel fllido respectivamente, para un
dado paametro de la expart@n, y U* es la cuadrivelocidad coomil.

El tensor de Einstein puede ser calculado a partir deckzioa de FRW. Las componentes
G¢ se anulan y las componenté$ son proporcionales a la matriz identidad

Gy = %(a‘z + k) — A, (1.8)
i 3 w2 i
G = ;(Qaa +a” + k). (2.9)

Asi, las ecuaciones de campo 1.1 se reducen a las ecuaciongsdiadnn:

8rG Nk
2 _ —_—— —_— — —_—
) = 5 p+ 5 T (1.10)
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a A7 A
S 3p) + = 1.11
" 3 (p+3p) + X (1.11)

donde H se define como el ganetro de Hubble.

Podemos definir la densidadtita p., la cual en ausencia de una constante cosgich
A correspondéa a un universo plano, como sigue:

w
5

(1.12)

s

I
(0:¢]
d
Q

dondeH, es la constante de Hubble.

En terminos de esta densidadtira es posible definir el pametro de densidad); =
£i " correspondiente a cada especie del universo; es dedir,|ganateria, la radiacn, la
constante cosmodica y para la curvatura en la actualidad,

8nGpnr
[y 1.13
A
=5 1.14
A ?)Hg’ ( )
k
W= ———. 1.15

Si consideramos un modelo de Universo plano tenemo8gue2,+€2, = 1y podemos
escribir la densidad de materia y la constante co8gich como una fundin del factor de
escala¢o =1)

8tGpn Qum
0 = = ) 1.16
m(a) 3H%(a) a+Qu(l—a)+ Q% (a® —a) (1.16)
En este caso, & — 0 = Qy(a) —» 1,y Sia — 0o = Qp(a) — 0.
A Qpas
Qp(a) = = Ao . (1.17)

3H?(a) a+ Qu(l —a)+ Qx(a® —a)

En este caso, & — 0 = Qx(a) — 0,y Sia — 00 = Qp(a) — 1.

A pesar de que la ter del Big Bang es la te@ aceptada actualmente, no puede explicar
la estructura global del universo respondiendo pa@ gjuuniverso es plano espacialmente o
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la materia egt tan homogneamente distriida en escalas grandes, ni tampoco da indicios
sobre el espectro primordial de las perturbaciones en dkhsi la naturaleza de la materia
oscura.

Debido aésto se plantea el paradigma ddriflacibn como mecanismo para explicar lo
anteriormente mencionado, y en particular el hecho de gespelctro de potencias obser-
vado se ajusta muy bien utilizando un modelo de universooplar= 0). La homogeneidad
observada en el CMB es otro de los problemas que léatel@t Big Bang no puede explicar
dado que regiones no conectadas causalmente poseen floictsguequigas en temperatura
(AT/T -« 1075). En este paradigma, en el inicio del Universo, el factorstak a(t) crece
exponencialmente durante un tiempo muy breve, para éssmntinuar con su crecimiento
sedin FRW. Durante ese gedo se ponen en contacto causal a regiones disconexas y-se an
la la curvatura local, por lo tanto da una expliéacrazonable de las observaciones.

El descubrimiento de que la tasa de expamglel Universo se estacelerando fue uno
de los avances claves de la cosmadode los aos 1990 (Riess et al. 1998; Permultter et al.
1999). Actualmente, uno de los ddsafprincipales de la cosmoli@ges entender la natura-
leza de la eneiilg oscura y su comportamiento.

En lasUltimas decadas, el conocimiento de los @aretros cosmeélicos kasicos, los
cuales describen el contenido del Universo y su historiaxdareson, ha mejorado notable-
mente. Este progreso es el resultado de los avances logeadissambitos diferentes. El
primero corresponde a los avances en las bases de datasalles proveen una clara \asi
del Universo, con resoluciones nunca antes logradas. Y gmde lugar, al desarrollo de
herramientas tericas necesarias para la interprebacde dichas mediciones. Actualmente,
la precison con la que se conoce el valor de muchospeatros cosmobicos es del orden
del 10 %.

En losUltimos dios, el modelo de materia oscuraaf(CDM, por su sigla en ingk) ha
cobrado importancia como la descripeimas acertada del Universo. En este modelas m
del 70 % de la densidad presente en el Universo, se encuentra en fmreaerga oscura.
Actualmente, no hay ningn modelo que logre conciliar la magnitud de la efemscura con
el valor esperado debido a los argumentos désiad de paitulas. Una descripan simple
de la enera oscura, eétdada por la ecuam de estado, la cual relaciona su poesiP, y
la densidadp, la cual esi contenida en el pametrow = P/pc?. Si la energa oscura tiene
la forma de la constate cosndglica,w = —1. A pesar de que hay indicios de que la eferg
oscura séa la ardloga de la constante cosragica (Riess et al., 2004a8chez et al., 2006),
debido a la ausencia de un modelorieo definitivo para la enefrg oscura, es posible pensar
gue la ecuadin de estado potx depender del espacio y/o el tiempo.
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En otras palabras, el modelo cos@gito actualmente aceptado/®S' D M: Un universo
plano, con constante cosmgica A, que aderas de la materia ordinaria, contiene materia
oscura fra (CMD). Esta descripdin representa al modelo de conconcordancia del Big-Bang,
explicando las observacionasstnicas realizadas sobre la radiaciiel fondo 6smico de mi-
croondas, dxomo la estructura a gran escala del universo y las obsenexcrealizadas so-
bre las supernovas. Dicho modelo ayuda a explicar la ac#erdel universo. Es el modelo
conocido nas simple que egide acuerdo con las observaciones. Suspatros son (@1chez
etal. 2006)£2,, = 0,237 £0,020; Qy =1 — Qs Qg = 0; Hy = (74 £ 2)km/s/Mpc.

El universo se encuentra dominado por grav@iacén casi todas las escalas de ieser
astroromico. La materia se atrae irremediablemente entr®is embargo, sém el modelo
cosmobgico de concordanci&C' D M, el universo esten el comienzo de una era dominada
por lo que se denomina enéagoscura (que en algunos modelos, y particularmente en el de
concordancia, resulta totalmentedoga a la constante cosmgica de Einstein). Este domi-
nio genera una exparisi acelerada del universo entero, inhibiendo el procesordesicbn
de estructuras. La etapa actual es de tramsidel dominio de la materia oscura al dominio
de la enerta oscura, por lo tanto las estructuras que hoy se encuannaroceso de forma-
cion continuaén su evoludn interna vendose cada vez menos afectadas por las estructuras
circundantes, e@n aleandose cada vezas una de otras, convigtidose en “universos islas”.

1.2. Modelos lineales y no lineales

Tal como se preseden la secdn anterior, el modelo cosmagico mas aceptado actual-
mente, se basa en la Biggsis de que el universo es horgogo e iétropo. Sin embargo, la
distribucibn de galaxias no es uniforme, situatiesperable si el universo fuese hor@ogo,
sino que presenta diversos tipos de esctructuras, tales d@omulos, filamentos, vaas, en-
tre otras. Es decir que en escalas p@éaseel universo presenta una distrilucfuertemente
no uniforme. Por el contrario, en escalas superiores, getso § presenta homogeneidad e
isotroda. Es posto que, en la pctica, el principio cosmébico es la hiptesis de que, glo-
balmente, esta inhomogeneidad puede ser despreciadaatadatde manera perturbativa.

En la actualidad, se observan diversas estructuras taies galaxias, gruposjmulos y
super@mulos de galaxias, las cuales se originaron a partir deifiaines primordiales en la
densidad de materia del universo. Dichas fluctuacionesieiamlaron y fueron amplificadas
por inestabilidad gravitacional hasta alcanzar las madag observadas en el presente. El
contenido de materia del universo es lo que condiciona al@saractéstica de las pertur-
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baciones. Estas inhomogeneidades revelan cattizasrimportantes sobre las condiciones
iniciales del Big-Bang y sobre los procesdsidos que han afectados la distributide la
materia desde entonces. Es psto que, estudiando las perturbaciones de densidadesicia
y su evolucbn temporal, se puede entendénm el universo se akejde su estado inicial
cuasi-homogneo.

La distribucbn de masa se representa mediante la distloucorrespondiente a un mo-
delo homogéneo de fonddp,) mas un érmino perturbative)(Z,t), el cual representa las
fluctuaciones primordiales de densidad:

p(@,1) = pp(D)[1 + (7, 1)]. (1.18)

El campo de fluctuaciones de densidad se define como:

5(7,1) = W. (1.19)

Esta expresin indica el apartamiento de la densidad en un punto respdatdensidad
media del universo, la cual recibe el nombre de contrastedsidad.

Considerando los principios de homogeneidad e is@ropncionados previamente, se
puede asumir que el universo es pdico si se considera un volumen infinito, por lo que el
contraste de densidad puede expresarse mediante un tdesarrserie dse Fourier:

5(T,t) =3 o(ky,t)e ™7, (1.20)
J

donde&(Ej, t) representa la amplitud del moglpl% es el jé€simo vector imero de onda que
proviene del desarrollo de Fourier, dorjég = 3=,
J

Teniendo en cuenta estas fluctuaciones, se define el esgegbatencias’ (%), el cual
esf dado por la siguiente expréai

P(k) = (|5(k)[*), (1.21)

dondej es promediada en todas las direcciones. La fornfa(é¢ depende de la forma del es-
pectro de potencias primordial, de la evofuttemporal lineal de cada una de las longitudes
de onda involucradas y de las padlas que componen el universo. Tal como se meiaoimn

la seccbn anterior, el modelo de materia oscura esa&t mceptado actualmente para describir
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el universo. En este modelo, el espectro de potenblasiepende de la constante de Hubble
H,, el paametro de densidad,, y la constante cosmagicaA. La evolucon no lineal del
espectro de potencias determina finalmente las carstotas de las estructuras que se obser-
van actualmente en el universo.

Si se aplican las ecuaciones de continuidad y de Euler, lssdescriben el comporta-
miento de un flido, y considerando la aproximaci de perturbaciones pedss,) << 1,
se obtiene (Peebles, 1980):

9 .
% + 2%% — 47 Gy, (1.22)
Hay dos soluciones ariitas independientes para esta ecbiadineal, pero 8lo una de
ellas es creciente en el tiempo. Este modo creciente es ell@uaa la evoul@dn de la
densidad. Por consiguiente, durante el crecimiento lidedas perturbaciones de densidad,
estas mantienen su forma en coordenadasowdes y crecen proporcionalmente al factor
D(t). Este factor de crecimiento @lado por (Peebles, 1980):

Orad + O 9] 1/2 a 3/2d
D(t) o S0+ Shicat D) / : o "da (1.23)

a3/? Qe + Qra+ Q)32

A través de esta exprési, podemos estudiar la evoldoitemporal de las perturbaciones
de manera andica, siempre y cuando, €st bajo el regimen lineal. Cuand()l@, t) ~1la
teoia lineal deja de seralida y es necesario recurrir a otr@tado para analizar la evoldci
no lineal. Para entender la etapa de evdlngio lineal de las perturbaciones se pueden uti-
lizar extensiones nuémicas de la teda lineal o simulaciones nuenicas, las cuales permiten
seguir el crecimiento no lineal de y reconstruir aisla formacbn de las estructuras. En el
Captulo 4 se realiza una descripei detallada de dichas simulaciones.

Para estudiar el crecimiento no lineal de las fluctuacioneteasidad, se utiliza la apro-
ximacion de Z’'eldovich, para la cual, se fija el desplazamientaahigde las paitulas y
se asume que confian movendose en su diredni inicial; por lo que se puede escribir la
posicibn de una partula en coordenadas Eulerianas como sigue:

Z(t) = a(t)q+ b(t) f(q), (1.24)
dondeZ(t) es la posiddn euleriana, la cual eéstafectada por la expadsi del universo (por lo
cual depende del tiempo), mientras que g es la pirsicagrangiana, la cual no varcon el
tiempo, es decir, la posien de una partula se mantiene constante en coordenadas Lagran-
gianas.
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La ecuaddn anterior es semejante a la expansile Hubble con una perturbéni que
se hace despreciable cuande» 0. La expreshn b(t) representa una furim que escala el
campo de desplazamienfdq), el cual es independiente del tiempo.

Lo que se quiere determinar es la densidad Euleriangremirios de la densidad Langran-
giana, ya que estatima se mantiene constante. Para hacer esta transf@mseicalcula el
Jacobiano del campo de desplazamief(t@). Asumiendo que la perturbaxi de densidad
esh originada por el modo creciengé(,cj) es irrotacional, por lo que podemos escribirlo co-
mo el gradiente de una furd@gi. Al calcular el Jacobiano del gradiente de una fongcio que
gueda es una derivada segunda, es decir,

o ofi 0%

(1.25)

Sabiendo que la fungn es singtrica, lo que queda es un tensor strico, por lo cual es
diagonalizable y pueden calcularse sus autovalores. Iddo@adichos autovalores -, — 3, —7),
podemos expresar la densidad Euleriana como

p b b b
== o)== o) (1.26)

El colapso comienza a lo largo del eje definido por el autovabs grande en valor abso-
luto. A modo de ejemplo, consideremos un elipsoide triariakl cual el colapso comenzar
a lo largo del eje ras corto. De este modo, la gravedad aganas asfericidades formando
estructuras aplanadas que se conocen con el nombre degargdequeques. Una vez que
el panqueque estformado, comienza el colapso en el siguiente e oorto, dando origen
a las estructuras alargadas, las cuales se conocen conl@endenfilamentos. Paidtimo, la
concentradin de los filamentos es lo que se conoce como nodos.

Mediante la aproximabhn de Z’eldovich puede explicarse la evolutide las regiones
sobredensas, pero esta aproxirbacno brinda informaéin acerca de la evolum de las
regiones subdensas, las cuales se conocen como voidissvdRarasto, o que se usa es el
Teorema de la Burbuja propuesta por Icke en 1984, el cual basalucon de los voids en
tres caractésticas principales:

= Las regiones subdensas o \@cse expanden a medida que las regiones sobredensas
colapsan

» Las asfericidades desaparecen a medida que léssvaexecen, lo cual quiere decir que
a medida que los vams crecen se hacen cada veasneséricos.
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= El campo de velocidad es lineal en fubicide la posidn, lo cual es equivalente a
decir que dentro de los vexs se produce una expamsicomo la del universo, pero con
velocidad nas alta, por lo que se denomina expanssuper-Hubble.

1.3. Formacbn de la Estructura en Gran Escala

Aunque el fondo isofipico de microondas indica que en el pasado el universo & ex
ordinariamente homameo, sabemos que el universo actual no es exactamente éoeoog
observamos galaxiasimulos y superemulos en escalas grandes. Se supone que estas es-
tructuras se originaron a partir de inhomogeneidades pdiales muy pequgs que cre-
cieron con el tiempo debido a la inestabilidad gravitadiop&stas a su vez deben haberse
originado a partir de miisculas ondas en laétrica, como materia cayendo en sus depresio-
nes. Esas ondas deben haber dejadoraigdicio, tal como anisotrdas de la temperatura
en el fondo de microondas, y sin duda tales anis@afueron finalmente descubiertas por
el saélite COBE en 1992. La rén por la cual se tafdtanto tiempo en descubrir dichas
anisotroflas es que aparecen como perturbaciones en la temperataragii® una parte en
10°.

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

-

5(Z,a) = M = / dPEby(a)e T, (1.27)
pla)

dondep(a) = poa—? es la densidadasmica promedio, necesitamos una tegue haga que

el contraste de densidad con amplitud igual-a 10~° en la superficie déltimo scattering

(z = 1100) crezca hasta un contraste de densidad del ordén~de)? para galaxias a reds-

hift = << 1, es decir, en la actualidad. Este es un requisito necesardoqualquier teda

consistente de la formam de estructura.

Ademas, las anisotrdps observadas por el élite COBE corresponden a un espectro de
potencias primordial de las fluctuaciones en densidad deepacamplitud e invariante en
escala

P(k) = {|6x]*) x k", con :n =1 (1.28)

donde los corchetes> representan la integrasi sobre un conjunto de diferentes muestras
de universos. Cuando la materia 6alentro de las depresiones de ese campo, Orjggntur-
baciones en la densidad que colapsaron gravitacionalrparggformar galaxias ylenulos
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de galaxias, con un espectro que tadmbés invariante en escala.

Actualmente, varios telescopios @&stexplorando las regionesasdistantes del univer-
so y descubriendo las primeras galaxias a grandes distaheia galaxias observadasgs
lejanas corresponden a redshiftsZ 7, 6 12 billones de @os luz de la Tierra, cuya luz fue
emitida cuando el universo tenlo aproximadamente él% de la edad actual.&o se
conocen unas pocas galaxias a estos redshifts, pero hag eafilogos que estudian la dis-
tribucion de cientos de miles galaxias con distancias hasta 3édld@io luz, 0z < 0,3. Estos
catdlogos nos dan informamn sobre la evoluén de dimulos de galaxias en el universo, y
ponen restricciones en la téade la formadn de estructuras. A partir de esas observacio-
nes, uno puede deducir que la magate las galaxias se formaron en redshifts del orden de
2 — 6; los dimulos de galaxias se formaron a redshift del orden de 1, supsréimulos se
estin formando ahora. Esto quiere decir que la estructismica se forra desde abajo hacia
arriba: a partir de las galaxias se formaron lamalos, y con ellos los supémnulos. Esto
es lo que se conoce corfmrmacibn jerarquica de la estructura

A partir de la nucleasitesis del Big Bang, sabemos que todos los bariones del sainer
pueden dar ran de la cantidad de materia observada, por lo cual debe hljugra materia
extra (como no podemos verla, la llamamos materia oscura)ds rabpn de su atracoin
gravitatoria. Si dicha materia es relativista (calientaoerelativista (fra) podia ser dedu-
cido a partir de las observaciones: las @aits relativistas tienden a difundirse desde una
concentradin de materia, por lo cual hay transporte de eeggitando el crecimiento de la
estructura en peques escalas. Esto se excluye debido a las observacionds,u@& con-
cluimos que la mayor parte de la materia responsable de la fayméde estructura debe ser
fria. Cuanta materia hay es, hasta el momento, un tema de debate.

Actualmente, la teda eséndar de la formaon de la estructura es un modelo de mate-
ria oscura fra con una constante cosraglca distinta de cero en un universo espacialmente
plano. El colapso gravitacional amplifiel contraste de densidad inicialmente aésasie un
crecimiento lineal y desgs a traes del colapso no lineal. Durante el proceso, las regiones
sobredensas se desacoplan de la expardg Hubble para convertirse en sistemas ligados,
los cuales comienzan a atraerse unos a otros para formactesais ligadas as grandes.

El espectro primordial es nuevamente sometido por la ibdislad gravitacional des-
pués de que el universo es dominado por la materia y las inhameatgeles pueden crecer.
La teoiia de la perturbadn lineal muestra que el modelo de crecimiento de los Feagie
contrastes de densidad va como

§(a) oc '™ =a® si — a < aq, (1.29)
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§(a) o @' = a, si — a > aq, (1.30)

en el imite de Einstein-de Sitter{ = p/p = 1/3y 0, para la radiaéin y la materia respec-
tivamente). Como el contraste de densidad diiteho scattering es del orden de~ 102,

y el factor de escala ha crecido desde entonoksen un factorz,.. —~ 103, uno esperaa

un contraste de densidad actual del orded,de: 10~2. Sin embargo, observamos que re-
giones con contraste de—~ 1 son frecuentes en escalas&le ' Mpc . ¢ Como puede esto
ser posible? El fondo de microondas muestra anis@sogebidas a fluctuaciones ddcsla
componente babnica de la materia (a la cual los fotones se acoplan eleatytgticamente).

Si hay aderas una componente adicional de materia que se acolple sra\es de interaccio-
nes muy ébiles, las fluctuaciones en esta componenteigndirecer tan pronto conésta
se desacopla del plasma, antes de que los fotones se desedebs bariones. La raa por

la cual las inhomogeneidades liaricas no pueden crecer es la poesile los fotones: como
los bariones colapsan hacia las region@s mensas, la prési de la radiadin detiene even-
tualmente la contracon y levanta ondas asticas en el plasma que evitan el crecimiento de
las perturbaciones, hasta el desacople de los fotonestri®dado, una componente que sea
materia oscura&bilmente interactuante pddrempezar el colapso gravitacional much@sm
temprano, an antes de la igualdad de materia-radiaciy entonces alcanza las amplitudes
del contraste de densidad observadas en la actualidad.

El contenido de materia oscura en el universo puede dedwipartir del espectro de
potencia (la transformada de Fourier de la fénaie correlaén de dos puntos de las pertur-
baciones de densidad) de la estructura en gran escala attaetino puede descomponer el
contraste de densidad en componentes de Fourier. Esto eomegniente ya que en la téar
lineal de perturbaéin las componentes individuales de Fourier evolucionaegaddiente-
mente. Un a@mero de onda coavil k se dice quentra en el horizonteuandok = d;;' (a) =
aH (a). Siuna determinada perturbanij de longitud de onda= k! < dg(a.,), entraenel
horizonte antes de la igualdad materia-radiacla @pida expanéin de la radiadn previene
a las perturbaciones de materia oscura del colapso. Comp $altupuede cruzar regiones
gue son menores al horizonte, la inhibitidel crecimiento debido a la radiéanies restringi-
da a escalas menores al horizonte, mientras que las peaiturba en gran escala permanecen
inafectadas. Esta es la tazde por gé el taméo del horizonte en la igualdad establece una
importante escala para el crecimiento de la estructura,

ey = di (acq) =2 0,083(Qph)hMpc . (1.31)

El factor de inhibicdn puede ser&cilmente calculado comf., = (Genier/aeq)? =
(key/k)?. En otras palabras, el espectro de potencia procesaddaisiyaiiente forma:

Pk) ok, si — k << ke, (1.32)
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P(k) o< k73, 51— k >> key. (1.33)

Cuando los bariones empiezan a colapsar sobre los pozosatebde la materia os-
cura, convierten una gran parte de su er@emptencial en la ene€ig cirética de protones
y electrones, ionizando el medio. Como consecuencia, @spsraer una gran fracon de
esos bariones constituyendo un gas caliente ionizadoealoedle los grandedimulos de
galaxias. Esto es, sin duda, lo que se observa y confirma tzipleén de la formadén de
estructura.

