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RESUMEN

Las galaxias, grupos y ¢ umulos, representan los mayores sistemas ligados de materia,

y por ello proveen informaci 6n invaluable sobre el surgimiento, formaci 6n y evoluci 6n de
estructuras en el universo. Es tambi  én frecuente referirse a estos sistemas como halos de
materia, o simplemente halos. En esta Tesis se analiza la din amica de estos objetos, en un
amplio rango de masas y escalas.

Como es sabido, la estructura en gran escala del universo puede s er descripta, en primera
aproximaci 6n, como un campo gaussiano en densidad completamente caracterizado por su
espectro de potencias. Dicho espectro se aproxima a una ley de p otencias, en un amplio rango
de escalas. Los campos en densidad que siguen esta ley presentan cie rtas caracter ‘sticas
fractales, tales como la autosimilitud de estructuras a diferent es escalas. No obstante vale
aclarar, que seg Un el paradigma est andar y las observaciones actuales, el universo no se
comportar ‘a de manera enteramente fractal. En escalas grandes, la estructura d e éste se
aproxima a una distribuci  6n de materia homog énea y suave ! (el espectro de potencias cae
en acuerdo con el principio cosmol 6gico). La no linealidad de las ecuaciones de evoluci  6n
en escalas pequefias, genera desviaciones del campo de materia con re specto a un campo
gaussiano, produciendo as ~ mismo apartamientos con respecto a una distribuci on fractal.
Luego podemos esperar, si bien no autosimilitud estricta, cier to grado de uniformidad en la
fenomenolog “a y teor “a de los halos de materia, en un amplio rango de escalas y masas. Por
lo cual es posible incluir objetos astron ~ 6micos de diferentes tamafios y masas, como galaxias,
grupos de galaxias y grandes ¢ Umulos, en un an alisis cualitativo uni cado.

El objetivo de la presente Tesis es afrontar este an  alisis, incluyendo fenomenolog ‘a y ob-

servaciones independientes, en un amplio rango de masas y escalas de sistemas. De esta
manera, se busca producir un contraste robusto (estad ‘sticamente) de la teor “a jer arquica de
formaci 6n de estructuras, con la mayor cantidad de datos observacionales di sponibles.

Dos aspectos muy importantes de la din ~ amica interna de un halo, son la coherencia y la
dispersi 6n del campo de velocidades internas. La coherencia se mani esta a trav és del mo-
mento angular que posea el halo; la dispersi  6n de velocidades, en la forma de la distribuci on
de materia. Como se deduce de la distribuci  6n de par ametros de esp 'n en simulaciones, los

halos de materia oscura se encuentran principalmente soportados por dispersi 6n de velocida-
des. No obstante, estos presentan ciertamente una pequefia compo nente de momento angular.
A lo largo de este trabajo, buscamos conectar ambos aspectos interno s de la din amica de los

halos, con la estructura en gran escala en la que se hallan embebidos

Es sabido del an alisis de perturbaciones de las ecuaciones de campo en el universo tem-
prano, que la evoluci 6n primordial suprime fuertemente cualquier modo rotacional pre exis-
tente en el campo de velocidades iniciales del universo. Luego, para explicar el origen de la
rotaci 6n de los halos, es necesario recurrir a mecanismos posteriores , como la teor “a de torque

tidal. Esta explica el crecimiento del momento angular, a trav és de interacciones tidales entre

1Para m as detalles ver Capozziello & Funkhouser, Modern Physics Letters A, 2009, p agina 1743.



la materia circundante y el cuadrupolo de la distribuci 6n de materia en colapso. Es por esto
gque esperamos conexiones entre este aspecto de la din  amica interna del halo, y la estructura
en gran escala circundante.