Con respecto al material constituyente de nuestro Univesgsten diferentes estudios
gue indican que vivimos en un Universo con densidad totalacer al valor dtico 2 = 1,
donde la mayor parte de la materia es no luminosa. Talesiestandluyen observaciones de
sistemas astradicos con tami@os que abarcan desde escalagialas a cosmobpicas, tales
como curvas de rota@n de galaxias, lentes gravitacionales, velocidadesatelSitle galaxias
dentro de Gmulos, el fondo de microondas, la estructura en gran egdalabundancia de
elementos livianos. Sin embargo, pese a la gran cantidadakneias a favor de la existencia
de materia oscura, no se ha ten&ato a la hora de identificar la naturaleza de laipata
o pariculas constituyentes de esta sustancia. Para tal fin saleeabo ratodos directos,
los cuales eéin diséiados de manera tal de observeasatteringelastico de las paitulas de
materia oscura, comoiaambién nétodos indirectos, destinados a detectar el producto de la
aniquilacbn de materia oscura (rayos gama, neutrinos, positronggr@ones, antideutero-
nes, radiadn de sincrdin, rayos X).



Capitulo 2

Estructuras en Gran Escala del Universo

El patron de la estructura en gran escala del Universo, se preseasrtgoauna intrincada
red de dimulos y supefmmulos de galaxias, los cuales &stseparados por regiones de muy
baja densidad que reciben el nombre deieacDicha red est principalmente compuesta por
panqueques y filamentos, en cuya intersatsie concentran regiones de muy alta densidad,
donde los supetomulos aparecen como nodos muy densos. El estudio de laggaoles
de estos nodos, tales como su distribmgimorfologa y extengin, permiten obtener infor-
macbn sobre el comportamiento y evoléridel Universo a gran escala. Debido a que los
superdimulos son estructuras muy extensas, resultaidonseguir una muestra esfistica
significativa de objetos, por lo que es conveniente hacedasimulaciones nuenicas para
lograr una mejor estaigtica en el aalisis de dichas superestructuras.

21
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2.1. Formacbn de Estructuras

Gracias a las observaciones del fondo de radrmacbsmica de microondas se sabe que
el Universo se origia aproximadamente 13.7 Gyr as; y en sus comienzos era muy denso
y caliente y presentaba un estado casi uniforme. Sin emjsirgbservamos el cielo actual-
mente, vemos estructuras en todas las escalas, desdmagsti@hnetas hasta galaxias, y en
escalas @n mucho mayoresenulos de galaxias y enormes W@ entre las galaxias.

Sedin los modelos actuales, la estructura del universo visbl®rmd en las siguientes
etapas:

= El universo muy tempran&n este escenario, algunos mecanismos, tales como la infla-
ciobn ddsmica son los responsables de establecer las condiciioieseis del universo:
homogeneidad, isotré@y planitud.

= El plasma primordial:En la mayor parte de esta etapa, el universa dsminado por
radiacbn, y debido afree streamindas estructuras no pudieron crecer gravitacional-
mente. No obstante, se produjo una importante evoityda nucleostesis del Big
Bang db origen a los elementos primordiales y se emél fondo ©smico de mi-
croondas. La estructura detallada de la anis@drdel fondo ésmico de microondas
tambEén se origi® en esa@&poca.

= Crecimiento lineal de la estructurdJna vez que la materia, en particular la materia
oscura, domia el universo el colapso gravitacional comémzamplificar las pequiias
inhomogeneidades originadas por la inftactbsmica, haciendo que la materia caiga
hacia las regiones &s densas enrareciendanamas las regiones enrarecidas. En esta
época, las inhomogeneidades en la densidad pueden descrigédiante una simple
ecuacdn diferencial lineal.

= Crecimiento no lineal de la estructur@ medida que las regionesas densas se hi-
cieron ain mas densas, la aproximadai lineal que describe las inhomogeneidades de
densidad comienza a fracasar, y comienza a ser necesariatamiento ras detalla-
do, usando la teta completa Newtoniana de gravitani En ese momento es donde
comienzan a formarse las estructuras, tales comolosilos de galaxias y los ha-
los de las galaxias. En este escenatio $as fuerzas gravitacionales son importantes
ya que la materia oscura, la cual se piensa que tiene intenascmuy ébiles, es el
componente dominante.

= Evolucbn ”Gastrofsica’: El Gltimo paso de la evoluén es cuando las fuerzas elec-
tromagreticas se vuelven importantes en la evabaaie la estructura, donde la materia
baribnica se agrupa densamente, como en el caso de estrellaaxiagaEn algunos
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casos, tales comdigleos de galaxias activas y quasares, ldagdewtoniana fracasa
y la teoiia de la Relatividad General se vuelve necesaria. Esta esapayedificil de
analizar, ya que deben tenerse en cuenta diferentes efectqdicados, incluyendo la
gravedad, la magnetohidrodimica y las reacciones nucleares.

Las Ultimas tres etapas de la evolawiocurren en diferentes tiempos, dependiendo de
la escala. Las escalasasigrandes en el universo, totaypueden ser bien aproximadas por
la teoita lineal, mientras que lofimulos de galaxias y los sup@raulos son no-lineales, y
muchos febmenos en la galaxia local deben ser modelados por una a@o&n matricial,
teniendo en cuenta todas las fuerzas. Esto es lo que se amrmaodormaaddn jefarquica de
la estructura: las estructurasmpequias gravitacionalmente ligadas, tales como galaxias y
guasars, se formaron primero, seguidas por los gruposiiios y superiemulos de galaxias.

Es decir que, por lo explicado anteriormente, se cree quatiactura de la distribuén
de galaxias en gran escala se origina de la inestabilidadtap®nal de las pequmas fluc-
tuaciones en el campo de densidad inicial del Universo. Waneba clave de esta fiifesis
es que los supeiicnulos de galaxias, en su proceso de foriaciiebeian generar acren
sistenatica de otras galaxias. Esto ddheser evidente en el patr de velocidades de rece-
sion, produciendo una anisotfi@pen el’ clustering” espacial de las galaxias inferido.

En 1934 Hubble demosgtrgue el paton de galaxias en el cielo no es aleatorio, y en los
anos sucesivos se han realizado intentms @as ambiciosos de trazar la distriliucide la
materia visible en escalas cosmgicas. Para obtener un panorama tridimensional, los re-
levamientos con corrimiento al rojo utilizan la ley de Hulhl = H,r, para determinar
apropiadamente la distancia radial a un conjunto de gaakiprimer gran relevamiento
con estas caracfsticas se realiz a principios de la @cada de 1980, y estaba limitado a
unos pocos miles de redshifts, pertenecientes a la espeafi@ de la velocidadiinite de
los objetos individuales. En leéédada de 1990, los relevamientos con corrimiento al rojo se
extendieron a véimenes mucho mayores. Con dichos estudios se estabjeeiel univer-
so es pacticamente uniforme en escalas por encimatdé ' Mpc (h = H,/100 km s~
Mpc=1), pero con una compleja red no lineal de supieralos, compuesta por paredes, fi-
lamentos y vaios en escalas mas pedas. El origen de esta estructura en gran escala es
uno de los temas claves en cosm@odJ/na suposiéin convincente es que la estructura cre-
cid mediante el colapso gravitatorio de las fluctuaciones dsidad, las cuales eran muy
pequéias en tiempos tempranos.

Los estudios sobre la distribaei de galaxias en gran escalag@sgieneralmente enfoca-
dos en problemas tales como el testeo déteigis sobre la identidad de la materia oscura,
la naturaleza de las perturbaciones iniciales de densidhdaecanismo de crecimiento de
la estructura. Las propiedades de la estructura observegiae escala son frecuentemente
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utilizadas para estimar los valores de losgpmaetros cos@logicos fundamentales. Aunque
ninguno de estos temas pueden considerarse resueltdnaatba hay un creciente consenso
de que la materia oscuradr(CDM) es el candidato as probable para la materia oscura, que
la estructura @smica cre@ debido a la amplificadn gravitacional de fluctuaciones inicia-
les de densidad en fase aleatoria de origen inflacionariogyas paametros cosmoébicos
fundamentales tiene los siguientes valoresapestro de densidad, ~ 0,3, termino de la
constante cosmogicaA, ~ 0,7 y constante de Hubble (en unidades1d6kms—Mpc~!

) h ~ 0,7. Las restricciones cosmagicas reflejan@o un aspecto de la informai codifi-
cada en el pabn del clustering de galaxias. Otro aspecto, igualmenezastinte, tiene que
ver con los procesos responsables de la foramagievolucon de galaxias. Extraer este tipo
de informacdn requiere conjuntos de datos muy grandes, los cualedraenig esin dis-
ponibles gracias a la nueva genetacie relevamientos de galaxias, tales como 2dF Galaxy
Redshift Survey (2dFGRS, Peacock et al. 2001) y Sloan DigkgalSrvey (SDSS, Blan-
ton et al. 2001). Se espera que estos nuevos conjuntos deptat@an, adeas de nuevas
restricciones cosmodgicas, un entendimientoan claro de @mo se manifiesta lddica de

la formacbn de galaxias en el clustering de galaxias, como unadande las propiedades
internas tales como la morfol@y la luminosidad, el color, o la tasa de forntacde estrellas.
Esto no 6lo es importante para testear los modelos de forbmedé galaxias, sino tanén es
necesario para extraer informanicosmobgica precisa de los nuevos relevamientos. Aunque
parece ser convincente que en escalas grandes la diginbideigalaxias traza la masa sub-
yacente de una manera simple, se predice que hay complepgisssen las escalas pegas

e intermedias.

Modelos téricos actuales de la forma&@ti de estructuras en el Universo&@stbasados
en el paradigma de la inestabilidad gravitacional. Se coeeegte modelo es el responsable
del crecimiento de las peqji@s perturbaciones primordiales de densidad en las astiact
colapsadas no lineales tales como galaxia@mudos que son evidentes en el Universo ac-
tual. La premisa de la inestabilidad gravitacional ha sitlliaada indirectamente mediante
la comparadin del clustering predicho por las simulacionésnericas de la formagnh de
estructuras @smicas con la distribugh de galaxias. Una prueba directa de este ingrediente
fundamental de los modelos de forntatde estructuras fue realizada usando el 2dFGRS por
Peacock et al. (2001). El tafiia del 2dFGRS permiti el primer aalisis preciso de la fun-
cion de correladin de dos puntos de galaxias en escalas grandes. Peacadkeshastraron
gue la funcbn de correladin de dos puntos de pares separados por grandes distanelasre
una forma que es caracistica de los movimientos délulk 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 estelaresstrallas eéh organizadas
dentro de galaxias, las cuales a su vez formanudos y super@mulos que eéin separadas
por inmensos vdos, creando una vasta estructura en forma de esponjagidaegesmeralmen-
te “red ddsmica”. Hasta 1989, se asiargue los amulos virializados de galaxias eran las
estructuras existentesamgrandes, y estaban mas o menos uniformemente didaoen to-
do el universo, en todas las direcciones. Sin embargo,agados datos obtenidos mediante
los relevamientos con corrimiento al rojo, GelfertHucrha en 1989, descubrieron la “Gran
Pared ", unadmina de galaxias de 500 millones dma luz de largo, 200 millones de ancho,
pero $lo 15 millones de @@os luz de espesor. La existencia de esta estructura tangho
en darse a conocer ya que se neéed@terminar la posion tridimensional de las galaxias,
lo cual implica combinar la informagh de las posiciones de las galaxias con la infororaci
de la distancia mediante el corrimiento al rojo. En abril @02 otra gran estructura fue
descubierta, la Gran Pared del Sloan. En agosto de 2007 penvado fue detectado en la
consteladn de Eridanus. Este coincide con la “Mancheafelel WMAP ”, una reghn fria en
el cielo de microondas que es altamente improbable bajo éélo@osmadbgico favorecido
actualmente.

En los estudios @s recientes, el universo aparece como una cdeate grandes vaas
como burbujas separados por paredes y filamentos de galesiaks supetiemulos apare-
ciendo como nodos ocasionales relativamente densos. des&srclaramente visible en los
relevamientos de galaxias con corrimiento al rojo.

La estructura del universo es ampliamente estudiada ntedasobservaciones. Uno de
los indicadores de la estructura en gran escala es el esteiths “Lyman alpha forest”. Esto
es un conjunto ddreas de absor@n en lasineas espectrales provenientes de quasars, las
cuales son interpretadas como indicadores de la existdagianensas paredes finas de gas
integrahkctico (mayormente hidgeno). Estas paredes esarasociadas con la forméaaide
nuevas galaxias.

Es importante tener algunas precauciones al momento deldesstructuras en escalas
cosmicas. La distorén de la luz debido a la gravitami (lentes gravitacionales) puede re-
sultar en inkgenes que parecieran originarse en una divsadatiferente a la de su verdadera
fuente. Esto es causado por los objetos (tales como galaxiascurvan el espacio a su al-
rededor (tal como lo predice la relatividad general), rédledo los rayos de luz que pasan
cerca. Este efecto es mitil en muchos casos, ya que las lentes gravitacionaleefuerag-
nifican las galaxias distantes, haciendo que sasfatil detectarlas.
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La estructura en gran escala del Universo t@amihice diferente sido se utiliza el corri-
miento al rojo para la determin#&ci de la distancia de las galaxias. Por ejemplo, las galaxias
ubicadas por detis de un @mulo de galaxias san atradas por el mismo, o sea caerhacia
el, por lo cual presentan un leve corrimiento hacia el azul; en el ladasrcercano, son
levemente corridas hacia el rojo. Por consiguiente, elreatdel dimulo aparece un tanto
distorsionado si se utiliza el corrimiento al rojo para médidistancia. Un efecto opues-
to aparece en las galaxias queaastientro del @mulo: las galaxias tienen un movimiento
aleatorio alrededor del centro délmulo, y cuando estos movimientos aleatorios son trans-
formados en corrimientos al rojo, elimulo parecex ser elongado. Esto ocasiona el efecto
conocido como los “dedos de Dios ": la il@si de una larga cadena de galaxias orientada
hacia la tierra.

Las observaciones y simulaciones de la estructura en gcafaegel Universo han reve-
lado la presencia de una red de filamentos yio&¢voids) donde se encuentran la magor
de las galaxias. Esto indica que el universo no es hé@meg en escalas por debajo de los
100h-, Mpc, la cual es la escala de las estructuras de galaxaagnandes, a pesar de que se
han encontrado estructurasaamucho ms grandes.

Actualmente es bien sabido que las galaxias forman vargiensas, desde grupos y
cumulos hasta supermulos. Los sistemas de galaxias n@aedlistribiudos de manera alea-
toria en el espacio: grupos yimulos esin preferentemente alineados en cadenas (filamen-
tos), y el espacio entre ellos agtoblado con galaxias a lo largo de dicha cadena. Los sis-
temas no-virializados &s grandes de galaxias son los superglos de galaxias los cuales
contienen @mulos y grupos de galaxias con sus filamentos de galaxiedealor. Es decir,
los super@mulos fueron definidos como sistemas conectados noizadds con densidades
por encima de un cierto umbral de densidad.

Los superamulos contienen sistemas de galaxias de diferente riqdegee galaxias in-
dividuales, grupos de galaxias y filamentos hastawos ricos de galaxias. Las estructuras
en gran escala mayores al radio virial de lasalos individuales r@s ricos £, 10h-, Mpc)
son generalmente llamados supenulos de galaxias. Los supé@roulos son los sistemas,
gravitacionalmente ligados,as grandes del Universo, a pesar de que no es del todo claro
hasta que escalas se extienden realmente. Los supelas forman sistemas de galaxias en
escala intermedia entre los grupos y filamentos pobres,ayléoed Gsmica.

Los superamulos de galaxias se han utilizado para un amplio rango tdelies y son
herramientas esenciales para estudiar las perturbaderdensidad en las escalagsmgran-
des, las cuales dieron origen a la estructura en el UnivB@oparticularmente interesantes
ya que siempre evolucionaron en efjimen lineal y pueden ser tratados @iamente. Los
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super@mulos pueden ser mutiles para discriminar entre la materia oscura y los madelo
de formacbn de estructuras (Scott et al., 2005).

Los super@mulos evolucionan lentamente y contienen inforrbaailel universo tem-
prano. Son producto de las perturbaciones de densidadeesgpgala, las cuales evolucionan
muy lentamente. Por lo tanto, la distribémide los supefamulos contiene informagn sobre
el campo de densidad inicial en gran escala, y sus propisgadaien ser utilizadas como
una prueba cosmagica para distinguir entre diferentes modelos coégiiobs. La estructura
interna de los supeienulos conserva informamn sobre la formaéin y evolucdon de gala-
xias en escalas medias. Las propiedades de galaxias y ggopbferentes entornos de su-
perdimulos pueden ser utilizados para estudiar la evotude galaxias en escalas chicas. De-
bido a que los supeficnulos son aumentos masivos de densidad, son grande®sagta-
vitacionales, lo cual distorsiona el fondo de radmacibrindando informaén sobre el campo
gravitacional a tra@s de la distoréin del CMB mediante el efecto de Sunyaev-Z’eldovich, el
cual puede ser detectado utilizando los nuevosligzd, tales como el PLANCK (Einasto et
al., 2007).

El estudio de grandes sistemas de galaxias séioan el estudio del Supdmnulo Local
por de Vaucouleurs (1953) y por Abell (1961) usando losualos ricos de galaxias de Abell
(1958) y Abell et al. (1989). La era moderna del estudio deogasistemas de galaxias em-
pezd cuando comenzaron a publicarse los nuevos relevamieatgalaxias con corrimiento
al rojo. El primero de dichos relevamientos fue Las Camparadax@ Redshift Survey, se-
guido por el 2 degree Field Galaxy Redshift Survey (2dFGRSSladn Digital Sky Survey
(SDSS). Estos relevamientos cubren grandes regionesefielycson lo suficientemente pro-
fundos como para permitir estudiar la distrilutde galaxias a grandes distancias (Einasto et
al., 2007). Estos nuevos relevamientos han demostrad@agumedpiedades morfajicas de
las galaxias dependen del entorno cosigmo en gran escala. El entorno globasmenso
esh dado en los supdimulos de galaxias. Los datos contenidos en dichos relevéns nos
permiten estudiar en detalle las propiedades de las gakasiadistribudn espacial (Einasto
et al. (2003a, 2003b); Einasto et al. (2005); Balogh et alD420Croton et al. (2005); Lahav
(2004 y 2005); Ragone et al. (2004)).

Comparaciones de las propiedades de los modelos de aopdos con los supeienu-
los reales muestran que son muy similares. Los supautos consisten es muchas cadenas
(filamentos) de galaxias, grupos §imulos. Estas cadenas tienen diferentes longitudes, por
lo que los supefiamulos son de forma asgtrica. El grado de asimédres proporcional a la
riqueza del supetonulo, es decir, es mayor en los supentilos nas ricos. Los supebenu-
los mas ricos son adeas mas densos y contienen nodos luminosos, es ddatens de alta
densidad (Einasto, 2008).
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Los superamulos de galaxias con dimensiones carastieas mayores &00h,, Mpc
son los mayores aumentos de densidad relativamente asladd Universo. Los supénu-
los brindan informadin sobre la evoluéin temprana de las estructuras en el Universo (Kof-
man et al., 1987) y sobre las propiedades de la actual redcsupalos-vats (Einasto et
al., 2007). Entre todos los supémulos, los nas ricos merecen mayor atemigj ya que co-
menzaron a formarse antes que otras estructuras, y sonitesd® las estrellas tempranas
y de la formaddn de galaxias, y son los primeros lugares donde se formasosistemas
de galaxias. El entorno de los sup@rwlos afecta las propiedades de los grupogmiwos
contenidos en ellos.

2.3. Definicbn de Superdimulos

Las mayores estructuras gravitacionalmente ligadas dednso son los supeenulos de
galaxias, formados por galaxias, gruposiynuilos. Estas estructuras se encuentran unidas a
traves de filamentosébiles de galaxias, con lo cual conforman la textura delaraivcomo
un todo.

Tradicionalmente, los supdénnulos se definen comolmulos de @mulos "usando cato-
gos de émulos de galaxias, seg Abell (1958,1961), o como regiones de alta densidad en
la distribucbn de galaxias, séq el estudio de Vaucouleurs (1953) sobre la Supergalaxia Lo
cal. Los superamulos cercanos se han encontrado principalmente debaloarbinadn
de datos de galaxias yumulos. Los primeros supdnnulos nas distantes se encontraron
casi exclusivamente mediante losatagjos de amulos ricos de galaxias de Abell (1958) y
Abell et al. (1989). Reé&n en losiltimos dos se han hallado supé@rulos distantes usan-
do relevamientos profundos de galaxias con corrimientojal tales como Las Campanas
Galaxy Redshift Survey, el 2 degree Field Galaxy Redshift Su(2dFGRS) y el Sloan Di-
gital Sky Survey (SDSS). En todas las investigaciones dersuimulos debe enfrentarse el
problema de determinabmo definir superemulos. Para visualizar el problema, en la Fi-
gura 2.1 se muestra la Figura 1 presentada en el trabajo dst&iet al. (2007), en donde
se muestran las proyecciones en 2 dimensiones de las regiorte y sur del relevamiento
2dFGRS (2dF Redshift Northern and Southern regions). En gsafisos, la densidad de
luminosidad ha sido determinada usando un suavizado Gawessdn una escala desh !
Mpc, los volmenes de los relevamientos se proyectaron sobre un igcafoca traes de las
respectivas regiones del cielo, y las regiones se rotarantpaerareas siratricas con res-
pecto a un eje vertical. Las galaxias y los sistemas de galaduados en entornos globales
diferentes se graficaron por separado: el panel izquierdsstrauslo los sistemas situados
en entornos de alta densidad, y el panel derecho mudsdtrdos sistemas en entornos de
baja densidad. Las regiones de alta y baja densidad sondaefipor el campo de densidad
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de baja resoluéin suavizado con el kernel de Epanechnikov de radihdéM pc; el umbral
de densidad que se apien unidades de densidad media fue de 4.5.

La comparadn de los paneles izquierdo y derecho muestran la presemaiadestacado
contraste entre los sistemas de galaxias situados en esgieralta densidad y de baja densi-
dad. Los sistemas luminosos en regiones de alta densiddmhstante compactos; los cuales
han sido clasificados de manera convencional como siuperios de galaxias. Estos sistemas
eshtin bien aislados unos de otros. La magate estos sistemas de alta densidad son bastante
pequéios en tam@o. Estos pequ®s sistemas contienenbls 1 6 2 dimulos de galaxias y
se parecen en la estructura del sistema al Saparto Local y al Coma. Tamén pueden
observarse supdimulos muy ricos: en la regn Norte el supefamulo SCL126 (Einasto et
al., 1997) o la Gran Pared del Sloan (the Sloan Great Walbh®iet al. 2006 y las referen-
cias alf citadas); y en la re@n Sur el supeamulo Sculptor SCL9 (Einasto et al., 1997) . En
contraste, los sistemas de galaxias en lbrede baja densidad forman una red casi continua
de pequios filamentos de galaxias. Los sistemas de galaxbies se encuentrariia en
grandes regiones de baja densidad igaasmicos). La distribuéin espacial de galaxias es
casi continua: los puentes de galaxiabites unen los grupos yimulos, por lo cual es asun-
to de convendin, donde establecer @hite entre los supetenulos y los sistemas pobres de
galaxias.

2.4. Metodos de Identificacon

Como ya se mencid@nanteriormente, antes de la identifi@tde superiemulos hay que
superar el problema démo definirlos. Es sabido que dichas estructuras ramesh viriali-
zadas, y se hayan en proceso de fordagiforman parte de una red continua que constituye
la estructura en gran escala. Reconociendo que la idenitficde superemulos se realiza
mediante la identificadn de regiones cuya densidad supera una dada densidad ukabral
difinicion de un supetonulo particular resulta bastante arbitraria, ya que esn@nte de-
pendiente del umbral de densidad que se elija.

Tradicionalmente, los sistemas de galaxias de variasassbah sido seleccionados de
la red ®@smica usando atodos cuantitativos, tales como ettodo Amigos de los Amigos
(Friends-of-Friends, FoF) o el@odo del Campo de Densidad (Density Field, DF).

Es importante tener en cuenta que @tado utilizado para seleccionar miembros de un
grupo debe satisfacer varios requerimientos: seadi implementa@n, tener en cuenta la
mayor cantidad de efectos de seléccgue sea posible, entregar resultados reproducibles y
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Figura 2.1 Campo de densidad de alta resélu@n dos dimensiones de las zonas Norte y
Sur del relevamiento con corrimiento al rojo 2dF. Los passlgeriores muestran la régi
Norte y los paneles inferiores la régi Sur. En los paneles izquierdd@® se muestran las
galaxias y sistemas de galaxias en regiones de alta densmikatras que en los paneles
derechos@o se muestran las galaxias y sistemas de galaxias en esgienbaja densidad.
La densidad de corte entre objetos de baja y alta densidad ea unidades de la densidad
media, suavizada en escalasid#e! Mpc. Las muestras sorbaoicas, es decir, que su ancho
aumenta con la distancia, por lo que a distancias mayoreasbdelvador pueden observarse
mas sistemas de galaxias.
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no aplicar suposiciones fuertes en cuanto a lamica del grupo.

En el caso del @odo FoF, se buscan los vecinos de galaxia8mutos usando un ra-
dio de lusqueda fijo o variable. Esteétodo es muy utilizado en lalbgeda de sistemas de
parfculas en simulaciones n@ricas, donde todas las darttlas tienen iédntica masa. La va-
riante con radio dedsqueda variable ha sido utilizada exitosamente en la dacigi de los
catalogos de grupos de galaxias. Estetodo es simple y directo y especialmente adecuado
para muestras limitadas en volumen tales como la muestrardelas de Abell y muestras
similares de halos simulados de materia oscura.

El método FoF tiene la desventaja que los objetos de diferemi@disidad (0 masa) son
tratados de la misma manera. Los sistemas de galaxias rmemtgdjetos de diferentes lu-
minosidades desde las galaxias enanas hasta las galayaategi luminosas. Por lo tanto,
usando el ratodo FoF, es diil distinguir entre los sistemas pobres y ricos de gakpsala
densidad nurrica de galaxias es similar. El segundo problema eréébdo FoF es la com-
plicacibn en usar los vecinos: elétodo es simple si se utiliza una longitud de enlace (radio
de kisqueda de vecinos) constante, pero el precio por estaiciapl es la excluéin de las
galaxias ébiles del aalisis, con el objetivo de obtener una muestra de galaxi@talia en
volumen.

Para superar estas dificultades, puede utilizarsee&dan DF. En este caso, las lumino-
sidades de las galaxias son tenidas en cuenta, tanto ésdadxa de sistemas de galaxias,
como astambién en la determinah de sus propiedades. La segunda ventaja @ado DF
es la posibilidad de tener en cuenta la completitud, y deraet#o reestablecer los valores
sin bias de las luminosidades totales de los grupos (y simperos). Existen numerosas va-
riantes del retodo del campo de densidad para investigar las propiedidesdistribuadn
de galaxias.

Sin embargo, para el caso de los superalos, las propiedades generales de los sistemas
identificados con ambosétodos son bastante estables, es decir que no hay gran dapend
con el netodo utilizado para su identificaxi.

2.4.1. Metodo Friends of Friends

El algoritmo FoF fue desarrollado por HuclraGeller (1982) y como ya se menciman-
teriormente, presenta un criterio objetivo y @eif aplicacon para la identific&in de grupos
de objetos, y puede ser adaptado para compensar viciosateiselde la muestra. Dicho
método consiste en la aplicaci de un algoritmo de percoléri a una muestra limitada en
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flujo y que contenga informan de redshift, sobre la cual se construye una tabla de asigna
cion de grupos para la lista de objetos. El procedimiento pavrarlesto a cabo, consiste en
recorrer las galaxias del ébgo y seleccionar una que no haya sido previamente asignad
a ningin grupo. Luego, se buscan compeas de dicha galaxia, cuya sepavagiroyectada

se define en funbn de las caractesticas que se desean estudiar de los grupos. Se definen
dos paametros de percolam que permiten decidir si dos objetos forman parte del mismo

grupo:

D12 :25111(0/2)V/HO S DL(‘/I7‘/27m17m2)7 (21)
conV = (V; + V,)/2, y la diferencia de velocidades:

‘/12 :| ‘/1 - ‘/2 ’S VL(%,%,”?Q,TRQ), (22)

dondel; y V5 son las velocidades estimadas a partir del redshift de dxigay su compiera,

my Y mo SON SUS magnitudes aparentesgs la separadn angular entre ellas. Si no se en-
cuentran comgaeras que cumplan con dichas condiciones, la galaxia sgymeln una lista

de “galaxias aisladas”. Por el contrario, las coiigras que satisfacen dichas condiciones, se
ahaden a la lista de los miembros del grupo. Posteriormeateadiza la fisqueda sobre las
vecinas. Este proceso se repite hasta que no se encuerdsamiembros nuevos de ningy

grupo.

La manera de escogér; y V; compensa la variagh en el muestreo de la fuidei de
luminosidad de galaxias como fubaide la distancia del grupo. Se asume que la imde
luminosidad es independiente de la distancia y la pasjgdor lo que a grandes distancias
solamente hay una disminaci de las galaxias &s cebiles. Por cada par se adopta:

M2 Miim

Dy, = D, { / ®(M)dM/ / @(M)dM] _1/3, (2.3)
donde h -
M = Myim — 25 — 5log(Vie/ Hp) (2.4)
y
My = myim — 25 — 5log(V/Hy). (2.5)

® es la funodn de luminosidad diferencial de galaxias de la muesifees la separadn
proyectada en Mpoyy;,, €s la magnitud aparenteiite del cahlogo yVr es la velocidad



CAPITULO 2. ESTRUCTURAS EN GRAN ESCALA DEL UNIVERSO 33

fiducial.

Esta estimadin pesa el volumen de laibqueda con la densidad nérica de galaxias
gue puede ser observada en una muestra limitada en magrdiathacia V. La velocidad
limite se escala de la misma manera:

Vi, = [72®(M)dM/ M/”mQD(M)dM] _1/3. (2.6)

La eleccon adecuada de los @anetros de percolam 2.3y 2.6 permite aplicar es-
te algoritmo a diferentes tipos de sistemas: grupo de galagimulos y supetemulos de
galaxias.

2.4.2. Metodo de Campo de Densidad

El método DF est basado en la construdaidel campo de densidad, el cual debe hacerse
cuidadosamente teniendo en cuenta diversos aspectosc&alelgo analizado es limitado
en flujo, en primer lugar hay que aplicar una correngdara quedar desafectados del hecho
de que, a medida que aumenta la distancia, el intervalo deitudgs observadas (ventana
observacional) se desplaza hacia luminosidadesatias. Se estima entonces la luminosidad
total esperada por cada galaxia que se observa, teniendeptadas galaxias as cbiles
gue esan fuera de la ventana observacional:

Ltot = LobsWL = L®10074(M®_M)WL~ (27)

El factor de corre@n por completitud?;, se define a trags de la fundn de luminosidad
de galaxiaspb(L):

[ Lo(L)dL
Wy, = 2— (2.8)
[ Le(L)dL

Ly

donde lag.;(M;) corresponden a lognhites de la ventana observacional para la distancia de
la galaxia considerada:
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Mooz (%) = Munas — 25 — 5log(DL(z)) — K (2), (2.10)

dondem,,.;, Y mmq. COrresponden a las magnitudesites del calogo utilizado. Y la corre-
cion K representa la diferencia de magnitud observadan una galaxia de edagl medida
a la longitud de onda; = \y/(1 + 2) y de la misma galaxia de edagmedida a\,; y se

define como sigue (Hogg et al., 2000):

L
K = —2,5log ! 2] (2.11)
) (1 + Z) L)\ )

dondelL_. representa la luminosidad diferencial en la longitud deaondl redshift obser-

+2)
vado y laL, la luminosidad diferencial en la longitud de ondlaYa quet, es el instante de

observadn y definienda; al tiempo al cual la luz fue emitida, la corredniK correspon-
de a la diferencia en la magnitud debida al corrimiento r@bedpectro de dos objetos con
espectros iénticos: no incluye ningn tipo de evoludn intlinseca del espectro debido a la
evolucbn de la pobladn estelar que lo produce.

El siguiente paso para caracterizar el ambiente global eneskresiden las galaxias es
aplicar un suavizado del campo, para lo cual se utiliza gémente un kernel Gaussiano.
Dichos kernels se definen a partir de un radio de suavizadmatldebe ser elegido ade-
cuadamente teniendo en cuenta el tipo de sistemas que seidestficar. Para el caso de
super@mulos, es necesario reconocer las cargtteas globales del ambiente, por lo que se
eligen radios de suavizados extensos (del orden de 4 a 1Mpc/

Una vez realizada la corréni 2.7 y habiendo suavizado el campo, ya sé estcondi-
ciones de calcular el mapa de densidad, para lo cual se defireeidificaddn tridimensional
adecuada para la muestra que sé astalizando y se estima la densidad de luminosidad en
cada una de dichas celdas. En este mapa es donde se realeatificacon de los sistemas:
se determina un umbral de densidad fijo y se seleccionan laslasldas cuya densidad sea
mayor o igual al umbral elegido. Una vez seleccionadas ldsseon densidades superiores
al umbral de densidad, se identifican las celdas conexasogfiermagn las estructuras me-
diante un algoritmo FoF.



Capitulo 3

M etodos de Aralisis

Tradicionalmente, el modelo cosraglco esandar ACDM es contrastado con la dis-
tribucion de galaxias en gran escala, principalmente consideraxtadsticas de segundo
orden, tales como el espectro de potencias o su transforrdadaurier, la funocdn de co-
rrelacion. A medida que se utilizan eststicas de mayor orden, las cuales proporcionan
una caracteriza®n mas detallada de la distribubn de galaxias, es posible realizar una
comparacbn mas completa entre las predicciones del mod&t@D M y las observaciones
obtenidas a partir de los grandes ébgos de galaxias disponibles en la actualidad.

35



CAPITULO 3. METODOS DE AMNALISIS 36

3.1. Mediciones Estatbkticas

En 1934, Hubble estudila distribucéon de la frecuencia del recuento N de galaxias en-
contrado en un campo correspondiente a un telescopio. H@abksisinod que la distribu@n
de N estaba notablemente torcida, pero que la distdbudel log N es muy similar a una
Gaussiana.

Bock (1934) y Mowbray (1938) compararon la varianza de N caqquiase esperer para
una distribuddn aleatoria estasticamente uniforme. Ambos determinaron que la varianza
de N es considerablemente mayor que la esperada para uitaudiéh aleatoria, mostrando
gue las galaxias tienden a agruparse. La éstiad de Bock, la dispei@n o varianza del re-
cuento de N celdas, es una integral sobre la fumdie correladin de dos puntos.

Unos ads mas tarde, Limber (1953, 1954) demdastjue existe una ecuaai integral
lineal que relaciona la fungn de correladén angular con la correspondiente fumtide co-
rrelacbn espaciaf(r), es decir, que la ecudxi de Limber es aquella que relaciona la fmci
de correladn espacial con la angular. Otra vérsde la ecuadin de Limber, que relaciona la
varianza del recuento de galaxias en celdas en el cielo dand#@n de correladn espacial
de galaxias, fue derivada de manera independiente por RL&fd ).

En la elecabn de estaidticas para medir el clustering de galaxias, clarameasefavo-
recidas son las diferentes variantes de la fomcie correladin. Se pueden destacar diversas
razones por las cuales, la fuanide correladin y sus variantes son tan importantes. La pri-
mera rabn a tener en cuenta es la existencia de una emudicieal simple que relaciona
directamente la funéin de correladin angular observable con la fuanide correladn es-
pacial requerida. Esto significa que la transforroadle una hacia la otra es relativamente
sencilla. Igualmente importante, una segundé@mazs que esta transformanipermite de-
terminar ®mo deben escalar las estimas eistiachs con la profundidad del relevamiento, y
por lo tanto, testear por posible contamir@ecen las estimas debido a errores sistgros.

Un tercer resultadatil es que las diamicas de la distribudh de galaxias pueden ser
tratadas enérmino de las funciones de correldecide masa: las estfsticas que soitiles
para la reducéin de datos, tambn sonltiles para el aalisis de la teda.

La funcion de correladn de dos puntos (bipuntudl)r) determina el segundo momento
de la distribucdn de N. Para predecir el tercer momento, es necesario ladaraeg correla-
cion de tres puntos, y para predecir la forma completa de ldhilisibn de N esperada, es
necesario conocer todos losdenes de la funén de correladin.
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3.2. Funcbn de Correlacibn y Espectro de Potencias

Como muchos catogos listan las posiciones de las galaxias, loswos de galaxias, o
las fuentes de radio, entre otros objetosiiisyeneralmente pensar en la distrikutide la
materia como una distribumn de objetos puntuales que ptadr ser @icleos, o galaxias, o
cumulos de galaxias. Si las diferencias entre dichos objeiG®n tenidas en cuenta, édos
una cuesbn de la naturaleza de la distribani de las posiciones, &sto puede describirse
mediante la funén de correladin de n-puntos.

La funcion de correladén de dos puntos se define como la probabilidad conjiRtde
gue dos objetos se encuentren en dos elementos de vollirhgndV;, separados por una
distanciar (Peebles, 1993):

dP = n?dVidVa[1 + £(r)], (3.1)

donden es la densidad nuenica. El factom? hace que la funéin de correladin sea adimen-
sional.

En un proceso de Poisson aleatorio uniforme, las probabligig de encontrar objetos en
dV1 'y dV; son independientes, por lo que la probabilidad conjuntd@®ducto de cada una
de las probabilidades:

AP = n*dV,dVs. (3.2)

En este casq, (r) = 0; si las posiciones de los objetos@storrelacionadas,(r) > 0; y
si las posiciones e@h anticorrelacionadas] < £ (r) < O.

Otra manera de definirla es como la probabilidad condicideancontrar un objeto en
el elemento de volumedl” a una distancia de otro objeto, es decir:

dP =ndV |1+ &(r)]. (3.3)

Si un objeto es elegido aleatoriamente del conjuihtdes la probabilidad de encontrar si
tiene un vecino a una distancian el elemento de volumetV'.

El nUmero medio de vecinos dentro de una distancia r de un oldggale al azar es la
integral de la ecuaén 3.3:
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4 4 "
(N) = 37T n+n/0 E(r)dV. (3.4)

Como se menciananteriormente, las definiciones anteriores pueden sergeadas
paradrdenes ras altos, por ejemplo el siguiente orden correspdadeta funcbn de co-
rrelacbn de tres puntos, la cual es la probabilidad conjunta dengrazdres objetos en tres
elementos de volumen ubicados en léstices de un téingulo determinado.

Para determinar la fun@n de correladn para una determinada muestra es necesario cal-
cular cual séa el mimero de pares separados por una distanqize habia en una muestra
sin correladdn. En la pactica,esto se consigue creando una muestra con distébudea-
toria mucho mayor enimimero que la muestra bajo estudio, y contando los pares,aya se
tomando como vecinos los objetos de la misma muestra akeéitR) o de la muestra real
(DR). Unavez obtenidésto, la fundn de correladin puede ser calculada utilizando alguno
de los siguientes estimadore&scomunes:

1+¢=(DD/RR)(Ng/Np) (3.5)
1+¢=(DD/DR)(Ng/Np) (3.6)

1+¢ = (DDRR)/(DR)* (3.7)
1+&=(DD/RR)(N3/Np) —2(DR/RR)(Ng/Np) + 1 (3.8)

dondeD D es el rumero de pares en la muestra redfy y Ni son el rumero de objetos en
la muestra real y en la muestra aleatoria respectivamente.

Diversos autores (Grotk Peebles 1997; Maddox et al. 1990, BahdalSoneira 1983)
coinciden en que la fungh de correladin observada tiene un comportamiento correspon-
diente a una ley de potencia de la forma:

T
§(r) = ()7, (3.9)
To
tanto para las galaxias como para laswilos de galaxias con valoresge- 1,7y rq que va

desde~ 5h~! Mpc para las galaxias y hasta20h~! Mpc para éimulos ricos.
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No menos importante que la fudci de correladin es el espectro de potencias. Si el
campo de densidad egr) entonces, el campo de fluctuaciones en densidgdse define
como:

57y = A0=2 (3.10)

P
dondep es la densidad media del Universo.

El campo de fluctuaciones mencionado puede ser tamthéscripto en el espacio de las
fases simplemente a triégs de su transformada de Fourier:

5(7) = /_ h 3(k)e 2 kT B (3.11)

Si se asume homogeneidad e isoteop adenas se tiene en cuenta que el valor de ex-
pectaocdn < d(k) >= 0 (los Smbolos<> indican promedio en todas las direccioneg:jie
entonces la caracterizaci de las fluctuaciones en densidad quedan completametipees

tas por el espectro de potencias definido de la siguientenarane

P(k) = (5(k)[). (3.12)

El espectro de potencid¥ k), el cual ya fue defindo previamente en el @alp 1, es una
funcibn que relaciona amplitudes de fluctuaciones en densidazhdéud de onda con su
nimero de ondé, dondek = 27/ \.

Ahora rotese que la fundin de correladn puede ser escrita como

§(r) = (6(2)8(F — 7)), (3.13)
donde ahora lossbolos< > indican promedio sobre. Utilizando la ecuaén 3.11 y reem-
plazando en la ecuam anterior resulta que

(e 9]

e = [ @Eye (3.14)

O sea que la fundn de correladn es la transformada de Fourier del espectro de po-
tencias. Por lo tantéste puede ser calculado antitransformando la fumdie correladin
obtenida anteriormente. Sin embargo, debido a que las maesin finitas enmero, la
consecuente introdud@ de ruido hace questa no sea la manerasiconveniente. En gene-
ral resulta mejor estimar el espectro de potencias diresitan
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3.2.1. Estimas de Distancias

Como podemos observar en las ecuaciones anteriores, phzarragalisis estatbticos
de los diferentes objetos presentes en el Universo, esarecesnocer la distancia a los
mismos; para lo cual se utilizan los estimadores de distan€ion los actuales relevamientos
de galaxias @lo puede conocerse el redshift de las galaxias, el cualifgersalizar una
estima aproximada de la distanci&tmcad al objeto a tra@s de:

Ccz
d =~ s
dondec es la velocidad de la luz,es el redshift yi, es la constante de Hubble. Esta estima
es \alida ©lo para redshift peqii®s y esh sujeta a las incertezas propias ddtualo deH,
y a la presencia de velocidades peculiargsde las galaxias. Dichas velocidades peculiares
introducen una diferencia entre el redshift cosbgado z..,, ¥ el redshift observade,,, la
cual esh dada por:

(3.15)

(Zobs — Zcos)
ec — s 3.16
Upee = € (3.16)

dondev,.. << c.

La distancia que permanece constante entre dos objet@nosren el Universo, sujetos
a la expangin de Hubble, es lo que llamamos distancia 6wiln § D,.. La distancia corvil
total en la direcdn de lalnea de la visualD., desde el observador hasta un objeto distante
es computada integrando las contribuciones infinitessndle entre eventos cercanos a lo
largo de la direcdin radialz = 0 hasta el objeto.