Por otro lado, es de esperar que la distribuci ~ 6n inicial de materia se aparte apreciablemen-
te de un colapso esf érico, durante el proceso de formaci  6n del halo. Luego, por la ruptura de
esta simetr ‘a, se puede esperar un intercambio de energ  ‘a entre la componente cin ética (i.e.
dispersi 6n de velocidades) y potencial (per | en densidad), debido a mec anismos como la fric-
cion din amica. Por lo tanto, es probable encontrar sistemas con distribuci ones no relajadas, y
desplazadas con respecto al equilibrio virial. A medida que pasa el ti empo, se puede suponer
que halos ya formados, van a ir tendiendo a formas esf éricas, seg Un el proceso de virializaci 6n

vaya relajando la estructura. No obstante se observa en simulacion es num éricas, que los ha-
los en general sufren fusiones violentas a lo largo de su proceso de formaci 6n. Estos episodios
pueden darse entre sistemas de masa comparable, como as “tambi én en eventos de acreci 6n

de estructuras menores. Este mecanismo de acreci 6n en halos, dista mucho de la imagen de
un colapso esf érico suave. Luego esperamos que la distribuci ~ 6n de estructura en gran escala
actue como fuente de anisotrop ‘a en este proceso, teniendo un car acter determinante sobre
las formas de los halos y su orientaci  6n.

Como buscamos describir en los p  arrafos anteriores, tanto la teor “a de torque tidal como
la fusi 6n jer arquica de estructuras, predicen relaciones y alineamientos entr e la estructura
en gran escala y la din amica interna de los halos de materia. Ambas teor “as son ingredientes
importantes para explicar la formaci  6n de galaxias, la din amica de grupos y ¢ Umulos de
galaxias. En esta Tesis se estudian ambos aspectoste  6ricos desde un punto de vista uni cado,
vinculando sus predicciones en cuanto a relaciones entre siste mas y estructura circundante,
con observaciones y estad “stica en cat alogos de galaxias.

En el cap "tulo 2, mediante la teor ‘a de torque tidal, se busc 6 determinar la presencia de
alineamientos entre el momento angular de halos de materia y la estr uctura en gran escala,
usando tanto simulaciones num  éricas como cat alogos espectrosc 6picos. Mediante una fun-
cion de correlaci 6n bipuntual modi cada para tal efecto, se encontr 6 que la longitud de corre-
laci 6n es funci 6n de la direcci 6n del momento angular de los sistemas, de manera consistente
con la teor “a de torque tidal. Modelando adecuadamente los efectos que sufren | os cat alogos
de galaxias, se pronostic 0 la detectabilidad del alineamiento y se disefiaron estad “sticos para
su detecci 6n. Finalmente, se compar 6 observaci 6n y teor “a.

En el cap tulo 3 se investig 0 la presencia de alineamientos entre momentos angulares de
pares de galaxias y halos de materia oscura. Para ello se emplearon simu laciones, modelos
semianal ‘ticos y cat alogos espectrosc 6picos de galaxias.

Luego en el cap “tulo 4 se presenta un estudio realizado sobre formas de halos de m ateria
en simulaciones, confront andose estos resultados con los obtenidos en grupos de galaxias
extra ‘dos de cat alogos observacionales y sint éticos. Se analizan los efectos y sesgos que sufre
la determinaci 6n de forma, ya sea por proyecci 0n, estad “stica pobre, algoritmo de identi ca-
cion, o efectos propios de las observaciones. Una vez modelados es  tos sesgos, se vinculan
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observaciones y teor “a.

En el cap tulo 5, aplicando la estad ’stica desarrollada en los cap ‘tulos 2 y 4, se estudi 6
la presencia de alineamientos de las formas de sistemas ligados, co n la estructura en gran
escala. Se realizaron mediciones de la funci  6n de correlaci 6n direccional, tanto para halos
de materia oscura en simulaciones, como para grupos de galaxias ide nti cados en cat alogos
espectrosc opicos. Una vez m as, mediante un modelado adecuado de los efectos de sesgo ob-
servacional, se compararon los resultados te ~ 6ricos y emp ‘ricos.

Por Ultimo, en el cap “tulo 6 se estudia el historial o  arbol de fusi 6n de halos en simula-
ciones, el efecto de esta historia y su alineamiento con la din amica del halo. Se analiza la
evoluci 6n del momento angular y su vinculaci on con la estructura en funci  6n del tiempo. Se
analiza tambi én, correlaciones entre la anisotrop “a del proceso de acreci 6n en halos, la dis-
tribuci 6n de progenitores primordiales y la estuctura en gran escala ci rcundante en la época

actual.
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ABSTRACT

Galaxies, groups and clusters, are the largest bound systems of mat ter and therefore pro-
vide invaluable information on the emergence, formation and evol ution of structures in the
universe. It is also common to refer to these systems as matter hal 0s, or just halos. In this
thesis we analyze the dynamics of these objects in a wide range of m asses and scales.