Una manera de escribir la constante de Hubble es mediantdoglde la constante de
Hubble medida por un observador ubicado a redshiff (z) = HyE(z), donde la fundn
E(z) estidada por (Peebles, 1993):

E(2) = V(14 2)3 + (1 +2)2 + Q4. (3.17)

Esta ecuadin es proporcional al tiempo derivado del logaritmo deldacte escala a
traves del redshift y de los pametros de densidad de materig, de ener@a(), y de densi-
dad(2, siendo estéltimo el que mide la curvatura del espacio.

Teniendo en cuenta la ecuéni3.17 y la definidn de distancia coavil dada anterior-
mente, se puede obtener la distancia gaiftotal en la direcdn radial integrando las con-
tribucionesiz/E(z), las cuales son proporcionales al tiempo desito de un fdin viajando
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a tra\es de los intervalos de redshift dividido por el factor de escala del tiempo. Dicha
distancia coravil total es la distancia que me@mos localmente entre dos eventos ubicados
a redshiftz siguiendo el flujo de Hubble y estlada por:

® dz

dondeDy es la distancia de Hubble definida poy; = ¢/ H,.

La ecuaddn 3.18 indica la manera correcta de estimar distanciasamigs escalas te-
niendo en cuenta el flujo de Hubble. Cualquier otra estima stamtiia puede derivarse en
terminos deésta. A modo de ejemplo, puede mencionarse la distanciéwbde dos ob-
jetos ubicados al mismo redshift pero separados uflang, la cual esh dada porD,,d6,
donde la distancia coawil transversalD,; est relacionada co®. mediante alguna de las
siguientes ecuaciones:

r

Dy = DH\/—Q_kSZnh[\/ Qch/DH} — Qk > O, (319)
L

Dy = DH\/—Q_kSZTL[\/ Qch/DH} — Q. < 0. (321)

Para el caso particular dg, = 0, la ecuaddn paraD,, tiene una soluéin anaitica de la
forma:

Ho2, (1 + 2) (3.22)

Dy =

Tambien podemos mencionar la DistanciaéBietro AngulatD 4, la cual es muy utilizada
y se define como el cociente entre el t&fimdisico transverso de un objeto con su téma
angular (en radianes), es decir:

IR

D (3.23)

Esta distancia se utiliza para determinar la distanciagutaylar, = o entre dos objetos
separados angularmente pota cual esh dada por:

o= Dub. (3.24)
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3.2.2. Estima de la Funadbn de Correlacion

Al definir la funcibn de correladn, presentamos algunos de los estimadoi@s utiliza-
dos. Consideremos por ejemplo el siguiente estimador couzad

f _ D1D2 NRlNRQ
RiRy; Np,Np,

dondeD;D; es el umero medio de pares de objetofyR; es el rumero de pares en una
muestra aleatoriaVp, y Ny, representa elimero medio de objetos en el akigo de datos

y de puntos aleatorios (o random) respectivamente. La mauaktatoria debe ser generada
con la misma geomeét que el catlogo real aplicando las funciones de selec@ngular y
radial (si se dispone de informaci de redshift para la muestra). En particular, la ventaja de
este estimador es que si la muestra de cenfipstiene pocos objetos entonces se puede
seleccionai?, para que sea n-vecesasigrande qu®, y de esta manera minimizar el ruido
en el @lculo det.

—1, (3.25)

Usando este estimador, puede calcularse directamentad@iiude correladn en el
espacio de redshift como:

§<S) _ DlDQ(S) NRlNRQ
RlRQ(S) ]\/vplj\[[)2

dondes es la distancia en el espacio de redshift dadaspet d? + d3 — 2d,dycosd, d; es

la distancia a cada objeto dada por la ecoia@.15 y6 es la distancia angular entre ellos.
¢(s) guarda informadin sobre los errores en dlculo de distancias debido a las velocidades
peculiares. Estas distorsiones en el espacio de redspifodacen 8lo en la direcdn radial

tal que calculando la funan de correladin =(o) para distancias proyectadasdada por la
ecuaobn 3.24, se puede conocer la fumtide correla@n en el espacio red(r).

— 1, (3.26)

Considerando catogos de galaxias con corrimiento al rojo para una mueistlitatia
en volumen es posible calcular la fudcide correladin proyectada utilizando el estimador
estindar en 2 dimensionéso, )

DIDQ(O', 7T) ]\/lej\/vR2
= —1
5(8) R1R2<O', 7T) NDlNDg ’
y luego integrando a lo largo de lméa de la visual para obterigfo):

(3.27)

=(o) = 2/0005(0, m)dr = 2 /OOO (Vo +y?)dy. (3.28)
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De esta manera, se puede estig(aj directamente invirtiend& (o) asumiendo una fun-
cibn escadn =(0) = Z=; en bines centrados en e interpolando entre valores para= o;
(Saunders et al., 1992)

2 2
1S — 5y, i1t 4/%5 =0
£(o;) = —= I T i

T4~ 0,41 — 0] , [ 9 9
Jj>t It J O'J+ O'j o,

Esta ecuadin es una manera simple y directa de invertir la fande correladn proyec-
tada, aunque es muy sensible a las variacionéd @g la cual debe ser una ley de potencias
suave para obtener una buena estima.

). (3.29)

3.3. Teoina del Valor Extremo

La Teoiia del Valor Extremo consiste en un conjunto @enicas estdsdticas para la iden-
tificacion y modelizadn de los naximos o ninimos de una variable aleatoria. El desarrollo
de los modelos fundamentales de la Taatel Valor Extremo se debe a los primeros traba-
jos realizados por Von Moises, Gnedenko o Fisher y Tippe2gl@uyo teorema llgv al
desarrollo de la distribuon asinbtica para modelizar aximos (o ninimos) denominada
Distribucion Generalizada del Valor Extremo.

Hay tres tipos de la distribu@n del valor extremo, las cuales se distinguen por la forma
de la cola de la distribudh subyacente. La distribuari de Gumbel es uno de los tipos de la
distribucbn del valor extremo, en cuyo caso, el "paretro de forma”de la distribuim tien-
de a cero (como es el caso, por ejemplo, para las distribegi@aussianas o exponenciales).
La distribucbn de Gumbel es conocida tarehicomo la distribuéin de Fisher-Tippett. En la
teofia de probabilidad y estaticas, la distribuén de Gumbel recibe el nombre degpule
gue Julius Gumbel (1891-1966) la utdipara modelar la distribu@nh de los naximos (o los
minimos) de los imeros de muestras de varias distribuciones. La distbbhuasinbtica de
los maximos (o0 Ninimos) se puede estimar sin realizar suposiciones acertzarthturaleza
de la distribuddn original de las observaciones, generalmente descanocid

La estadktica de Gumbel describe el comportamiento de una muegten®a del mis-
mo modo que las estedicas Gaussianas se utilizan para describir el comp@tdaonde
muestras medias. Por ejemplo, si graficameslores independientes para una distribaci
GaussianaV(u, o), el promedio de esos valores ta@iesh distribido de manera Gaus-
siana con media y desviacbn esdndaro/\/n. Analogamente, los Bximos y ninimos de
esa muestra, en éhtite, seguian la distribuadn de Gumbel. Tal como el teorema central del
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limite implica que las medias de las muestras de cualquigibdision, en el imite, tende&n
a un perfil Gaussiano, todas las muestras extremas endéa distribu@n de Gumbel para
un tamdio de la muestra lo suficientemente grande.

La teoiia del valor extremo es muy utilizada por los metedgols, los sismdigos, entre
otros, pero muy poco utilizada para la cosm@odgin embargo, hay algunos ejemplos re-
cientes de aplicaciones en caraigtiécas del fondo@smico de microondas (Mikelsons, Silk
& Zuntz 2009) y las fluctuaciones en la densidad alrededorldgiga (Antal et al. 2009). En
el Captulo 5 se desarrolla un trabajo basado en estéagauyo principal resultado de inésy
es la distribuddn de probabilidades de eventos extremos. En nuestraiphoal evento ex-
tremo es un recuento alto de halos masivos de materia osgualentes alionulos de
galaxias, dentro de un volumen del espacio contenido pocelda. Es importante resaltar,
gue no es necesario especificar la forma de la distibioude probabilidad subyacente del
recuento de@mulos. Elinico requisito para que la distrib@ci de valores extremos sea apli-
cable a los extremos de esta distriliucies que la media de la distrib@ni subyacente sea
continua y que la distribuén acumultiva tenga un inverso.

En el Caftulo 5 se presenta una nueva apliéacdel netodo del valor extremo, donde
por primera vez se lo utiliza para analizar la distrillucde probabilidades de encontrar su-
perestructuras en el modelo cospgito AC DM . En este caso, la base de datos utilizada es
un conjunto de simulacionesimericas de N-Cuerpos, y los eventos extremos analizados son
los sistemas similares a las superestructuras identiSedal @talogo de galaxias 2dFGRS,
conocidas commanchas calientegas cuales se describen en @ximo captulo. Para cada
simulacbn, la distribucdn del recuento en celdas de halos de materia osclaaaistulada
para un tamdo de celda particular. Elaximo recuento obtenido dentro de una celda es guar-
dado para cada simulé@ci. La distribuobn acumulativa de los recuento&rimos de todo el
conjunto de simulaciones @stlado por la distribubn de Gumbel:

F(w; p, B) = exp """, (3.30)

donde la media de la distribuei esy + 3, dondey = 0,577216 es la constante de Euler-
Mascheroni. La desviagh eséndar est dada por3r/+/6. El valor de3, un paametro en
la distribucbn de Gumbel, se obtiene a partir de la deswaae los valores aximos del
recuento en celda, a tras de diferentes realizaciones del campo de densidad. Betoni
modo, el otro paametrou se deriva de la media de losiximos recuentos en celdas.
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3.4. Recuento en Celdas

En general, las propiedades es$stidas del campo de densidad son medidas un un con-
junto discreto de puntos, compuesto por ejemplo, por gadaxpalficulas. Es natural asumir
gue dicha distribuéin de puntos resulta de una realizacile Poisson de un campo subyacen-
te continuo. Esto significa que la probabilidad de encontr@untos en un volumen, cuya
posicbn esr, esh dado porPfesso [f,v(1 + §(7))], dondePf°**"(N) es la probabilidad
de encontrafV objetos en un proceso de Poisson camero de expectamn N = i,

Poi N7 NN N
Py (N) = me‘ , (3.32)
() es el contraste de densidad total dentro del volumees la densidad nuenica prome-
dio del proceso aleatorio. Esto implica quélacibn distribucbn de la probabilidad de recuento
(CPDF, por sus siglas en irig), definida como la probabiliddel, de encontrarV galaxias
en una celda de tarfia R y volumenv, lanzadas aleatoriamente en la muestra puede ser

expresada mediante la siguiente convdogi

Py = / m dop(0) P [N (1 4 6)], (3.32)

1

donde el @mero promedio de objetos por celda, esé dada por
N=> NPy. (3.33)
N

En el imite continuo,N — oo, la CPDF tiende a lfuncion distribucbn de la probabilidad
del campo de densidad subyacente,

P[N(1+ 5)}.

PN—> N

(3.34)

La funcion distribucon de la probabilidad de recuento y sus momentos son mugautili
das para cuantificar el patr de clustering de las galaxias. En lagtica, para determinar la
CPDF se arrojan celdas de manera aleatoria dentro de ldbddbm bajo adlisis, y se guar-
dan el rumero de veces que una celda contidhgarfculas, Py (V). Si se utilizan celdas
eskricas, la CPDF es una fuidei del radio de dicha esfera, R:

(3.35)
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donde Ny es el umero de celdas que contiendhgalaxias, yNr es el umero total de
celdas. Si en vez de utilizar celdas @sfas, se utilizan celdadibicas, la CPDF es una

funcion de la longitud del lado de la celda.



Capitulo 4

Datos Analizados

Los cafilogos observacionales de galaxias con corrimiento al reglizados en lo$ilti-
mos dios permiten caracterizar la distribuim real de galaxias, revelando el pétr de la
estructura en gran escala del Universo. Las propiedadasiéstias mediante dichos éhb-
gos, permiten inferir modelos de forméaniy evoluddn del Universo en sus diferentes esca-
las: desde el Universo local (pedie escala), formado por galaxias y grupos de galaxias,
hasta el Universo global (gran escala), formado por suparalos de galaxias y vaus. Con-
siderando que los supdrmmulos son estructuras muy extensas, resulfaibdfonseguir una
muestra estddtica significativa de objetos, por lo que es convenientehaso de simula-
ciones nuraricas para lograr una mejor estéstica en el aalisis de dichas superestructuras.

a7
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4.1. Cathlogos de Galaxias

En los(ltimos dios la realizadéin de grandes calibgos de galaxias con corrimiento al
rojo (redshift), han permitido obtener una idea detallaglgpdton de la estructura en gran
escala del UniversdEste se presenta como una intrincada redisieutos y super@mulos de
galaxias, los cuales ést separados por regiones de muy baja densidad que reciiemiele
de vados (voids). Actualmente, el afisis cuantitativo de esta red de supenulos-va@s es
uno de los objetivos principales de la cosmaéog

Entre los principales catobgos con corrimiento al rojo realizados en (d8mos dios,
podemos mencionar al 2dFGRS (Colles et al. 2001) y al SDSS etak 2000) , los cuales
fueron utilizados para diferentesaisis en este trabajo. A continuani, se detalla una resu-
mida descripdn de cada uno de ellos, mencionando sus principales castices. Tamli&n
se describen los cabgos de grupos y de superestructuras realizados en H2HeGRS vy al
SDSS.

4.1.1. 2dFGRS: 2 degree Field Galaxy Redshift Survey

El Two degree Field Galaxy Resdhift Survey (2dFGRS, Collesk 2081) es uno de los
mas grandes relevamientos espectbpsmos realizados. Incluye el espectro de 245591 obje-
tos, con redshift determinado para aproximadamente 24§8@&ias nas brillantes que la
magnitud imite b; = 19,45. El catlogo fuente para el relevamiento es una versevisada
y extendida del APM Galaxy Catalog.

El catdlogo cubre uiarea de aproximadamente 2000 grados cuadrados en tresagda
franja NGP, la franja SGP y 100 campos aleatorios. La framgl elemisferio Norte Galcti-
co (NGP, por sus siglas en irggl) contiene 90000 galaxias y culité x 10°. La franja en el
Hemisferio Gakctico Sur (SGP, por sus siglas en &gl esk centrada en el Polo Gattico
Sur, contiene 170000 galaxias aproximadamente y ct#re 15°. Ademas, hay 100 cam-
pos que se extienden sobre el casquet@ciiab sur. Para ver de manerafita las regiones
mencionadas anteriormente, en la Figura 4.1 (Colless ed@l,)Ze muestra un mapa de los
campos del relevamiento; mientras que en la Figura 4.2 (€o#leal, 2001) se presenta la
distribucbn espacial de galaxias en las franjas del relevamientasHgras son la proyec-
cion completa de todo el ancho de las franjgs €n el NGP y15° en el SGP).

El 2dFGRS utiliza el espeégrafo multi-fibra 2dF en el Telescopio Anglo-Australiano,
el cual es capaz de observar 400 objetos sanealhmente sobre un campoXiele dametro.
Se utiliza un tiling adaptativo para obtener una tasa de tragealtamente uniforme des %
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sobre toda la regn del relevamiento. Los corrimientos al rojo son medidosudirpde un
espectro que cubr&00 — 8000A con una resoluéin de dos-pixel d®,0A y una reladdn
S/N media de 13izel ™",

Los datos del 2dF contienen informagidel corrimiento al rojo (z), la separéai angu-
lar, el tipo espectralrf) y la magnitud en el azul;). ElI paémetro del tipo espectrah)
es definido por Madgwick et al. 2002) (M02, de aga adelante), como una combin@ti
lineal de las dos primeras proyecciones derivadas a pattimhlisis del Componente Prin-
cipal (PCA), donde se encontque et relacionado al tipo morfégico y a la fuerza de
las caractésticas de absoron-emison. El paémetron identifica la fuerza promedio de las
lineas de emiéin y absordn en el espectro rest-frame de galaxias. M02 sugiere ctiatro
pos espectrales diferentes, basados en la importanciaeale las ineas de emién con la
eficiencia en la formadn estelar creciente con el tipo de galaxia:

» Tipo 1.7 < —1,4 (formacbn estelar pasiva).
» Tipo 2:—1,4 <n < 1,1 (formacbn estelar baja a moderada).
= Tipo 3:1,1 <7 < 3,5 (formacibn estelar moderada a fuerte).

= Tipo 4:n > 3.5 (formacbn estelar fuerte).

La buena correladbn encontrada por M02 entrey EW(H,,) (el ancho equivalente de
la lineaH,) confirma este pametro como un buen indicador de la actividad de fororaci
estelar. Los datosiblicos del 2dF tienen galaxias con redshift hasta0,3.

4.1.2. Gitalogo de Grupos del 2dFGRS

Los grupos de galaxias son muy buenos trazadores de latastr@n gran escala del
Universo, por lo cual se realizaron variosalagos de grupos teniendo en cuenta los diversos
catilogos de galaxias realizados hasta el momento. En partien esta seamn describire-
mos el catlogo de grupos 2dFGRS Percolation-Inferred Galaxy GroRpG3a), realizado
por Eke et al. (2004) a partir del é&bgo de galaxias con corrimiento al rojo 2dFGRS, ya
gue utilizamos superestructuras identificadas en dictabozad.

En el trabajo de Eke et al. (2004) describen la constauncdel cahlogo de grupos 2PIGG,
el cual fue calibrado y corroborado usando ebtzjo sinético 2dFGRS generado con simu-
laciones nuraricas de N-Cuerpos y luego aplicado alatagjo real 2dFGRS. Los grupos
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Figura 4.1 Las regiones del 2dFGRS mostradas en una proye&itoff en ascendin recta 'y
declinacon, con los campos individuales del 2dF marcados con pegu@culos. Tambén
se muestran lasreas de latitud Gattica|b| = 0°,30°,45°. El nimero de galaxias conteni-
dos en cada una de estas regiones es: 193550 en los 643 caBposd5° en la franja Sur
(SGP), 139144 en los 450 campos7de x 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 Distribudn proyectada de galaxias en las franjas NGP (arriba) y SB&aja
como funcon del redshift y de la ascerti recta. Las variaciones en la densidad de galaxias
con la ascendin recta se deben a variaciones en los anchos efectivos flanps.

fueron identificados usando el algoritmo de percdadioF (amigos de los amigos) expli-
cado en el Cdtulo 3, con una longitud Bxima de enlace d&h~!'Mpc. El arélisis de los
valoresoptimos de la longitud de enlace, como del resto de logmatros utilizados por el
algoritmo de percolabn, se realia utilizando el calogo sinético. El objetivo de este aii-

sis consiste en lograr identificar la mayor cantidad posielgrupos reales minimizando la
contaminadin, es decir, la identificaih de objetos cercanos pero que no se encuentran re-
lacionadosikicamente.

El catlogo resultante contiene & % del total de-~ 29000 galaxias, dentro deg8877
grupos con al menos dos miembros. De estos grupos, se idamifi 7020 grupos con al
menos cuatro miembros, con un redshift medio igualla y una dispergin de velocidades
media igual 260kms~!. La Figura 4.3 corresponde a la Figura 5 presentada por Eke et
(2004), en donde se muestra la distriliucespacial de los grupos del 2PIGG que contienen
al menos cuatro miembros. Cada punto corresponde a un grupie @bcolor representa la
dispersbn de velocidades del grupo y el tafiterepresenta ellmero de galaxias miembros.

Aunque la reghn SGP tiene casi 60 % mas de galaxias que la régi NGP, la fracdn
agrupada (0.56 para NGP y 0.54 para SGP) y las distribucidadas propiedades de los



CAPITULO 4. DATOS ANALIZADOS 52

0,/(kms™1)<200
20050,/ (kms~1)<300

400<0,/(kms™')<500
500<0,/(kms~1)<700
700<0,/(kms™!)

Figura 4.3 Cdtlogo de grupos de galaxias 2PIGG. Distriliucespacial de los grupos que
contienen al menos cuatro miembros en las regiones NGP y 8P&#logo de galaxias
2dFGRS. El color de los puntos representa la disperde velocidades de cada grupo y el
tamdio de los puntos representa élmero de miembros, tal como lo indican las referencias
en el gafico.
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grupos resultantes son muy similares.

Por todo lo descripto anteriormente, elalagjo 2PIGG es muy utilizado para el estu-
dio de diferentesareas, tales como estructura en gran escala, las propgedades gru-
pos de galaxias y la dependencia de las propiedades de sagaton el entorno. Es-
te cafilogo, incluyendo las propiedadeasicas de los grupos, se encuentra disponible en:
http : | Jwww.mso.anu.edu.au/2d FGRS/Public/2PIGG/.

4.1.3. SDSS: Sloan Digital Sky Survey

El Sloan Digital Sky Survess uno de los relevamientosasigrandes y ambiciosos reali-
zados hasta el momento. Cuenta coagenes profundas multi-color que cubreaswle un
cuarto del cielo y crea mapas tridimensionales que contien@s de 930000 galaxias yas
de 120000 quasars. Los datos obtenidos por SDSS han sidoguldd para la comunidad
cienffica en publicaciones anuales, a medida que se iban obtienlies datos.

El Sloan Digital Sky SurvefSDSS, York et al. 2000) es un relevamiento foédrito
y espectrosapico constrido con el telescopio de 2.5 m del Observatorio Apache Paoint e
Nuevo Mexico, equipado con dos poderosos instrumentos espea@msdados con este
proposito. La @mara de 120 megapixeles tomamgenes de 1.5 grados cuadrados del cielo
por vez, alrededor de ocho vecesista de la luna llena. Y un par de espegtafos alimen-
tados por fibra®pticas que miden el espectro (y por lo tanto las distandiasjas de 600
galaxias y quasars en una sola obsemci

El Gltimo conjunto de datos puesto a dispasicipor este proyecto es el Seventh Da-
ta Release (DR7) y tiene como principal objetivo el estudioadedtructura en gran es-
cala del Universo, produciendo adasy datos para otrageas astrammicas. Es el mayor
conjunto de datos producido por este proyecto y contierdgémes, catogos de irage-
nes, espectros y redshifts. La informtatiacerca de este relevamiento puede encontarse en
http : | Jwww.sdss.org/drT.

Las images son tomadas en 5 bandas fdtioas (., g, v, 7 y z; Fukugita et al. 1996)
entre 3000 y 10000t usando un mosaico CCD en moduft scan Las imagenes son pro-
cesadas por un software especializado llanfadoto (Lupton et al. 2001, Stoughton et al.
2002), y son calibradas astrétmicamente (Pier et al. 2003) y fot@ticamente (Hogg et al.
2001, Tucker et al. 2006) a tras de observaciones de estrellagedares (Smith et al. 2002).
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En las Figuras 4.4 y 4.5 se muestra la cobertura dél.[BR la Figura 4.4 la zona cu-
bierta muestra la fotomé& y en la Figura 4.5, la espectros@plincluye 357 millones de
objetos seleccionados en area de 45000 dégcon 1640960 espectros de galaxias, quasars,
y estrellas seleccionados de 9380<ddgdos los datos de los relevamientos anterioreémest
incluidos en el DR. En las tablas 4.1 y 4.2 se detallan las caréstieas fotongtricas y es-
pectrosépicas del DR7, respectivamente.

El catilogo aderas incluye redshifts fotoatricos de galaxias obtenidoswdos nétodos
distintos. Uno utiliza el algoritmo descripto por Csabaile{2003) el cual compara colores
de las galaxias, mientras que el otrétodo se basa en redes neuronales, &sreel algorit-
mo de Collister & Lahav (2004).

Area 45000 dey

Catdlogo 357 millones de objetos
Magnitudesimites (sistema AB)

u 22.0 mag

g 22.2 mag

r 22.2 mag

1 21.3 mag

z 20.5 mag

Ancho medio de la PSF 1,4” en la banda
Errores:

r 2%

u—r 3%

g-—r 2%

r—1 2%

1—z 3%

Errores en la Astromda < 07,1 por coordenada

Cuadro 4.1: Caractesticas de la fotomein del DRY.

195 % de confiabilidad para las fuentes puntuales.
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Figura 4.4 Zona cubierta por la fotomietdel DR’ de SDSS.
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Figura 4.5 Zona cubierta por la espectroseatel DR’ de SDSS.
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Area 9380 def

Rango de\ 3800-92004

Resolucdn (A)/)) 1800-2200

S/N > 4 por pixel pargg = 20,2
Precison en Redshift 30kms~! rms

Catlogo:

Galaxias 929555

Quasars 121373

Estrellas 464261

Cielo 97398

Objetos no clasificados 28383
Cuadro 4.2: Caractesticas de la espectrosdaplel DRY.

4.1.4. Ctalogo de Grupos de SDSS-DR7

En el Cafitulo 6 se realiza un detallado@isis del clustering de galaxias, para lo cual se
identifican diferentes muestras. Entre las muestras anlalész algunas de ellas se seleccionan
teniendo en cuenta la masa de los sistemas consideradadpmaral se utiliza la masa de
grupos de galaxias. Los grupos de galaxias utilizados somlémtificados en el calibgo de
galaxias SDSS, presentados en el trabajo de Zapata et@9)(20

En el trabajo de Zapata et al. (2009) identifican grupos us#mdiescripdn presen-
tada por Merchn & Zandivarez (2005), la cual consiste en la utilitecide un algorit-
mo amigos de los amigos (FoF), con una longitud de enlaceeptaga variabler, con
oo = 0,239h 1 Mpc y con una longitud de enlace radial fijsv = 450kms~'. Estos va-
lores corresponden a los valores encontrados por Mar&hZandivarez para obtener una
muestra lo ras completa posible y con baja contamivadps % y < 8 %, respectivamente).

4.1.5. Catlogo de Superestructuras del SDSS-DR7

En el Cafitulo 2 se presentla definicbn de super@mulos, y se mencianla dificultad
para su identificadin debido a la arbitrariedad existente en losap@etros de seledm. Ge-
neralmente dichas estructuras, se identifican como olgjetatso de regiones cuyo contraste
de densidad de galaxias es positivo, es decir, regionesrateda densidad de galaxias es



CAPITULO 4. DATOS ANALIZADOS 58

superior a la densidad media.

En el Cafitulo 6 se analizaan las propiedades de clustering de galaxias, considerando
las galaxias ubicadas dentro y fuera de superestructuaese 0, utilizamos el catogo de
superestructuras presentado por Luparello et al. 201 Lia¢ltiene la ventaja de que dichas
superestructuras son definidas como regiones sobrederesamnigs en el Universo actual,
gue en el futuro sé@n estructuras ligadas y virializadas. Esta difimcproviene de con-
siderar que, en el marco del Modelo Cosagito de ConcordanciAC DM, la dinamica
actual y futura del Universo eéstlominada por una expafsiacelerada, la cual determina
la naturaleza de estructuras ligadas gravitacionalm@#equ en adelante, cuando en es-
te trabajo utilicemos la palabsaperestructura se@ haciendo referencia a esta defiorci
En el trabajo de Luparello et al.(2011), identifican supeneturas en lailtima liberacon
de datos del catogo de galaxias SDSS, DR7, que tal como se mebcmreriormente, es
el mayor relevamiento fotoatrico y espectrogpico de galaxias realizado hasta el momento.

En esta secon describiremos el gtodo y las caractesticas utilizados por Luparello
et al. (2011) para la identificaam de superestructuras. Pa&sto, es importante destacar
gue ellos adoptaf2, = 0,75y ,, = 0,25 como modelo cosfilogico para el alculo
de distancias. Adeas, a pesar de que la magnitud aparemtété en la banda es igual
a 17,77 para el calogo espectrogpico, ellos utilizan unimite a&in mas conservativo de
17,5 para asegurar la completitud del @aigo. Adenas limitan la muestra para galaxias
mas cebiles quer = 14,5, ya que no se asegura la completitud de la muestra por deba-
jo de esteimite debido a los efectos de satufati Estosiimites fueron adoptados tenien-
do en cuenta el aatisis de la calidad de la imagen y la eficiencia de detecdiel SDSS
(http : / Jwww.sdss.org/dr7/products/general /targetuality.html).

Como se menciananteriormente, en el trabajo de Luparello et el. (2011)edmel co-
mo superestructuras aquellas regiones sobredensas due@vaén a sistemas virializados.
Dado que no todas las estructuras se han virializado hasianeénto, establecer los pane-
tros de identificadn esé sujeto a cierto grado de arbitrariedad. Dunner et al. (Régglo-
ran un contraste de densidad de masa umbral, dado por camedisicas, en simulaciones
ACDM. Estos autores establecen que, utilizando infororatidimensional, es posible de-
finir un criterio para aislar regiones sobredensas encasrpdr una @scara e€frica que
evolucionaan a sistemas virializados. Mediante la aplidaadilel modelo de colapso ésico
la densidad media de masa contenida dentro ddtilma cascara ligada de una estructura
debe satisfacer:

mass

Pohelt _ 7 88 (4.1)

Amass

bck
dondep’;%;’ es la densidad de masa media encerrada paxdeata dtica (la éscara que
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maximiza la enerig potencial), yp;'¢** es la densidad media del fondo. En losabagos ob-
servacionales no hay una estintatprecisa del campo de densidad de la masa. Sin embargo,
dado que en escalas grandes el cociente masa-luminosidasi esnstante, se puede aplicar
un criterio similar al mapa de luminosidad para determirséirueturas con un contraste de
densidad de masa adecuado. Esto es posible ya que, asurgiendto luminosidad es, de
alguna manera, un trazador sin bias de la materia en escaladeg, la densidad integrada
de luminosidad de galaxias es utilizada ¢ommente como un indicador de la densidad de
materia.

A continuacon se describe el atodo de identificabin implementado sobre los datos
espectrosapicos del SDSS-DR7 desarrollado por Luparello et al (20ELjnétodo puede
resumirse en algunos pasos, tal como sigue. En primero $egaefine el volumen cubierto
por la muestra utilizando unaascara tridimensional y se construye el mapa de densidad
de luminosidad, cuya resoldri corresponde a celdas dé/T ' Mpc)3. Luego se aplica un
método de percolaéh basado en lallsqueda de picos de alta densidad en el mapa suaviza-
do. Estas sobredensidades son la base dabcgt de superestructuras.

Como primer paso determinaron el mapa continuo de densidadnileosidad suavizan-
do la distribuodn de galaxias dentro de laascara 3D. Un procedimiento astlar consiste
eqn utilizar una fundén kernel para convolucionar las posiciones discretassigdiaxias y
extender su luminosidad. Por lo tanto, la resdlnalel campo de densidad resultant@ efst-
da por el tamBo de la celda. El resultado del suavizado depende de la fpmeatamdio
de la funcon kernel utilizada. Siguiendo un a@rsis previo de la literatura (Einasto et al.
2001; Costa-Duarte et al. 2010), Luparello et al. (2011)zatil un kernel de Epanechnikov
de tam@or, = 8h~'Mpc, el cual da la siguiente contrib@ri a la posidn r de una fuente
ubicada en la posion R:

k(r—R):ip—('“—R'

4:I'0 To

)?]. (4.2)

Un kernel de Epanechnikov es muy adecuado para eétesiarya que su forma se ase-
meja a la de una Gaussiana, pero evita el suavizado exceandensidad de luminosidad
estimada dentro de una celdagedada por:

Peett = Leett(Veerr X Weenr), (4.3)

dondeV,.; = 1(h~'Mpc)? es el volumen de la celda;..; es la fracadn de la celda que
esh contenida en la &scara 3D (su valor va desde 0, para las celdas fuera dadeana,
hasta 1 para las celdas completamente contenidas easieana), yL..;; €s la contribuén
de las galaxias cercanas a la luminosidad:
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Leen = Z L_f;lx / . k(r — R;)dr. (4.4)

Las concentraciones de galaxias tales como grupos ricosnollos son caracterizadas
por picos de la densidad de luminosidad, yaesbdeados por regiones de muy baja densidad.

Una vez estimado el campo de densidad, el siguiente pasosearliegiones grandes
aisladas, cuya densidad supere un cierto umbral, las csmdeslas candidatas a ser futuras
estructuras virializadas. Sin embargo, la densidad denlosidad depende de la magnitud
limite que caracteriza a una cierta muestra limitada en vahjta cual determina elimero
y la luminosidad de las galaxias que contrimiia la densidad total estimada.

En el trabajo de Luparello et al. (2011) utilizan el contead® densidad en vez del valor
total de la densidad de luminosidad para caracterizar lwssn la distribuén de lumi-
nosidad. Las superestructuras se definen uniendo celdeensab utilizando el algoritmo
Amigos de los Amigos (FoF), que conecta celdas sobredensaseme un @rtice o un lado
en coniuin. Con este fin, se utiliza una densidad de luminosidad umal ... < D.prum-
Como las propiedades del aligo de superestructuras pueden ser afectadas por l&elecc
del valor del paametro de contrastB,.., se realid un detallado estudio sobre la eléntimas
adecuada de dicho valor. Pasto, se analizla completitud y la contaminaam de superes-
tructuras para diferentes valoresdg en el rangol < D, < 9. El valor mas adecuado para
el umbral del contraste de la densidad de luminosidad, guentza una completitud alta y
una contaminadin baja e, = 5,5.

Resumiendo lo expuesto anteriormente, para la realinatel cahlogo de superestruc-
turas del SDSS-DRY7, Luparello et al. (2011) utilizaron un tahbel contraste de la den-
sidad de luminosidad igual B, = 5,5, y un limite inferior para la luminosidad igual a
Ly, > 10*2 L, para evitar incluir sistemas espurios. Es importanterteneuenta elii-
te inferior en la luminosidad porque, si bien algunas sigtereturas tienen sobredensidades
totales de luminosidad superiores al valdtico, sus masasia no son suficientes como para
asegurar que en el futuro colapsaia sistemas virializados.

Dada la dependencia del campo de densidad de luminosidad trabajo de Luparello
et al. (2011) analizan 3 muestras con diferentes cortesnai@disidad, a las que denominan
S1, S2y S3, y se describen en la Tabla 1 de dicho trabajo. Enpetiu@a6 se realizax un
trabajo utilizando las superestructuras definidas en egiajo, para lo cual consideraremos
la muestra S2, la cual contief@513 galaxias conV/, < —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 glmade densidades puede estu-
diarse haciendo uso de herramienta@sitas, la evolué@n subsecuente, altamente no lineal,
no puede ser descripta atti@amente. Mediante la cosmoliagpuede estudiarse el proceso
de formacbn de estructuras, pero las solucionesitinak se ven limitadas a la téadineal
de las perturbaciones.

El colapso de las fluctuaciones y la constrooderarquica de las estructuras, pue@os
estudiarse a tré@s de simulaciones que resuelven las ecuaciones de motontierforma
numerica. Son dichos modelos semidtiabs los que permiten reconsirel crecimiento de
la estructura desde sus@enes hasta el presente, incluyendo procdsaé no viables de
ser representados arelamente, y ddogran un “universo simulado”, sobre el cual pueden
realizarse estudios estaticos de diversas propiedades.

El método de N-Cuerpos es una herramienta computacional migadal para estudiar
el crecimiento de las estructuras cosagitas debido a la inestabilidad gravitacional (ver,
por ejemplo, Bertschinger 1998 y Springel, FrénkVhite, 2006).

Un cbdigo de N-Cuerpos consiste de dos fas@gsidas, en una se calcula el campo de
fuerzas ejercido por una configurasidada de patulas, mientras que en la otra las paurt
las son desplazadas de acuerdcéddalo obtenido en la fase anterior.

Las aproximacionesdsicas desde donde se puede atacar el problema de N-Cuempos co
sisten en resolver directamente el movimiento de lasquéas o resolver la ecudxsi de
Poisson. Entre los atodos nms usuales se pueden mencionar: Suma direcétgdbArbol
(o Tree Codg MétodoParticle-Mesh Hibridos (TreePMP3M).

En este tipo de simulaciones cosigicas, el volumen V donde evolucionan las jzart
las de materia oscura no puede considerarse aislado envelrkimipor lo que la regn fuera
de los Imites georatricos del mismo, debe dar cuenta del campo de densidadesgm
método. Considerar que existdmites perbdicos es lainica soluadbn viable a este proble-
ma, lo cual por otro lado, exige naturalmente que el volumenogntiene a las paculas sea
un cubo. El tamio del volumen V sumado alimero N de partulas en esta representati
de sistemas de N-Cuerpos, determinan las resoluciones enyreapacial de la simulam.

En el Cajitulo 5 se analiza la probabilidad de encontrar eventogexis (superestruc-
turas) en el modelo cosnagico AC DM, para lo cual se utilizan 2 conjuntos de 50 simula-
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ciones de N-Cuerpos de gran volumen cada uno, las cualesmezglihombre dé- BASI CC
(Angulo et al. 2008 ). Los dos conjuntos corresponden adtitess elecciones de los valo-
res de los pametros cosmobicos dentro de la cosmolgplanaACDM (Sanchez et al.
2006, 2009). El conjunt&.- BASI CC usa los mismos pametros cosmeoébicos que la Si-
mulacibn Millennium de Springel et al. (2005): el @anetro de densidad de materia igual
af, = 0,25, el paametro de densidad de energara la constante cosmgica igual a
Qx = 0,75, la normalizaddn de las fluctuaciones de densidad iguaka= 0,9, la constan-
te de Hubble dé. = 0,73 y el paémetro de densidad de bariones iguaha= 0,045. El
conjuntoL- BASI CC | | usa una serie de ganetros que edh en mejor acuerdo con las
Ultimas observaciones del fondosimico de microondas y la estructura en gran escala de la
distribucibn de galaxias (Sanchez et al. 2008); = 0,237, ©, = 0,041, indice espectral
escalarp, = 0,954, 03 = 0,77,y h = 0,735.

Cada una de las simulacionesBASI CCy L- BASI CC | | cubre una re@n dibica
combvil de 1340 = Mpc de lado utilizandot483 parficulas. Esto implica una masa por
paricula comparable a la utilizada en la simuéacHubble Volume (Evrard et al. 2002).

El volumen de cada cubo computacior&lil =2 Gpc®, es casi veinte veces el del la
Simulacbn Millennium, y nas de tres veces el del volumen de la muestra de galaxias lumi-
nosas rojas del SDSS utilizada para las primeras detescampicos aasticos por Eisens-
tein et al. (2005). El cubo computacional 3% veces el volumen de la régi cubierta por
la muestra limitada en volumen de galaxiasdel 2dFGRS. El volumen total del conjunto
es120 h=3 Gpc®, mas de cuatro veces el de la simuécHubble Volume, con lo cual es un
recursolinico para estudiar la frecuencia de objetos raros en uretsthC D M.

Para cada una de las 50 realizaciones de ambas simulacsut#zé una semilla de ran-
dom diferente para establecer el campo de densidad inisluilizo como redshift inicial
z = 63. Para cada simulamn se almacenaron la posiaiy la velocidad de cada pamtla,
para cuatro redshift diferentes & 0,0;0,5;0,9; 3,8). Adenmas se reali@ un caélogo para
cada uno de dichos redshifts, el cual contiene objetos canri®s pariculas, a lo que lla-
maremos calogo de halos.

Para realizar uno de los alsis propuestos en este trabajo, desarrollado en étulap,
se utilizaron los ca@logos de halos, exfidos de las salidas de las simulaciones, correspon-
dientes & = 0. Para la realizabn de dichos calogos se apliz el algoritmo Amigos de los
Amigos (FoF), previamente desarrollado en el i@idp 2.

Como ya se mencid@nanteriormente, en los @bgos de halos se consideran objetos con
diez o mas pariculas, lo cual corresponde a una mdsaite del,75 x 10 A~ Mg, y son
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ideales para analizar la probabilidad de encontrar estagtaras masivas en el Universo.



Capitulo 5

Superestructuras y el ModeloAC DM

Una de las principales dificultades del@risis de los eventos extremos en la distrildunci
de materia tales como vaas, sobredensidades o halos muy masivos, es la falta denasies
estadsticamente considerables. La distriboeide Gumbel es una herramienta essdida
gue permite enfrentar esta dificultad, anticipando la proitidad de encontrar eventos ex-
tremos en una dada distribuamn, sin la necesidad de hacer suposiciones sobre la forma
detallada de la distribudén subyacente. La aplicam de dichaé&cnica a los supefonulos
de galaxias, permite analizar la validez del modelo cogmicb actualmente &s aceptado
ACDM.

64



CAPITULO 5. SUPERESTRUCTURAS Y EL MODEL®C DM 65

5.1. Introduccion

En este cajpulo introducimos un nuevo étodo objetivo para determinar la probabilidad
de encontrar eventos extremos en la distribaae materia oscuraiér tales como vdos,
sobredensidades o halos muy masivos, presentado en Yatyalrd2010).

Para nuestra aproximaxi utilizamos simulacions de N-Cuerpos del clusteringrguico
de materia oscura para encontrar estructuras extremagdieehcia de los eventos extremos,
en nuestro caso las celdas o el volumen suavizado coéhm recuento delonulos de
halos de materia oscura, es bien descripto por una disitbibaie Gumbel. Esta distribuimi
puede ser utilizada para anticipar la probabilidad de énaoeventos an mas extremos, los
cuales requerian de conjuntos de simulaciones excesivamente grandeppder ser cuan-
tificados.

Usamos dichaécnica para determinar la probabilidad de encontrar céras@ones de
cumulos o supefamulos masivos, como aquellos encontrados en alagd 2dFGRS, usan-
do un arlisis de recuento en celdas. La distriiwcde Gumbel brinda una excelente des-
cripcion de la distribu@n del recuento de celdas extremas en dos grandes conjungds d
mulaciones correspondientes a diferentes cosrmadog midiendo el clustering tanto en el
espacio real como en el espacio de redshift. Encontramigpkge de estructuras similares a
las encontradas en el 2dFGRS en las simulaciones. Sin emtaapgobabilidad de encontrar
tales estructuras en un volumen igual al del 2dFGRS es deh aiele %.

5.2. Antecedentes

El descubrimiento de objetos extremos, tales com@gazregiones altamente sobreden-
sas, en las cuales se encuentran gran cantidadrdelos de galaxias, llamados supera-
los, se presenta como un ddsadl paradigma de la formam jerarquica de la estructura.

Sin embargo, la principal desventaja de establecer o dasecar modelo mediante la
presencia de estas estructuras poco comunes es que noesiesngaro como determinar
la probabilidad de encontrar tales objetos. En est@wagntroducimos una nueva metodo-
logia para tratar este problema en el cual utilizamos simulasiale N-Cuerpos y la tdar
del valor extremo para proporcionar urééigis cuantitativo de la probabilidad de encontrar
estructuras raras en un modelo cosmgido dado.
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En la literatura se encuentran diversos trabajos dedicaldestudio de estas estructu-
ras poco frecuentes. Cruz et al. (2005) encontraron una radnaken el fondo ésmico de
radiacbn de microondas que es mucho mayor a las esperadas en uitadi®t Gaussia-
na. Rudnick, Brown & Williams (2007) sugirieron que dicha maadia es una anisotrag
secundaria, coincidente con la poéitiangular de un vag en un relevamiento de radio ga-
laxias. Siwnbank et al. (2007) encontraron una gran aséciate dimulos de galaxias, un
superéimulo de galaxias, a~ 0,9 en el UK Infrared Deep Sky Survey. Sylos Labini, Vasil-
yev & Baryshev (2009a,b) argumentan que las fluctuaciones dedaensigran escala ést
presentes en los éGbgos de galaxias locales, las cuales no pueden ser algdican los
modelos de formadin de estructuras. En la interprefacide tales resultados, se presentan
dos problemas comunes. En primer lugar, cual es la&unde selecéin, la cual nos permi-
tiria determinar la frecuencia de encontrar tales estruéi,an segundo lugar, que estamos
examinando exactamente? Por ejemplo, en el caso de unaesobigad de galaxias, estamos
observando uniomulo masivo o es una proyeoai de estructuras as pequias a lo largo
de la inea de la visual? @no debdiamos comparar las observaciones con las predicciones
tedricas?