It is well known that large-scale structure in the universe can be described at rst appro-
ximation as a gaussian density eld, fully characterized by a power spectrum over a baseline
of scalelengths. Density elds that follow this law, have certain fractal features such as self-
similarity at different scales. However, according to the standar d paradigm and current obser-
vations, the universe does not behave in an entirely fractal way. On large scales, the structure

behaves like a uniform density eld 2 (in agreement with cosmological principle, the power

spectrum diminishes). At small scales, due to the non-linearit y of the evolution equations, de-
partures from gaussianity of the density eld occurs that in turn produces a departure from
a fractal distribution. Nevertheless, although not strictly s elf-similar, from theoretical consi-
derations, some degree of uniformity in the density eld and ph enomenology is to be expected
over a wide range of scales and masses. Therefore, in a unied and qual itative analysis it
is possible to include astronomical objects of different size s and masses, such as galaxies,

galaxy groups, and large galaxy clusters.

Our main goal is to carry out such an analysis to confront independen t observations of the
structure of the universe with hierarchical structure formati on theory, over as wide a baseline
possible in masses and system scales by focusing on nding statis tically robust differences
between the two.

Two very important aspects of a halo's internal dynamics are the coh erence, and, disper-
sion of the halo velocity eld. The coherence is manifested thr ough the halo's angular mo-
mentum, and, the dispersion is related with the shape of matter di stribution. As found from
the distribution of spin parameters in simulations, dark matter h alos are mainly supported
by dispersion, nevertheless, often a small component of angul ar momentum is also present.
Throughout this work, we attempt to connect both internal aspec ts of halo dynamics, with

the large-scale structure in which they are embedded.

It is well established from perturbation theory of eld equation s, that the primordial evolu-
tion in the early universe strongly suppressed any preexistin g rotational modes of the initial
velocity eld. Therefore, in order to explain the origin of hal o rotation, other mechanisms such
as those found within tidal torque theory are required. This theor y explains that the growth of
angular momentum in halos results through tidal interactions bet ween the surrounding tidal
eld, and the quadrupole of the collapsing matter distribution. C onsequently one may expect
a relation between the halo internal dynamics and the surrounding large-scale structure.

On the other hand, it is also expected that during the halo formatio n process, the initial
distribution of infalling matter becomes appreciably differen t from that of a simple spherical

2See Capozziello & Funkhouser, Modern Physics Letters A, 2009, page 1743, fo r further details.



X1V

collapse. Once this symmetry is broken, we should expect an exc hange between the kinetic
(i.e. velocity dispersion) and potential (density pro le) en ergy components, due to mechanisms
such as dynamical friction that give rise therefore to systems wi th non relaxed distributions

that are not in virial equilibrium.

With the passing of time, as the the virialization process procee ds, formed halos will also
tend to become spherical in their morphologies. However, res ults from numerical simulations
show that halos in general also suffer violent mergers over their formation time. These epi-
sodes could result between systems of comparable mass as well as th rough the accretion of
smaller structures. This halo accretion mechanism departs signi cantly from that of soft sp-
herical collapse. So we might expect that the distribution of lar ge-scale structure is also an
important source of anisotropies within this process, one that may determine halo shapes

and orientations.

As brie y described above, both tidal torque and hierarchical merg ing of structure, theo-
ries, determine alignments and other relations between large-s cale structure and halo internal
dynamics. Both theories are necessary ingredients that explain g alaxy formation, galaxy group
dynamics, as well galaxy clusters. In this thesis we examine both t heories from a uni ed view-
point by linking predictions regarding relations between sys tems and surrounding structures
by means of statistical analysis of observed galaxy catalogs.

In Chapter 2, the astrophysical implications of tidal torque theor y are investigated and we
set out to determine the existence of predicted alignments be tween halo angular momentum
and the surrounding large-scale structure using both, numeric al simulations, and spectrosco-
pic galaxy catalogs. By means of a modi ed version of the classic cor relation function, we nd
that the correlation length does depend on the direction of angu lar momentum, a result that
is consistent with the theoretical prediction. Detectabilit y limits of statistical alignment were
also determined in an analysis that properly takes into account (thr ough modelling) inherent
biases in galaxy catalogs.