En este cajpulo analizamos can comunes son los supémoulos encontrados en el aéi-
go 2dFGRS (2dFG; Colless et al. 2001, 2003) en la cosnmlbg DM . Estas estructuras
fueron identificadas comaranchas calientésn la distribucon del recuento de galaxias en
celdas (Baugh et al. 2004; Croton et al. 2004). Una de dichascastas se encuentra en la
region NGP del 2dFGRS a redshift= 0,08 y a una ascenén recta de3,4 horas, y la otra
se encuentra en la régi SGP & = 0,11 con ascendin recta igual &,2 horas.

Los momentos dérdenes mayores de los recuentosies$tiertemente influenciados por
la presencia de dichas estructuras (Croton et al. 2004; Nétred. 2006) . Un aalisis pos-
terior de grupos de galaxias en el 2dFGRS r@weple estas regiones contienen una fi@cci
realmente alta de todos lo8rmulos masivos contenidos en el relevamiento (Eke et alt&00
De los94 grupos en el calogo completo 2dFGRS limitado por flujo hasta- 0,15 con9
miembros o ras y masas estimadas mayores>a 101441 M, el 20 % reside en estos su-
perdimulos (Padilla et al. 2004) . El supéraulo en la regin NGP del 2dFGRS es parte de
la Gran Pared del SloaGott et al. 2005).

Los superamulos hallados en el 2dFGRS no son los mayores supeiios en el uni-
verso local (para una lista de sup@mwlos, ver Einasto et al. 2001). Por ejemplo,ehecilo
Shapley contiene &s dimulos de Abell que cualquiera de las estructuras del 2dFGR (
chaudhury et al. 1991; Proust et al. 2006; Mudotroeb 2008). Sin embargo, no todos los
cumulos contenidos en el Shapley y en concentraciones desimagares tienen el redshift
medido. Muchos de los miembros de lasrwlos han sido identificados en proyexgipor
lo cual su tam@o real es un debate abierto (Sutherldndfstathiou 1991). La ventaja de
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enfocarse en las estructuras del 2dFGRS eségtes han sido identificadas a partir de un
relevamiento con redshift sin bias el cual fue dms#o para catalogar un volumen particular
del Universo, y no para focalizarse en estructuras conschar lo cual, el volumen del es-
pacio en el que se han encontrado los supardos est bien definido. Adeids, a trags de

la construcdn del cahlogo Percolation Inferred Galaxy Group (2PIGG) del 2dFGRI&(

et al. 2004a), descripto en el Gapo 4, existe una manera clara y objetiva de relacionar las
propiedades observadas de los grupos de galaxias quetepastias superestructuras con
los halos de materia oscura en simulaciones de N-Cuerpos.

En este trabajo usamos la teodel valor extremo, definida en el Gapo 3, para determi-
nar la probabilidad de encontrar estructuras tales comsuperémulos del 2dFGRS en la
cosmologa CDM. Intentos previos de analizar la probabilidad de etraotales estructuras
han utilizado pocas simulaciones, por lo cual no han sida@agpde establecer conclusiones
definitivas. Por ejemplo, Croton et al. (2004) calcularonntasmentos de la distribu@n de
los recuentos de galaxias en celdas en los 22 agbs singticos, cuya realizaoh se des-
cribe en Norberg et al. (2002). Ninguno de dichosittajos singticos presentan momentos
de 6rdenes mayores que se asemejen a los medidos en el 2dFGRS ut@nprobabilidad
menor al5 % de que dichas estructuras puedan encontrarse en un modelo @vVma-
nera posible de tratar este problema es generando estilnagatesobre una medigch de
los datos (ver Norberg et al. 2009). Se necesitan al méhaoe dichas estimas para lograr
una estima adecuada de la varianza de una niedan el caso de estaticas Gaussianas,
y claramente este @odo no es aplicable a una estructura que aparece una oasseareel
conjunto de datos. El étodo descripto en este trabajo fue calibrado utilizanchulsiciones
de N-Cuerpos y puede ser extrapolado a probabilidades mag,ls&) necesidad de hacer su-
posiciones sobre la forma detallada de la distribncubyacente gdo de su comportamiento
asinbtico.

5.3. Datos analizados: Supefimulos del 2dFGRS

Como ya se mencidnen la introduc@n, en este cafulo se pretende calcular la proba-
bilidad de encontrar eventos extremos utilizando la ikedel Valor Extremo descripto en el
Captulo 3. Los datos de valor extremo que analizaremos sorolsealdas ¢alientes” iden-
tificadas en el 2dFGRS por Baugh et al.(2004) y Croton et al. (20&lés como se muestran
en la Figura 5.1.

Estas celdas calientes fueron inicialmente identificadas@ muestra limitada en volu-
men de galaxiag... Dejando afuera las galaxias contenidas en las dos celtiastes, los
momentos dérdenes mayores de la distribidel recuento tiene la forma esperada para
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Figura 5.1 Densidad proyectada de galaxias en la muéstmitada en volumen, suavizada
en dos escalas diferentes. La distriliucde galaxias es proyectada sobre el plano aswenci
recta-redshift, luego es suavizada en celdas circularés/de Mpc de radio (izquierda) y
de 3h~'Mpc de radio (derecha). El color rojo denota las densidades aitas tal como se
indica en la escala situada en cada panel. Dos manchéasrites” sobresalen claramente,
una en la regin NGP az ~ 0,08 y la otra en la regin SPG & ~ 0,11. La ascendin recta
est dada en radianes.
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las grandes escalas. El radio de las celdas utilizado pooCattal. (2004) es equivalente a
un cubo det0,6h~!Mpc de lado. Correlacionando las celdas calientes en la distobule
galaxias con el catogo 2PIGG, hay 10 grupos en cada celda con una masa estinagda
queb x 10144~ M, (Padilla et al. 2004).

En vez de constiucatlogos sintticos de galaxias para comparar con el 2dFGRS, con-
sideraremos el recuento de halos de materia oscura. EstmaIciertas incertezas@e-
cas, tales como que ya no es necesario incluir un modelo deéiim de galaxias, el cual
podiia producir un catlogo de grupos con propiedades diferentes a las de la A2E4BG.
Ademas, hay una prescrigim objetiva que relaciona la masa de un grupo de galaxia en el
catalogo 2PIGG con la masa de un halo de materia oscura en untasiomude N-Cuerpos
(Eke et al. 2004b).

Un ardlisis detallado usando simulaciones muestran que hayispergdn y un pequio
bias sisteratico entre la masa verdadera del halo en la simoitede N-Cuerpo$n,.. Y
la masa estimada inferida de los grupos de galaxias definilasando un algoritmo de
perlocacbn (Eke et al. 2004b):

_ 0,140,30
Mestimated = Mtrue X 10 5 (51)

donde el bias sisteatico e),1 dex yo es una desviadn Gaussiana con media cero y varian-
za igual a uno. Por consiguiente, dada la masa verdadenaiddt partir de la simulagn,
podemos generar una masa estimada usando la énu&cl, para imitar la masa que se hu-
biese obtenido para ese halo con el algoritmo del 2PIGG.

5.4. Resultados

En esta secon presentamos los resultados de la distrimalel recuento en celdas de
los halos de materia oscura en los conjuntos de simulaciori®aSI CCy L- BASI CC | 1,
ambos descriptos en el dagdo 4.

Como primer paso, analizamos el impacto sobre la imde masa de los halos al incluir
el bias y el error esperado si el algoritmo para encontrgpagwtilizado en el 2PIGG se
aplicara al catlogo sinético de galaxias realizado a partir de la sim@aaie N-Cuerpos.

La figura 5.2 muestra la abundancia de halos en0, tanto considerando como no, el error
inferido en la distribud@n dado por la ecuamn 5.1. Cada una de las curvas negras corres-
ponde a una de las 50 realizaciones de cada sintmabie este dgfico podemos observar
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Figura 5.2 Abundancia de halos de materia oscura comodnm la masa para el conjunto
de simulaciones - BASI CC (izquierda) yL- BASI CC 1| (derecha). En ambos casos, las
lineas de puntos negros muestran la fanae masa utilizando la masa verdadera, tal como
es determinada por el algoritmo para encontrar grupos andigdos amigos. Lasrleas ne-
gras de trazos muestran la fumcide masa despa de haber aplicado lardmula para generar
la masaestimadaes decir, la masa que se hubiese obtenido al aplicar eltahgadel 2PIGG
(ecuacbn 5.1). Cadaihea corresponde a una simutatidel conjunto. Lasheas de colores
son las mismas en ambos paneles y corresponden a las ppaditéricas para las funcio-
nes de masa verdaderas en la cosmalag BASI CC | |, con la curva roja mostrando el
ajuste empico de Jenkins et al.(2001), la curva verde la fénaile masa de Pre&sSchec-

ter (1974) y la curva azul la prediéei de Sheth, Md: Tormen (2001). En el panel derecho,
estas curvas muestran que las prediccionascs esin en buen acuerdo con los resultados
de las simulaciones. En el panel izquierdo, las mismas swswa graficadas para mostrar
como se modifican los resultados de las simulaciones al laggradmetros cosmeolicos.
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¥ [Mpo/h]

Figura 5.3 Densidad proyectada de materia oscura en siiooéscseleccionadas. La escala
del color es la misma en cada panel y cubre el rango desderb)megta 16 (rojo) paitulas

de materia oscura porixel, con 256x256 xeles por imagen. El rojo corresponde a una
densidad de materia oscura proyectadal dex 10"*h~' M, /(h~'Mpc)?. El ancho de la
tajada es da0h~! Mpc. Los dos paneles superioresastentrados en celdas “calientes” en
la distribucbn de halos masivos, mientras que los dos paneles inferiuestran regiones
elegidas aleatoriamente.
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gue hay una dispeisn considerable para los halo@simasivos, en la funin de masa de
los halos entre las realizaciones individuales para loguatws de simulaciones. Adérs,

es muy notable que hay un cambio significativo en la abundbeias halos en la cola de
masas altas de la fursi de masa al incluir el error en la masa. La abundancia des kalo
masaog;y(Mpao/h ' M) ~ 15,5 aumenta en un orden de magnitud cuando se incluyen los
errores en la masa. Esto se entiend@glfinente enérminos de la forma exponencial de la
funcibn de masa para halos de esas masas. Hay mudmbalos de baja masa que de alta
masa. Por consiguiente, al aplicar una pertudraen la masa del halo correspondiente a una
distribucbn sinetrica de error, hay una transferencia de halos desde les bom masas as
bajas hacia los bines con masaasnaltas. Este efecto es acrecentado por la [fegs@bres-
tima sistenatica en la masa del halo debida al algoritmo del 2PIGG. Lasidfmes de masa
analticas, representadas por las curvas de colores tal cortaicdda gafico, eshn en buen
acuerdo con la funbn de masa sin perturbar, excepto para el caso de lmtderPress:
Schechter, la cual predice muy pocos halos masivos. Estaedencia ya se noen trabajos
previos (ver por ejemplo, Efstathiou et al. 1988). Finalteaenotamos que hay una reduc-
cion importante en la abundancia de halos de una dada masa@&maloda L- BASI CC

I 1, con respecto ala cosmoliad.- BASI CC, como puede verse claramente comparando los
resultados de las simulaciones con los modelostaw en la Figura 5.2, los cuales son las
mismas en cada panel.

Como poximo paso, medimos la distrib@ei del recuento en celdas de halos de materia
oscura en las simulaciones. En el @alp 4 definimos a los halos como aquellos objetos
identificados en las simulaciones, mediante el algoritmagléside los Amigos (FoF), que
contienen 10 paitulas o mas. Para este recuento, considera@osi@s halos con masas
superiores & x 10*h~'M,, usando tanto la masa verdadera como la estimada. La masa
verdadera determinada directamente de la simutacdn un identificador de halos Amigos
de los Amigos (FoF) usando las gartlas de materia oscura y la masa estimada, la cual
intenta imitar la masa que el algoritmo 2PIGG le hubiesenagig al halo. Usamos celdas
cUbicas det0,6 h~! Mpc de lado, ya que es el volumen equivalente al de las cetidiaadas
por Croton et al. (2004). Como ya se menda@n la secdin anterior, si se correlacionan las
celdas calientes en la distribaai de galaxias con el cGbgo 2PIGG, hay 10 grupos en cada
celda con una masa estimada mayor §ue10'*h =M, (Padilla et al. 2004). Haciendo el
equivalente de estos grupos con los halos de materia ostilaa simulaciones; para encon-
trar celdas con sobredensidad de halos similar a las comdemtes a los supdrmulos del
2dFGRS, necesitamos encontrar celdas que contengan 1®hedss cuya masarhite es la
mencionada anteriormente. Para la distribnale halos se realiza un sobremuestreo tirando
muchas ras celdas de las que entear independientemente en el volumen de cada simu-
lacion. Esto es importante porque el recuento de halos dentroalealda poda cambiar
significativamente con un pedicambio en la ubicagn de la celda. Este sobremuestreo es
tenido en cuenta cuando se grafica la distribnale la probabilidad del recuento en celdas.
Realizamos un sobremuestreo del campo de densidad iguaDaddlddeados: aunque en la
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practica la distribu@n de la probabilidad del recuento converge utilizando poass dece-
nas de regrideados.

Enla Figura 5.3 se muestran algunas regiones selecciodatiEssimulacionds- BASI CC.
Estos gaficos muestran la densidad proyectada de materia oscurbamadas d&€)h~*Mpc.
El volumen en estas rebanadas e5(l del volumen de la muestra, del 2dFGRS. Los
paneles superiores astcentrados en celdas “calientes”, las cuales contienbal@® o nas,
mas masivos qué x 10**h~1M, y los paneles inferiores muestran regiones seleccionadas
aleatoriamente.

En primer lugar, calculamos el recuento en celdas usandosiaipn verdadera de los
halos, sin tener en cuenta el impacto de las velocidade$igmasu El recuento en celdas para
los 2 conjuntos de simulaciones @stgraficados en la Figura 5.4. En las 100 realizaciones
considerando ambas cosmadiag, no encontramos ninguna celda con la oc@pacecesaria
de halos masivos para igualar a los superalos del 2dFGRS, al utilizar las masas verda-
deras de los halos. La concl@eies muy diferente si consideramos las masas estimadas de
los halos en vez de las masas verdaderas. En este caso, hlagsnwetdas con 10 oas
halos con la masa necesaria. En la cosnialbg BASI CC, en la mayadia de las realizacio-
nes las celdas son calientes, contenien@l@ mas halos masivos. Alrededor de un cuarto
de las realizaciones en el conjunto de simulacidneBASI CC- 1 | contienen celdas con
recuentos superiores al umbral. Esta diferencia en la @la distribucbn del recuento se
debe principalmente a la diferencia en el valordentre ambos conjuntos de simulaciones,
L- BASI CCyL-BASICC I I.

El impacto de las velocidades peculiares en la apariendia egtructura en gran escala
en la distribuadn de halos es tenida en cuenta usando la aproximalgl observador distan-
te. Uno de los ejes cartesianos del cubo de la simutaes considerado como liaméa de la
visual. EI movimiento peculiar del halo a lo largo de ese sjsianado a su posan, despés
de aplicar una escala adecuada para convertir la velocidad desplazamiento equivalente
en Mpc.

Este cambio en la probabilidad del recuento en celdas esamdsanatico, como puede
observarse en la Figura 5.4. Hay un desplazamiento en edmtizde celdas aximo y un
aumento en la dispefsi en el naximo recuento en celdas a lo largo de las realizaciones de
los conjuntos de simulaciones. El impacto de las distoesiatel espacio de redshift sobre
el recuento en celdas es semejante a cambiar la cosmaltitizada en las simulaciones
L- BASI CC a la cosmolo@ utilizada en las simulacionés BASI CC | | (cuya diferencia
se debe principalmente al cambio en el valorgle
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Para cuantificar &s claramente estos cambios, graficamos la distbbudel recuento
maximo de celdas sobre las diferentes realizaciones. Lésgh@énas muestran la distribu-
cion del recuento de celdas calientes dxiva de las simulaciones. Las curvas muestran la
distribucbn de Gumbel de la Ecuami 3.30, graficadas usando la media y varianza co-
rrespondientes a las distribuciones de las celdas cai¢gsiteomo fueron calculadas de las
simulaciones. En el espacio real la media y la varianza dedlass calientes para el con-
junto de simulacionek- BASI CC son11,1 y 0,995 respectivamente, lo cual corresponde a
uw=10,65y 5 =0,78; en el caso de- BASI CC | | estos valores se conviertengn- 8,21
y 5 = 1,22. El buen acuerdo entre las distribuciones de Gumbel y ladtaeks de las simu-
laciones es muy notable, siendo igualmente bueno en eliespatcomo en el de redshift y
para las masas con y sin error.

Los resultados son sensibles al error asumido en la masaldetievuelto por el algo-
ritmo para encontrar grupos utilizado en eladatjo 2dFGRS. En la Figura 5.5 se muestra el
impacto en la probabilidad del recuento en celdas debido@egoéo aumento en la dis-
persbn de las masas de halos, usando un dex4len vez de),3 como en el caso anterior.,
Este aumento d&k % en el error de la masa produce un corrimiento considerahke @ia
de la distribuadn del recuento y, correspondientemente, en la distdoudel los recuen-
tos en celdas Aximos, tal como se muestra en el panel inferior de la FigiraEke et al.
(2004b) realizaron una cuidadosa evaloadel error de las masas recuperadas de los grupos
de 2dFGRS, usando simulaciones de N-Cuerpos combinadas coodatho de formaéin de
galaxias. Sin embargo, no es inconcebible pensar que lamptnos usados en el algoritmo
para encontrar grupos pudiesen tener alguna dependencéhmmdelo de formadn de ga-
laxias utilizado en la calibragn, ag como el error en las masas recuperadas, particularmente
considerando €15 % recién mencionado.

Ya se ha presentado la probabilidad de encontrar celdantzdi dentro de todo el vo-
lumen de las simulaciones, el cual es mucho mayor que vola®ésm muestra 2dFGRB,
limitado en volumen. Resumiendo lo mencionado anteriorejesd puede decir que consi-
derando todo el volumen de las simulaciones, las celdasacoaritidad de halos masivos
equivalentes a las encontradas en el 2dFGRS son comunesreade®s de CMD que me-
jor ajustan, particularmente cuando el clustering es needid el espacio de redshift y se
incluyen los efectos de los errores en la masa introducido®Ilpprocedimiento utilizado
para encontrar grupos.

Pero, teniendo en cuenta que el volumen de la muéstes equivalente a aproximada-
mente 120 celdasibicas det0,6h~ Mpe, es necesario medir la probabilidad de encontrar
dichas celdas calientes en volumenes equivalentes al dedstra 2dFGR$.., para obtener
ad resultados ras confiables. Con este objetivo, se cddalprobabilidad de encontrar cel-
das calientes en grupos @20 celdas extralas de las simulaciones. Las celdas son contiguas
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Figura 5.4 Distribudn de la probabilidad del recuento de halos con masas Stge@O

5 x 101*h~t M, en celdas @bicas det0,6 h~! Mpc de lado. En los paneles izquierdos, el re-
cuento en celdas es calculado usando las posiciones dddeshael espacio real y en los pa-
neles derechos usando las posiciones en el espacio dedtddshia superior muestra los re-
sultados para el conjunto de simulaciohe8ASI CCy la fila inferior paraL- BASI CC- 1 | .
Cada curva muestra la distriboai del recuento en una realizani Las diferentedmeas co-
loreadas en cada panel indican las mediciones teniendoestacw no, el error en la masa,
tal como lo indican las referencias en cada caso.

en los planos: e y dentro del cubo de la simulaixi, pero no representan un intento de ex-
traer una redin con la misma geomé#érque el 2dFGRS, sin@k el mismo volumen. En la
muestralL- BASI CC | | en el espacio de redshift, encontramos que &felde los casos,
se encuentra una celda caliente. Por lo tanto, la probaditié encontrar una celda caliente,
tal como las del 2dFGRS es muy baja, pero no insignificante.
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Figura 5.5 Distribu@n del recuento en celdas de las celdas galientes de cada realizati

en los conjuntos de simulaciones. Elmero graficado en el eje x es dimero de halos
con masa> 5.e x 1014 h~t M, en la celda. El panel izquierdo muestra el recuento en celdas
calculado en el espacio real, mientras que el panel derechesponde al espacio de redshift.
Los resultados para el conjunite BASI CC son mostrados utilizando histogramadidos,
mientras que para el conjunte BASI CC- | | se utilizan histogramas comkas de punto.
Las distribuciones de Gumbel correspondientes a cada oaggraficadas en color rojo.
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5.5. Conclusiones

En este cajpulo se introdujo una nueva metodolagbjetiva para determinar la probabili-
dad de encontrar estructuras extremas en los modelos dadibmjerarquica de estructuras.

Generalmente, la probabilidad de encontrar una estrugtusaial tal como un vao o
una sobredensidad es estimada usando una disbib@aussiana, ya que la escala de sua-
vizado en cueshin es grande. Esta es una buena aproxiomagara eventos que representan
pequéios apartamientos de la densidad media. Sin embargo, paeadatos extremos esta
es una mala suposai. La distribuodbn de probabilidad del contraste de densidad sobre una
escala particular suavizada, aunque se asuma que esnmgoi@ Gaussiana en la maigor
de los modelos, evolucionapidamente aléndose de dicha forma debido a la inestabilidad
gravitacional. Asumir una distribumn Gaussiana en vez de la distritarciverdadera podh
conducir a una subestimaai de la probabilidad de encontrar una celda con una densidad
extrema de muchasrdenes de magnitud.