In Chapter 3 we investigate the presence of alignments of angular m omentum between
pairs of galaxies and dark matter halos. For this purpose we use simul ations, semi-analytical
models, and spectroscopic galaxy catalogs.

In Chapter 4 we present a galaxy group study on simulated halo shapes for which we com-
pare our results with those extracted from observational and synt hetic catalogs. We proceed
to analyze how biases, including projection effects, low numbe r statistics, detection algorithm
criterion and other observational effects affect halo shape. By mo delling these biases, we are
able to adequately compare theory with observations.

In Chapter 5, by using the statistics developed in chapters 2 and 4 , we study the relation
between the alignments in the shapes of bound systems with prop erties of the large scale
structure. Measurements of the directional correlation funct ion are also made, both for dark
matter halos in simulations, and, for groups of galaxies identi ed in spectroscopic catalogs.
Once again, through the systematic modeling of observational bias es, the results based on

theoretical and empirical data are compared.
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Finally, in Chapter 6, the merger history tree of halos in simulat ions is discussed including
the effect that history trees may have on halo dynamics and halo alignm ent characteristics.
We analyze the evolution of angular momentum and its relation to larg e scale structure as
a function of time. We also analyze correlations between the aniso tropy of the halo accretion
process, the primordial progenitor distribution, and the sur rounding large-scale structure at
present time.
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Cap’tulo 1

Marco Te oOrico y Antecedentes

En este cap "tulo presentaremos un resumen sobre diferentes as-
pectos te oricos involucrados a lo largo del desarrollo de la tesis.
Tambi én se presenta una pequefia introducci  6n hist 6rica del con-
texto en el cual se desarroll 06 el estudio de la estructura en gran

escala del universo.




1.1. Un poco de historia

1.1. Un poco de historia

1.1.1. Estructura en Gran Escala del universo

En 1914 la frase “Estructura en gran escala” de la materia era generalm ente entendida
como referente a la distribuci  6n de estrellas en laV “a Lactea. Uno de los t “tulos m as impor-
tantes de la literatura de la  época fue: “Stellar Movements and the Structure of the Univers e”,
en el cual Eddington (1914) resum “a los principales avances en la comprensi  6n de la estruc-
tura de nuestra galaxia. Mediante recuentos estelares en diferen tes direcciones en el cielo,
fue bien establecido que la distribuci  6n de estrellas es acotada y se encuentra en un siste-
ma esferoidal muy aplanado (Sistema de Kapteyn). En caso que el sistema de estrellas fuese
homog éneo e ilimitado, dichos recuentos de objetos a una dada magnitu d aparente m, deben
ser proporcionales a  10°%®™ . No obstante se observ 6, a medida que se aumentaba la magnitud,
una disminuci 6n sistem atica de los recuentos estelares con respecto a la ley homog énea, con
lo cual se hizo evidente que, dada la magnitud |~ 'mite de la observaci 6n, se empieza a apreciar
el I'mite del sistema. En base a estudios estad “sticos, se pudo establecer entonces uno de
los principales rasgos de la estructura de nuestra galaxia. Esta me todolog “a de investigaci 6n
astron 6mica se convertir “a en una constante en los posteriores estudios de la estructu ra de
la galaxia. M as tarde, esta metodolog ‘a estad ‘stica y observacional, representar ‘a un papel

fundamental en el estudio de la estructura de la materia a escalas ¢ osmol Ogicas.

En 1917, Einstein propuso un modelo de universo homog éneo que, a su entender, encua-
draba bien en el marco de la Relatividad General y los requerimientos del principio de Mach
(en la interpretaci 6n de Einstein). El principio de Mach, en su formulaci on original, m as que
un principio es un contra argumento. Este demol ‘a la idea newtoniana de que la detecci 6n
de campos de fuerzas del tipo de Coriolis, en un dado referencial, sirve como indicador uni-
versal de la no inercialidad del sistema de referencia. Mach argume nt6 que la existencia de
dichos campos s 6lo puede ser interpretada como originada por la rotaci on relativa del sistema