La ventaja de nuestra aproximaoies que no es necesario especificar la forma real de la
distribucbn de probabilidad del recuento en celdas. Hemos demosiaeita distribudn
de los recuentos en celdas extremos es bien descripta pdistribucbn de Gumbel en un
rango de diferentes situaciones: espacio real, espacedgaift y utilizando halos con y sin
error en la determinagh de su masa. Las simulaciones permiten determinar la méadiaa-
rianza de la distribuéin de Gumbel. La forma aritita puede ser extrapolada a las colas de
la distribucbn para determinar la probabilidad de los eventos que regarecientos de miles
de realizaciones de simulaciones de N-Cuerpos para senedelos. Usando simulaciones
de N-Cuerpos, podemos determinar la probabilidad de erarastentos que no pddn ser
calculados an#icamente, tal como el anillo de Einsteiramgrande esperado en el modelo
CDM (Oguri y Blandford, 2009).

En nuestras simulaciones podemos encontrar celdas cémelra de halos masivos ob-
servados en el 2dFGRS, si medimos el clustering de estosdrakisspacio de redshift y si
el error en la masa introducido por el algoritmo utilizadogpancontrar grupos es tenido en
cuenta. Sin embargo, si consideramos un volumen delftamea la muestra 2dFGRS,, el
cual es 300 vecesas pequio que el volumen de nuestra simufati esperamos encontrar
una sobredensidad de masa en lmsiglos de halos de 2 en los cientos de casos.

Norberg et al. (2010) realizaron un &isis similar usando lailtima publicacbn del
SDSS. Estos autores aplican diferentastcas para identificar regiones sobredensas. Divi-
den la distribudn de galaxias en zonas, tal como débéacerse para realizar la estintaci
del error Jackknife de las estaticas de clustering (Norberg et al 2009). Comparando }a dis
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tribucion de las funciones de correlanide dos y tres puntos calculadas para los muestreos de
Jackknife, una zona cuya onsi produce una estima alejada del clustering fue encontrada
Sin embargo, cuando se aplica el mismalesis al conjunto de simulaciones de N-Cuerpos
utizadas en este trabajo, Norberg et al. (2010), encuegtraestos valoresigtcos son poco
comunes. Hay algunas diferencias entre dichalisis y el realizado en nuestro trabajo. La
muestra del SDSS limitada en volumen es un orden de magnésdyrande que la muestra
del 2dFGRS considerada en este trabajo. Norberg et al. e@nenema estructurausualen

la muestra limitada en volumen de galaxias Adenas, el nétodo para cuantificar estruc-
turas inusuales es diferente al utilizado por nosotroscgge un tipo de estructura muy
diferente. Las zonas utilizadas por Norberg. et al. muastvelimenes onicos del espacio,

las cuales cubren grandes distancias radiales. La supetesh en su caso pddrser una
proyeccon de estructuras independientes a lo largo denkal de la visual. En nuestro ca-
S0, usamos celdas compactas. Norberg et al. (2010) comotjgeen el gran volumen de la
muestra dd., del SDSS, las estructuras encontradas mediante su esafilinaones de co-
rrelacbn son consistentes con las encontradas en CDM. Nuestrdadesuno contradicen
esta conclugin, ya que hemos utilizado un estudio diferente para busgasmes sobreden-
sas con una estructura diferente.



Capitulo 6

Clustering dentro y fuera de
Superestructuras

Las superestructuras son las regiones actualmente sohsedeque en el futuro sam
sistemas ligados y virializados, ya que considerando elcomalel Modelo Cosmobico
ACDM, la dinamica actual y futura del Universo éstominada por la expansn acele-
rada. Estas estructuras n@® dan informaaddn acerca de la formabn y evoluaddbn del Uni-
verso, sino que tamén podian influenciar la formadn y evoluadbn de los sistemas que los
rodean. La comparadn del clustering de galaxias, diferenciando entre las gels ubica-
das dentro y fuera de dichas superestructuras, brinda méarbn sobre la influencia de las
estructuras ras masivas presentes actualmente en el Universo sobre l@sam El estudio
de la poblacbn estelar de dichas galaxias, brinda adesrinformacbn sobre la influencia
del entorno sobre la actividad de formaai de estas galaxias.

79
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6.1. Introduccion

Como ya se menci@nen cajtulos anteriores, el estudio de las propiedades de las es-
tructuras nas grandes presentes actualmente en el Universo, nos pleviegortante in-
formacibn sobre la estructura en gran escala, permitiendtisis precisos sobre el modelo
cosmobgico. Sin embargo, como dichas estructuras componen e@brgad rodea a las ga-
laxias, generan fuertes influencias en sus propiedades, @vkicon y en su distribuén
espacial.

En la literatura podemos encontrar modelos recientes deaftibn de galaxias, los cua-
les asumen que las propiedades de las galaxias eégterminadas por los halos donde se
forman y no por el medio en gran escala que las rodea. En este nwpobladn de gala-
xias en un halo de una dada masa es independiente de la dhicetihalo. Esto se explica
mediante la descripon esdndar de la formadn de estructuras, conocida como taaile
Press-Schechter, la cual @4tasada en dos modelos: la taadel crecimiento lineal de las
perturbaciones de la densidad de un campo aleatorio dedtiches inicialmente Gaussiano
y el modelo de colapso éxico lineal.

Sin embargo, en logltimos di0s, se realizaron numerosos trabajos, tanto observéesona
como usando simulaciones, que demuestran que las propedadas galaxias, tales como
la tasa de formadin estelar y los colores, dependen de la estructura en gcataegstos
resultados fortalecen el hecho de que la pobladie galaxias tamén depende del medio en
gran escala, tanto en los modelos como en las observaciones.

La evolucbn cosmabgica de la estructura en gran escala tiene importantescangias
en la distribuddn espacial, frecuencia y propiedades de los supentos y de las galaxias
contenidas en ellos. Debido a esta rdacilos superemulos pueden ser utilizados como
pruebas cosmobicas, y su estudio puede orientarse hacia la resiria® modelos y la des-
cripcion de la formad@n de superestructuras en escalas cosgichs. Las propiedades de
los superémulos se han utilizado para discriminar entre diferentedetos cosmadlgicos,
favoreciendo el modelo cosntglico eskndar en la may@a de los casos. Sin embargo, hay
indicios de que hay estructuras demasiado masivas o quensart;m muy temprano para el
modelo esindar.

En este caipulo se analizan las propiedades de clustering de galgxé&s particular, de
las que forman parte de grandes estructuras que se encuentm@oceso de virializain,
las cuales llamamos superestructuras. Para este estilid@nubs las superestructuras iden-
tificadas por Luparello et al. (2011), en el relevamiento alengas con corrimiento al rojo
SDSS-DRY7. El principal objetivo de esteddisis es estudiar@mo se ven afectadas la evolu-
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cion y las propiedades de galaxias por el ambiente en graraegdak resultados obtenidos
se@n presentados en el trabajo de Yaryura et al. en preparaci

Como herramienta estetica se utilib la funcbn de correladn cruzada en el espacio
real¢(r), la cual se estima a trés de la fun@n de correladin proyectadg (o, =) tal como
se explica en el Catulo 3 (Saunders et al., 1992). La utilizaoide la funddn de correladn
nos permite estudiar de gdorma y en gé medida, las propiedades de clustering se ven
amplificadas para las galaxias que forman parte de las siperteiras.

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

El objetivo de este capilo es el estudio estatico de las diferencias del clustering entre
galaxias dentro y fuera de superestructuras en procesaidkzaicion, para lo cual utiliza-
mos el @talogo espectroépico de galaxias SDSS-DR7, y el alatgo de superestructuras
constriado por Luparello et al. (2011) a partir del SDSS-DR7, ambasidetos en el Cdfu-
lo 4.

Como queremos analizar la influencia del ambiente a graneegualrodea a las galaxias
en su historia de formaan y de colapso; como primer paso identificamos dos muestras d
galaxias, teniendo en cuenta su pertenencia o no a supetasiis. De esta manera se pue-
den analizar dos muestras de galaxias, donde los entoradagjwdean, son completamente
diferentes. Para determinar la muestra de galaxias cdat&een superestructuras, se consi-
deraron las galaxias identificadas en ebtgd de superestructuras constiapor Luparello
et al. (2011), mientras que para determinar la muestra @igalfuera de superestructuras,
se considdr a aquellas galaxias contenidas en ehloajo de galaxias SDSS-DR7 pero que
no aparecen en el &Gbgo de superestructuras anteriormente mencionado.

Para analizar las propiedades de clustering de las dosmasiestlculamos la fungn de
correlacon cruzada de galaxias luminosas, tal como se describe epiglilde8, usando co-
mo trazadores galaxias de menor luminosidad. Para el cdas dalaxias centros considera-
mos el rango de luminosidad comprendido ert?8 < M, < —21, mientras que para el caso
de las galaxias trazadoras, consideramos el rango de lamawb-20,5 < M, < —20,04.
Las galaxias centros son todas muy luminosas, y tanto lagigalcentros como las traza-
doras esin por debajo deliinite de luminosidad para la muestra completa en volumen del
catalogo de galaxias SDSS-DR7.
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La Figura 6.1 muestra la fur@m de correladin cruzada considerando dichos rangos de
luminosidad, para ambas muestras. Los errores fueron@adtsiusando el estimador Jackk-
nife, y se muestran mediante el sombreado. La curva rojasjmonde a la muestra de galaxias
contenidas en superestructuras, mientras que la curvaazesponde a la muestra de ga-
laxias que no pertenecen a superestructuras. En esta fegpreede apreciar que el exceso
de probabilidad de encontrar pares de galaxias centradoazs mayor para la muestra de
galaxias contenidas en superestructuras que para la mdegjalaxias fuera de superestruc-
turas, es decir que el clustering de galaxias es mayor cugstde se encuentran contenidas
en superestructuras. Galaxias en igual rango de lumirdbsiel@en mayor clustering si ést
dentro de superestructuras que fuera, tanto en escalas coito en escalas grandes (1-halo
y 2-halo terms), lo cual muestra que loseBpedes de centros sorasnmasivos en las su-
perestructuras debido a que son sobredensidades. Resandehgdéfico podemos conciu
gue la influencia del ambiente a gran escala es muy importairtiedas las escalas.

En la Figura 6.1 es evidente que el clustering de galaxiasag®mpara el caso de las
galaxias ubicadas dentro de superestructuras, lo cuarsugliie las historias de formani
de las galaxias y su colapso, @stfuertemente influenciadas por el ambiente a gran escala
gue las rodea, caracterizado por las superestructuras dgidaforman parte. Sin embargo,
este efecto podl estar producido no por el ambiente que rodea a las galeomesderadas,
sino por ciertas diferencias en las propiedades de lasigaldr las dos muestras conside-
radas. Para asegurarnos de que la diferencia presente leisteting se deba realmente al
ambiente que rodea a las galaxias de las muestras considgvathos a considerar una serie
de restricciones en las propiedades de las galaxias, reshefonnuevas muestras.

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

Es muy probable que la diferencia presente en el clustelingreado en la sed@ni ante-
rior, se deba a la diferencia de luminosidad de las muestedizadas. La muestra de galaxias
centros ubicadas fuera de las superestructuras tienenegiama de luminosidad menos bri-
llante que la mediana de la muestra de las galaxias centriehpeientes a superestructuras,
es decir que los centros fuera de las superestructuragpécemiente menos brillantes.

La Figura 6.2 presenta las distribuciones de luminosidadmleas muestras, donde la
curva roja corresponde a las galaxias centros pertenesiarguperestructuras mientras que
la curva azul corresponde a la muestra de galaxias centeoa fle superestructuras. Ob-
servando lasiheas verticales, las cuales indican la mediana de cada ocuemteniendo la
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Figura 6.1 Fundn de correladin cruzada de galaxias del aktgo de galaxias SDSS-DR7.
La curva roja corresponde a las galaxias contenidas enesipgturas, mientras que la curva
azul corresponde a las galaxias que narsbntenidas en superestructuras.
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correspondencia con los colores, vemos que la mediana dalidgas centros pertenecien-
tes a superestructuras edsrbrillante que la mediana de las galaxias centros quelsmsit
fuera de las superestructuras. Dada la rélaentre clustering y luminosidad, es esperable
gue el clustering seaas alto para el caso de las galaxias quaresh superestructuras, pero
no por el ambiente que las rodea.

Para descartar que dicho aumento en el clustering, aestsionado por diferencias en
las distribuciones de luminosidad de las dos muestrasaenasias, redefinimos dos nuevas
muestras de galaxias centros manteniendo la canrdas que una contenga galaxias centros
pertenecientes a superestructuras y que la otra contefegaagacentros ubicadas fuera de
superestructuras, pero en este caso agregando la dandiique ambas muestras tengan la
misma mediana en sus distribuciones de luminosidad. Es gigeiajustamos la muestra de
las galaxias centros fuera de superestructuras en lurdames ras altas de tal forma que las
medianas de luminosidad de las muestras dentro y fuera dapgasestructuras sean iguales.
Si en este caso, sigue habiendo diferencia en el clusteringa a ser ocasionada por la lu-
minosidad, lo cual nos permiirdescontar una variable en la interpretaci

Una vez redefinidas las muestras, calculamos nuevamenfignigisnes de correlagn
cruzadas para ambas muestras, las cuales se muestran garla@:B. La referencia de los
colores se mantiene tal como en los casos anteriores. Egraits vemos que,ia rede-
finiendo las muestras de tal forma que las medianas de |laddeones de luminosidad de
ambas muestras sean iguales, se mantiene el exceso deilptatdate encontrar pares de
galaxias centro-trazador para el caso de galaxias coatdientro de superestructuras, tal
como se observa en la Figura 6.1. De esta manera indeperdizardiferencia en el clus-
tering de galaxias hallado entre las muestras considerdeds luminosidad de las galaxias
centros que conforman cada una de dichas muestras. Es ded¢asgcorrelaciones de ambas
muestras séan un efecto en el clustering de la estructura en gran eschdpendiente de la
luminosidad.

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

Como pbximo paso, queremos descartar la posibilidad de que digmeato en el clus-
tering de galaxias sea un efecto producido por la difergm@sente en las distribuciones de
masa de las muestras consideradas. &stg repetimos el proceso realizado para el caso de
la luminosidad, pero esta vez redefiniendo muestras quelaaropn la condi@n de que las
medianas de sus distribuciones de masa sean iguales.
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Figura 6.2 Distribuciones de luminosidad. La curva rojaegponde a la muestra con gala-
xias centros pertenecientes a superestructuras, mieuteals curva azul corresponde a las
galaxias centros fuera de superestructuras.ibasas verticales indican las medianas de cada
curva.
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Figura 6.3 Fund@n de correladn cruzada de galaxias, para muestras donde la mediana de
la distribucbn de luminosidad de las galaxias centros contenidas enesipesturas es igual

a la mediana de la distribuai de luminosidad de las galaxias centros ubicadas fuersde |
superestructuras. La curva roja corresponde a las galegiggnidas en superestructuras,
mientras que la curva azul corresponde a las galaxias quaaroantenidas en superestruc-
turas.
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Para determinar las distribuciones de masa utilizamost&loggp de grupos de galaxias
del SDSS-DRY7 descripto en el Gapo 4. Definimos dos muestras de los grupos de galaxias
contenidas en dicho @&lbgo, una con los grupos que pertenecen a superestrugtiaragra
con los grupos gque no pertenecen a las superestructura®,digual que en los casos ante-
riores, las superestructuras son las identificadas porelipat al. (2011). Una vez definidas
estas dos muestras, determinamos la distriliude masa de cada una considerando la masa
de los grupos. La Figura 6.4 presenta las distribucionesasarde los grupos de galaxias
correspondiente a cada una de las dos muestras. La cun@rogaponde a los grupos ubi-
cados dentro de las superestructuras, mientras que laazuleorresponde a los grupos que
no pertenecen a las superestructuras. lresak verticales indican la mediana de cada una de
las distribuciones.

En la Figura 6.4 podemos observar que la mediana de la disifiibde masa de la mues-
tra de grupos de galaxias que no pertenecen a las supet@stsucorresponde a una masa
mas baja que la mediana de la distritiucde masa de los grupos queertenecen a las su-
perestructuras. P@sto, para determinar muestras con la misma mediana ajpstamues-
tra de grupos fuera de superestructuras eliminando grupdmjd masa. De esta manera,
obtuvimos dos muestras de grupos de galaxias con la mismamaezh las distribuciones de
masa, donde en una de ellas, los grupos de galaxias esttenidos en las superestructuras,
mientras que en la otra, los grupos no pertenecen a las stupetaras. Para calcular las fun-
ciones de correlach de cada muestra, utilizamos las galaxias contenidascbosgrupos,
diferenciando como en los casos anteriores, medianterigesale luminosidad, las galaxias
centros de las galaxias trazadoras.

Una vez redefinidas las muestras con igual mediana en lébdsém de la masa, cal-
culamos nuevamente las funciones de corrélaciruzadas entre los pares centro-trazador
para ambas muestras, las cuales se muestran en la Figura 6Usva roja corresponde a las
galaxias contenidas en grupos situados dentro de supetesas, mientras que la curva azul
corresponde a las galaxias contenidas en grupos quearoasttenidos dentro de las super-
estructuras. En esteafico podemos observar que para escalas chicas (1-halq tnde
los grupos son comparables con las superestructuras, ribfaegncia entre las galaxias que
esfin en grupos que ést en superestructuras y las queaastn grupos pero no en super-
estructuras, mientras que en escalas grandes (2-halo term), dejan de ser comparables, y
esta diferencia comienza a notarse en la fomcie correladin.

Es decir que, @n considerando galaxias pertenecientes a grupos que termasma me-
diana en la distribuéin de la masa, a grandes distancias hag mmplitud en el clustering
si los centros eéh en superestructuras. De esta forma, vemos que dichooeswda pro-



CAPITULO 6. CLUSTERING DENTRO Y FUERA DE SUPERESTRUCTURAS 88

|
0.03 -
0.02 — I -
0.01 -
ol |

| | | |

8 10 12 14

log(M)

Figura 6.4 Distribuciones de masa para dos muestras degydggalaxias. La curva roja

corresponde a los grupos de galaxias contenidos en lasestipeturas, mientras que la
curva azul corresponde a los grupos de galaxias ubicados diedas superestructuras. Las
lineas verticales indican la mediana de cada curva.
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babilidad de encontrar pares de galaxias centro-trazagralde superestructuras, no es un
efecto producido por la masa de las muestras analizadas.

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

En la secan anterior vimos que,lam considerando grupos con igual mediana en la masa,
la amplitud del clustering, en escalas grandes, es mayar@arcentros pertenecientes a su-
perestructuras. Para analizar esta dependerasadetalladamente, analizamos el clustering
de galaxias contenidas en grupos considerando grupos fayerdes rangos de masa, ha-
ciendo especial hincapen los grupos as masivos, diferenciando entre los grupos ubicados
dentro y fuera de superestructuras.

Lo que hicimos para realizar esteadisis fue, en primer lugar, utilizar las dos muestras
originales de grupos de galaxias ubicados fuera y dentrapiErastructuras, cuyas distribu-
ciones de masa se grafican en la Figura 6.4, y seleccionaalkgas centros de cada una de
dichas muestras, es decir, aquellas galaxias que cumptendécion —23 < M, < —21. El
panel izquierdo de la Figura 6.6 muestra las distribucicleamasa, mientras que en el panel
derecho se muestran las distribuciones de luminosidadgmraievas muestras de galaxias
centros. La distribuéin de masa se deterndiutilizando la masa del grupo al que pertene-
ce cada galaxia centro. Para ambaafigos, las curvas rojas corresponden a la muestra de
las galaxias centros contenidas en grupos pertenecieatggeeestructuras, mientras que las
curvas azules corresponden a la muestra de las galaxiassenntenidas en grupos fuera
de superestructuras. Tal como eafgros anteriores, lageas verticales indican la mediana
de cada una de las curvas.

En la Figura 6.6 podemos observar, que si bien, tanto lasamaslien la masa como en la
luminosidad, no son exactamente iguales, son muy simjliargee hace que ambas muestras
de galaxias centros sean comparables al fin que estamazasuoiali

Una vez redefinidas las dos muestras de galaxias centrafiptd cada una de ellas en
cuatro submuestras. La submuestras L1y L2, donde L1 cerlasrgalaxias @s tkbiles que
un dado valor intermedio de lumisosidad, comprendido dasrenedianas de las distribucio-
nes de luminosidad/( > L,,.c = —21,29), y la L2 contiene a las galaxiasa® brillantes
que dicho valor L2 < L,,.q = —21,29). Ademas, dividimos la muestra en M1y M2, donde
la submuestra M1 contiene las galaxias cuya masa es menodadonvalor intermedio de
masa, comprendido entre las medianas de las distribuctmesasa (i.e., galaxias menos
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Figura 6.5 Fund@n de correladn cruzada de galaxias, para muestras donde la mediana de
la distribucbn de masa de los grupos de galaxias contenidos en supenastisues igual

a la mediana de la distribuam de masa de los grupos de galaxias ubicados fuera de las
superestructuras. La curva roja corresponde a las galegi#sos pertenecientes a grupos
contenidos en superestructuras, mientras que la curva@zakponde a las galaxias centros
pertenecientes a grupos que naastontenidos en superestructuras.
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Figura 6.6 Distribuciones de masa para dos muestras daag®ntros contenidas en grupos
de galaxias (panel izquierdo). Distribuciones de lumidadipara dos muestras de galaxias
centros (panel derecho). Las curvas rojas correspondanadstras contenidas en las super-
estructuras, mientras que las curvas azules corresporidenwestra ubicadas fuera de las
superestructuras. Laseas verticales indican la mediana de cada curva.
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masivas) M1 < M,,.q = 2,3 x 1083h~t M, y la submuestra M2 contiene las galaxias cuya
masa es mayor a dicho valor (i.e., galaxiaggsmasivas)}/2 > M,,.q = 2,3 x 102h~ 1M,
Teniendo en cuenta estas condiciones en la redéfimiz las muestras, vamos a analizar las
cuatro submuestras tanto para el caso de las galaxias wagesn superestructuras, como
para las galaxias fuera de superestructuras: L1M1, L2ZMM2A¢ L2M2.