con respecto a la distribuci  6n de masa del universo. A partir de este principio, que se puede
pensar como un principio de equivalencia en las rotaciones, Einste in propuso desarrollar una
teor’a de campos que explicase el origen de la inercia de la materia. Esto ser’a analogo al
desarrollo de su teor ‘a de la gravedad a partir del principio de equivalencia. El sistema d e
Kapteyn no encuadraba en este esquema, ya que una estrella con veloci dad superior a la de
escape, segun la Relatividad General se alejar “a in nitamente, conservando sus propiedades
inerciales. Esto Ultimo, va en contra de una explicaci  6n de la inercia mediante un campo
con fuente en la misma materia. De Sitter, por aquellos afios, manten “a correspondencia con
Einstein y conoc “a en profundidad el dilema. Como astr  6nomo y estudiante de Kapteyn, ten “a
bien en claro que la distribuci  6n de estrellas era aplanada y acotada, con lo cual, se vio in-
clinado a aceptar la hip 6tesis de universos islas (hip 6tesis de Immanuel Kant que atribu  "a a
las nebulosas espirales, una naturaleza extragal actica), y propuso que la distribuci  6n de las
nebulosas tendr “a que ser uniforme en el espacio, a n de reconciliar el principi 0 de Mach con

la Relatividad General.
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Hubble, en 1926, fue el primero en preguntarse si los recuento s de galaxias eran con-
sistentes con esta hip o6tesis. Su resultado fue que, a diferencia del sistema de estre llas, el
sistema de nebulosas espirales parec ‘a no alcanzar un | ‘mite a la magnitud lograda por el
instrumental de la  época. Luego en 1933, repitiendo la metodolog  “a de Hubble (la cual ser ‘a
mejorada y reutilizada a lo largo de los afios hasta nuestros d “as), Shapley observ 6 que los
recuentos en celdas su cientemente grandes encuadraban en el esqu ema de homogeneidad
e isotrop “a requerida por el modelo de Einstein. No obstante, cuando el tamafi o de la celda
disminu “a, la distribuci 6n de estos conteos se desviaba de la homogeneidad, he hizo la su -
gestiva observaci 6n que dichos conteos segu “an una ley logar ‘tmica normal. Shapley not 6 que
la tendencia de las galaxias era la de mantenerse juntas, en un grado m uy superior al que
podr ‘a ser atribuido a una distribuci  6n aleatoria en las galaxias, y especul 6 que la raz 6n de
ésto descansaba en la existencia de procesos evolutivos en el s  istema de galaxias. De esta
manera naci 6 la rama moderna de la astronom “a que hoy conocemos como “Estructura en
gran escala del universo” 1.

1.1.2. Formaci 6n Jer arquica de Estructuras e Inestabilidad Gravitatoria

Desde el punto de vista te 06rico, uno puede trazar las ideas fundacionales de este campo
de la astronom ‘a, al hist o6rico paper de Einstein en 1917. En este trabajo Einstein asumi 0 que
el universo deb “a ser is 6tropo y homog éneo segun requerimientos del principio de Mach, pero
asumi 6 adem as, como natural, que el universo deb  “a ser est atico. Para ser esto posible, en la
formulaci 6n original de las ecuaciones de campo de la Relatividad General (ver e n ap éndice,
seccion A.1), Einstein not 6 que el uido fuente deb ‘a poseer presi 6n negativa 2. Denotaremos
con ppy ¥, ala presi 6ny densidad de este uido respectivamente. A n de obtenerunu niverso
estatico, Einstein decidi 6 reformular las ecuaciones de campo, introduciendo una repulsi on
universal general, que variara en forma proporcional a la distancia, cuya intensidad vendr ‘a
dada por la constante cosmol 6gica® a. De esta manera, para uidos no relativistas ( Po ¢ YaC?),
el modelo est atico requiere:

4Y/,G%=n
Como notaron Weyl (1921) y Eddington (1924), esta condici 6n del modelo est &tico resulta en
un modelo inestable. Para darse cuenta, basta observar que la condic ion requiere la igualdad

entre una constante universal & con una variable del sistema, la densidad 4. Cualquier per-
turbaci 6n en esta Ultima, como la formaci  6n de estrellas, encuentros cercanos entre galaxias,

etc., degenerar “a en regiones con densidad %6 %, donde el modelo est atico no resulte v alido.