Siguiendo con el alisis de la sec6in anterior, calculamos la furisi de correladn
cruzada para cada una de las cuatro submuestras, tantd pasa ée las galaxias en super-
estructuras como para las galaxias fuera de las supettesasidPara elaculo de la fundn
de correladin se utilizaron los mismos rangos de luminosidad que endeitseanterior,
tanto para las galaxias centros como para las galaxiasliteza

La Figura 6.7 muestra la furam de correladn para cada una de las submuetras tal como
lo indica cada panel. La referencia de los colores, es igumlen los gaficos anteriores. En
este gafico puede notarse que la diferencia en la amplitud delerinst se mantiene para las
cuatro muestras consideradas. Dicha diferencia es pacre escalas chicas (1-halo term)
y comienza a hacerseas importante en escalas grandes (2-halos term). Es desipgra
las cuatro submuestras analizadas, el clustering es mayaitgs galaxias que pertenecen a
superestructuras que para las que no; y este efecto se @leseiodas las escalas, a pesar de
gue es ras significativo en escalas grandes.

Para hacer un estudiaua mas detallado sobre la diferencia en el clusteringiadgs
masas de los grupos que contienen a las galaxias, analiziedsemo masivo de la distri-
bucion de masa, consideranddl® las galaxias contenidas en los grupasmmasivos. Con
el fin de realizar una comparaci mas simple y clara, quebf tenga en cuenta la diferencia
de masa de los grupos, redefinimos tres nuevas submuestras.

Considerando las dos muestras, cuyas distribuciones deyrasanosidad se presen-
tan en la Figura 6.6, una para galaxias centros dentro deestpeturas y la otra pa-
ra las galaxias centros fuera de superestructuras, lagirdas en tres submuestras, cu-
ya diferencia es la del rango de masa comprendido. Las tleaugstras resultantes son:
M1 < Mg = 2,3 x 108k~ M, que corresponde a las galaxias centros contenidas en
los grupos menos masivod[2 > M,,.q = 2,3 x 1083 M,y M3 < 4,0 x 1013071 M,
gue corresponde al extremcasmmasivo de la distribumh de masa, la cual corresponde a
las galaxias centros contenidas en supendos de galaxias. La diferencia con las muestras
anteriores es que, adasmde agregar la submuestra de los supeutos M3, las tres sub-
muestras abarcan todo el rango de luminosidad consideeaddqgs centros, es decir que no
se dividen en galaxiasgthiles y brillantes.
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Figura 6.7 Fundn de correladn cruzada de galaxias, para las cuatro submuestras : L1IM1,
L1M2, L2M1y L2M2. La curva roja corresponde a las galaxiasteaidas en superestructu-
ras, mientras que la curva azul corresponde a las galaxéasajasin contenidas en super-
estructuras.
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Con estas nuevas submuestras calculamos las funcioneselacion cruzadas tal como
en los casos anteriores. La Figura 6.8 muestra las funcamesrreladn para cada una de
las muestras, como lo indica cada panel. Al igual que en lacgs anteriores, las curvas
rojas corresponden a las galaxias contenidas en grupa® densuperestructuras, mientras
que las curvas azules corresponden a las galaxias cordamaaupos fuera de superestruc-
turas.

En la Figura 6.8 se observa que para las tres submuestradaragss, las funciones de
correlacon se comportan de manera similar. La diferencia entre lditumiplel clustering
para las galaxias centros contenidas en grupos dentrog dieesuperestructuras es peipe
para escalas chicas (1-halo term). Esta diferencia comiamacerse &s notoria en las es-
calas grandes (2-halos term). Considerando escalas grdadéferencia de amplitud del
clustering se mantiene para las tres muestras.

Como conclugin deltltimo grafico podemos decir que la diferencia en la amplitud del
clustering entre las galaxias situadas dentro y fuera deulasrestructuras se mantiene para
las tres submuestras consideradas, sin mostrar difegsesigiaificativas al variar la masa de
los grupos, siendo &s importante en las escalas grandes.

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

Hasta hace uno pocosi@s atas, la masa de los halos de materia oscura etmieb
palametro considerado que afectaba sus propiedades de iclgst#rmenos de una manera
significante o detectable. Estudios recientes sobre elecing de halos de materia oscura
muestran que la edad y la historia de forndaaile los halos de masas similares, tienen fuerte
influencia en la amplitud de su clustering. La dependenaidaedad del halo, fue estudiada
por primera vez por Gao et al. (2005), donde, considerandochglos con la misma masa
debeftan tener propiedades similares, encuentran que el dhggtam gran escala de los halos
de una dada masa depende fuertemente del tiempo de férmaeaira halos de masas me-
nores a\/ < 6 x 10'2h~1 M. Este aalisis, basado en simulaciones de N-Cuerpos, muestra
gue los halos formados a alto redshiftéastorrelacionados as fuertemente que aquellos
gue tienen la misma masa pero que se han formaoretientemente. Este efecto es lo que
se conoce combassembly bias”, y consiste en que el clustering a gran escala de halos de
una dada masa varsignificativamente con su historia de forn@aciSi dimulos y grupos de
galaxias dentro de superestructuras han seguido una exollierente, séa de esperar que
actualmente haya diferencias sistditas.
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Figura 6.8 Fundin de correlad@n cruzada de galaxias, para las submuestras : M1, M2y M3.
Las curvas rojas corresponden a las galaxias contenidasgosgdentro de superestructuras,
mientras que las curvas azules corresponden a las galaagsnaas en grupos fuera de
superestructuras.
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Teniendo en cuenta el alsis observacional del assembly bias, podemos menceainar
trabajo realizado por Wang et al. (2008), en el cual encaergue los grupos con galaxias
centrales rojas, seleccionados debt@jo SDSS, eah mas fuertemente correlacionados que
los grupos con la misma masa pero con galaxias centralessazsigndo este efecto mucho
mas importante para grupos menos masivos. Adede la diferencia en la amplitud del clus-
tering, Zapata et al. (2009) encuentran que los grupos deigalcon masas similares y
diferentes historias de formaci presentan diferencias en sus poblaciones de galaxias, po
ejemplo en la fracéin de galaxias rojas. Este efecto se presenta particuléereetos grupos
mas masivos, mientras que los grupos menos masivos pargsaprses sensibles a su histo-
ria de formaddn. Tambén, se realizaron trabajos que muestran que el concepteembly
bias tambgn podra ser aplicable no&o a los halos de materia oscura, sino te@nba las
galaxias, lo cual afectex la fisica involucrada en la formam de galaxias.

Si bien la masa del halo contia siendo el p@ametro n&s importante para determinar las
propiedades de las galaxias, es muy importante estudiaféotos del assembly bias para
entender el desarrollo de la estructura en gran escalajdtople, el trabajo de Croton et al.
(2007) muestra que hay aspectos de la historia de fororagrie no esin relacionados con
la concentradn de los halos ni con el redshift de form@tj sino que correlacionan con el
medio en gran escala.

En las secciones anteriores vimos que) aonsiderando grupos con igual mediana en la
masa, la amplitud del clustering es mayor para los centnder@Erientes a superestructuras,
siendo esta diferenciaams importante en las escalas grandes. Teniendo en cuestegilay
bias, es de esperar esta diferencia, pero para todas ldaseszaslo para escalas grandes.
O sea, si las edades son distintas (las de las superesasustur ras viejas) es de esperarse
este resultado, pero n@ls para las escalas grandes (2-halo term), sino tamén escalas
chicas (1-halo term).

Para entender las diferencias en el clustering mostradEssatcobn anterior, conside-
rando tres muestras que contienen grupos de diferentes nessadiamos las edades de las
galaxias trazadoras para cada una de las muestras.

Para estudiar la edad de las galaxias utilizamos é@rpetroD,,4000, el cual se utiliza
para caracterizar la formairi estelar de una galaxif,,4000 es un indicador espectraguco
gue mide la edad de la poblaaiestelar. Una caracistica importante de este @anetros es
gue es un trazador independiente del redshift de la pablastelar de la galaxid?, 4000
se define como el cociente entre el flujo en la badal®) — 4100A y el flujo en la banda
3850 — 39504, tal como lo indica la siguiente ecuaot
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4100
d\
Dya000 — 1 “dooo ST h
dx’
3850 I
dondef, es la densidad de flujo de la galaxia. Pomo se define este @anetro, las galaxias
con D,4000 bajo son las que tiene poblaciones esteldresres; mientras que las que tienen

D,4000 alto son las que tienen poblaciones estelares viejas.

(6.1)

Para analizar la edad de las galaxias contenidas en losgycopsiderados para determi-
nar las muestras M1, M2 y M3 descriptas en la s@tainterior, calculamos la distribéci de
los D, 4000 de las galaxias trazadoras de cada una de estas muestizs,de muestra en la
Figura 6.9. Este @fico muestra la distribugn de losD,,4000 de cada una de las muestras tal
como lo indica cada panel, donde las curvas rojas corregpoaths galaxias de los grupos
dentro de superestructuras mientras que las curvas azutesgonden a las galaxias de los
grupos fuera de las superestructuras.

En la Figura 6.9 podemos observar que, si bien no hay difexemeuy notables entre
las distribuciones d®,,4000 correspondientes a las diferentes muestras, para el cdas de
galaxias que se encuentran en grupos menos masivos, Ménfaesin leve incremento en
la poblacon de estrellagvenes, lo que indica que son galaxias formantes. Si, enpeac,
comparamos las distribuciones de los grupos dentro deestparturas con los grupos fuera
de superestructuras, vemos que hay leves diferencias distialsuciones. Sin embargo, esta
diferencia no es lo suficientemente significativa como padepatribirle la diferencia en-
contrada en la amplitud del clustering.

Resumiendo lo expuesto anteriormente, tanto el clustengoda estructura interna,
son indicadores sensibles de las diferencias entre sistdemdro y fuera de las superestruc-
turas, mientras que las poblaciones estelares son levemmaatsensibles a la masa del halo
huésped.

6.7. Conclusiones

Siguiendo con el estudio de las superestructuras, en gstelogpresentamos un exhaus-
tivo analisis de la dependencia del clustering de galaxiédsles en torno a galaxias brillantes
sedin se encuentren dentro o fuera de superestructuras.

En primer lugar se analizaron muestras en las cuales, @ntgalaxias centros como las
galaxias trazadoras, tienen el mismo rango de luminosidaal lps galaxias contenidas en
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Figura 6.9 Distribuciones dB,,4000 para cada una de las muestras M1, M2 y M3. Las curvas
rojas corresponden a las galaxias trazadoras de los grepesecientes a superestructuras,
mientras que las curvas azules corresponden a las galeadasioras de los grupos fuera de

superestructuras.
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superestructuras como las que no, siendo las galaxiasltnra@mamas @biles que las centros.
En este caso, se obsérun aumento en la amplitud del clustering para el caso dealagigs
contenidas en superestructuras, lo que indica que lasibstie formadn de las galaxias y
su colapso, eah fuertemente influenciados por el ambiente a gran escealtaguodea. El
ambiente que las rodea astaracterizado por las superestructuras de las que foramsn@
no.

Debido a la dependencia con la luminosidad se realizarardiest de muestras cons-
truidas espdéicamente considerando las galaxias ubicadas dentro & fleesuperestructu-
ras, pero que sean independientes de la luminosidad.éB8arase analizaron muestras de
galaxias centros con la misma mediana en la luminosidadrésadtados muestran que el
clustering sigue siendo mayor para el caso de las galaxigsridas en superestructuras, lo
gue sugiere que dicho aumento en la amplitud del clustevrgsrcausada de forma alguna
por efectos de la luminosidad de las galaxias.

Del mismo modo, para independizarnos de los efectos prodsipior la masa, se redian
analisis similar al realizado considerando la luminosidaetopconsiderando la masa. Para
esto, se utilib un cablogo de grupos de galaxias, y se identificaron dos muestrgsughos
de galaxias, una con grupos que pertenecen a las supetastsug la otra con los grupos
fuera de las superestructuras, y se ajustaron dichas msidsttal forma que las medianas de
sus distribuciones de masa sean iguales. Se calcularoartataciones cruzadas utilizando
las galaxias contenidas en los grupos que pertenecen a vaddeudas muestras, y se en-
conttd que la diferencia en el clustering no se ateal igualar la masa de los sistemas. Esto
nos indica que la diferencia en el clustering entre los gsujemtro y fuera de superestructu-
ras, es independiente de los efectos producidos por la nedsa distemas.

Un aralisis conjunto, teniendo en cuenta la masa de los gruposuyrimosidad de las
galaxias, brinda conclusiones similares. Las correla&sanuzadas de galaxias centros y ga-
laxias trazadoras, sonas altas para sistemas en superestructuras, indepemnaéenéede la
masa y la luminosidad de los objetos centros.

Ademas se realizaron estudios de las poblaciones estelares dal#ias trazadoras, a
traves de los indicadores del salto #1004 , D,,4000, para tres muestras con diferentes ran-
gos de masa. Las distribuciones de 19st000 muestran efectos menores entre los sistemas
en superestructuras y fuera de ellas, a un igual intervafoatm del grupo rasped. Para el
caso de los sistemas menos masivos hay un leve aumento ebld&ipo estelar joven, lo
cual indica que son sistemas formantes.

Resumiendo todo lo expuesto anteriormente, y haciendo ur@dusibn generalizada de
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los distintos aalisis realizados en este ¢apo, podemos decir que el clustering y la estruc-
tura interna es un indicador sensible de las diferenciadygsidas por el medio que rodea a
los sistemas dentro y fuera de superestructuras. Por ebcionias poblaciones estelares no
presentan diferencias significativas de acuerdo al mediogapea las galaxias, sino que son
levemente ras sensibles a la masa del hal@sped.



Capitulo 7

Conclusiones Generales

El estudio de las superestructuras en este trabajo se bas#oserejes principales. En
primer lugar, haciendo uso de simulaciondsmericas de N-Cuerpos, se redliel aralisis
de la probabilidad de encontrar estas superestructurasienaglelo cosmdlgico ACD M,
considerando un rango de diferentes situaciones. Y desgdentb de vista observacional,
se analip la influencia de estas superestructuras sobre el clugjedim galaxias, mediante
la comparacbn entre las galaxias situadas dentro y fuera de superetras. Aderas se
analiz la influencia de las superestructuras en la polbacéstelar de dichas galaxias.

101
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7.1. Conclusiones

Gracias a los relevamientos de galaxias con corrimientoj@alrealizados en logltimos
anos, sabemos que la estructura en gran escala del Univepsessnta como una red con-
formada por paredes, filamentos, nodos yies.d_os nodos son las intersecciones de paredes
y filamentos, por lo cual son las regiones de mayor densidadstas regiones de alta densi-
dad, se encuentran las regiones sobredensas presentésareeso actual, que en un futuro
se@n estructuras ligadas y virializadas, a las que llamasuapsrestructuras

El estudio de estas superestructuras, nos permite obtdagnacbn acerca del compor-
tamiento y evoludn del Universo a gran escala, comd @snbén nos permite analizar la
validez del modelo cosmagjico mas aceptadd\C' D M.

En este trabajo se presenta un estudio dedicado a estassupeuras, analizando, por
un lado, la probabilidad de encontrarlas en la cosnialdég’' D M, y por el otro, determinan-
do su influencia en el clustering de las galaxias.

Por un lado, se preséntina nueva metodol@g para determinar la probabilidad de en-
contrar estructuras extremas, en nuestro caso las dosestrpeturas identificadas como
"manchas calientésn el cahlogo de galaxias 2dFGRS, en los modelos de foromgerarqui-
ca de estructuras. Para la identifiéacide sistemas similares a estas superestructuras, se
aplicd el método de recuento en celdas a simulaciones de N-Cuerposde@msio como
”celdas calientés aquellas que contengan elimero de halos suficiente tal que su masa
iguale o supere la masa de las superestructuras. Se demastta distribu@n de los re-
cuentos en celdas extremos es bien descripta por la digfsibde Gumbel, caso particular
de la Teora del Valor Extremo. Este afisis se realia utilizando dos conjuntos de 50 si-
mulaciones cada uno, con diferentesgmaetros cosmeokicos, considerando un rango de
diferentes situaciones: espacio real, espacio de regstiihsiderando halos con y sin error
en la determinadin de su masa. Las simulaciones permiten determinar la méalizarian-
za de la distribu@n de Gumbel. La forma ariita puede ser extrapolada a las colas de la
distribucbn para determinar la probabilidad de los eventos que rgarecientos de miles
de realizaciones de simulaciones de N-Cuerpos para senteseios. Usando simulaciones
de N-Cuerpos y la distribugh de Gumbel, podemos determinar la probabilidad de eraxontr
eventos que no potdm ser calculados anatamente.

La ventaja principal de esta aproximagies que no es necesario especificar la forma real
de la distribuadn de probabilidad del recuento en celdas, lo cual evitapasiabn de asu-
mir distribuciones Gaussianas, ya (g0 no es una buena aproxim@ctipara eventos que
representan grandes apartamientos de la densidad méd@anaes el caso de las superes-
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tructuras.

En los conjuntos de simulaciones utilizados en este tradg@agontramos celdas con el
nimero de halos masivos observados en el 2dFGRS, siempre gocoadiamos el clusteri-
ng de estos halos en el espacio de redshift y considerandmeta la masa introducido por
el algoritmo utilizado para encontrar grupos en ehftajo 2PIGG. Sin embargo, si conside-
ramos un volumen del tarfia de la muestra 2dFGRIS,, el cual es 300 vecesan pequio
gue el volumen de nuestra simulaj esperamos encontrar una sobredensidad de masa en
los dimulos de halos de taol® el 2 %.

Tambien se realia un detallado estudio acerca de la influencia de estas stpeteras
en el clustering de las galaxias. Con tal fin, se estlalidependencia del clustering de ga-
laxias cebiles en torno a galaxias brillantes 8egpertenezcan o no a superestructuras. Las
superestructuras consideradas en este caso son las édelatifien el catogo de superestruc-
turas del SDSS-DRY7 realizado por Luparello et al. (2011).

Se analizaron dos muestras de galaxias, una con las gataxitenidas en las superes-
tructuras y una segunda muestra con las galaxias fueraate Ell rango de luminosidad
utilizado para las galaxias centros es el mismo para ambastras, al igual que el rango de
luminosidad utilizado para las galaxias trazadoras. Lngoa de luminosidad se escogieron
de tal forma que las galaxias trazadoras son n@édsles que las galaxias centros. En este
caso, se obsepvun aumento en la amplitud del clustering en péguescala para el caso de
las galaxias contenidas en superestructuras, lo que igd&astas galaxias y sus halosaest
fuertemente influenciados por el ambiente a gran escalaaguedea.

Teniendo en cuenta que la diferencia en el clustering easrelds muestras analizadas
podiia ser causada por efectos de la luminosidad, realizamadi@stle muestras consias
espedicamente considerando las galaxias situadas dentro § fileesuperestructuras, pero
gue sean independientes de la luminosidad. Es decir, Seaal muestras de galaxias cen-
tros con la misma mediana en la luminosidad, para indepamdiz de esta variable. Taréhi
en este caso, los resultados siguen indicando que el ¢hgses mayor para el caso de las
galaxias contenidas en superestructuras, lo que indical@uenento en la amplitud del clus-
tering no es causada por efectos de la luminosidad de lagamla

Bajo el mismo razonamiento, se realizn ardlisis similar pero considerando la masa, pa-
ra independizarnos de los posibles efectos@&gia pudiera producir. Pagsto, se utilid un
catilogo de grupos de galaxias, y se identificaron dos muestmag;on grupos que pertene-
cen alas superestructuras y la otra con los grupos fuera daperestructuras, y se ajustaron
dichas muestras de tal forma que las medianas de la distsibde masa de cada muestra
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sean iguales. Se calcularon las correlaciones cruzadiasmdio las galaxias contenidas en
los grupos que pertenecen a cada una de las muestras, y s¢r@igee sigue habiendo un

aumento en la amplitud del clusering para las galaxias quengzen a los grupos conteni-
dos en las superestructuras, tal como en los casos antefi@te resultado nos indica que la
diferencia en el clustering entre las galaxias conteniddssegrupos situados dentro y fuera
de las superestructuras, no es consecuencia de los efentio€idlos por la masa.

Como pbximo paso, se realizun aralisis conjunto, teniendo en cuenta la masa de los
grupos y la luminosidad de las galaxias, definiendo muedegamlaxias centros con media-
nas similares en masa y en luminosidad. Las conclusionesidbs mediante este &isis
son muy similares a las mencionadas previamente. Las aoiwaks cruzadas de galaxias
centros y galaxias trazadoras, soasaltas para sistemas en superestructuras, independien-
temente de la masay la luminosidad de los objetos centros.

Tambien analizamos las poblaciones estelares de las galaxasitras, a trads de los
indicadores del salto et)004 , D,,4000, para tres muestras con diferentes rangos de masa.
Teniendo en cuenta intervalos iguales de masa del grupspled, las distribuciones de los
D, 4000 muestran diferencias menores entre los sistemas en suipetesas y fuera de ellas.
Sin embargo, las poblaciones estelaieosa levemente sensibles a la masa del haésped.

No obstante este hecho, la estructura de estos sistemaifiestas a tra@s de las funcio-
nes de correladn cruzada sistema-galaxia, poseen memoria de la difdnestégia evolutiva
dentro de las superestructuras.
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