En 1930, Eddington propuso que el universo se expand “a (segun las observaciones de Hub-
ble (1929)) como consecuencia de una ruptura del balance del mo delo estatico de Einstein,
LEI lector interesado en profundizar en los contenidos de esta secc ion encontrar & una discusi 6n m as extensa en

el primer cap ‘tulo de Peebles (1980).

2Es decir pp = | ¥c2=3, de manera que la masa gravitatoria activa (i.e masa total efe ctiva que sirve de fuente) sea
nula.

3Esto es posible mediante la adici  6n al tensor de Einstein de unt  érmino proporcional a la m étrica, de constante
de proporcionalidad =, el cual no altera las identidades de Bianchi.




1.1. Un poco de historia

debido a la formaci 6n de galaxias por inestabilidad gravitatoria. Lemaitre en 1931, a part ir del
teorema de Birkhoff & Langer (1923), describi 0 la soluci 6n para inestabilidades gravitatorias
esféricas embebidas en un universo is 6tropo y homog éneo. Tolman (1934) discute algunas
consecuencias interesantes de las soluciones de Lemaitre: si en un modelo homog éneo, uno
mueve un pedazo de materia de un lado a otro del universo, produci endo de esta manera un
hueco y una regi 6n sobredensa, la subsecuente evoluci  6n independiente de ambas regiones,
debida al teorema de Birkhoff, terminar ~ “a en un universo altamente inhomog  éneo: la regi 6n
sobredensa colapsar &, mientras que la regi 6n subdensa se expande. Luego Tolman concluye
gue no existe ninguna acci  6n general de la gravedad que permita disolver inhomogeneidades

en modelos cosmol 6gicos.

Es este Ultimo punto el que da a las interpretaciones de las observaciones de Shapley
un giro interesante: la presencia de inhomogeneidades en escal as pequefas y la ausencia de
éstas en escalas grandes, no nos habla solamente de propiedades del p roceso de inestabilidad
de las ecuaciones de la gravedad, sino tambi én da testimonio de las condiciones iniciales
del universo 4. De esta manera la presencia de estructuras en la distribuci on de las galaxias
y la existencia de las galaxias mismas, puede ser interpretada como evidencias o f osiles de
inhomogeneidades primigenias.

Desde el punto de vista observacional, como se sabe desde la d écada del 30, las galaxias
no est an distribuidas al azar. Durante d écadas la comprensi 6n de este hecho estuvo limitada
por la falta de un esquema tridimensional de la distribuci 6n de galaxias. No ser “a posible
superar esto hasta la d écada de los 80, con el advenimiento de los cat  alogos espectrosc 6picos
de galaxias. En estos cat alogos, mediante la ley de Hubble v = Hyd (donde d es la distancia
de la galaxia, v su velocidad radial y Hg la tasa de expansi 6n de Hubble, ver ap éndice A.2)
es posible convertir el corrimiento hacia el rojo, medido con I'neas espectrales, en estimas de
distancias radiales (Davis & Peebles 1983; de Lapparent et al. 1986; S aunders et al. 1991).
En un art ‘culo de Peebles de 1984 de la revista Science, se resume de man  era muy did Actica
el estado del arte de la época.

Basicamente compet “an dos modelos de formaci 6n de estructuras y galaxias. El prime-
ro, cronol 6gicamente, consist ‘a en un esquema de formaci 6n de inhomogeneidades en esca-
las pequefias debida a fragmentaci 6n de superestructuras primordiales, en escalas de varios
cientos de megaparsecs. Estas superestructuras, o panqueques como se los llam 6, se habr “an
formado inicialmente en las regiones de colisi  6n de campos de velocidades primordiales. Esta
teor ‘a propuesta originalmente por Lemaitre, y desarrollada en los 7 0 por Yakov Borisovich
Zel'Dovich, predice de esta manera la formaci  6n de galaxias como el Ultimo eslab 6n de un
proceso de fragmentaci On jer arquica, “de arriba hacia abajo”, que formar ‘a a partir de es-
tos panqueques primordiales por fragmentaci 6n, lamentos, ¢ Umulos y por Ultimo galaxias
(Zel®Dovich 1970; Shandarin & Sunyaev 2009).

Por otro lado, a principios de los '80, de la mano de Philip James Ed win Peebles, surgi 6 un

4En la actualidad las evidencias de inhomogeneidades en escalas peq uefias y homogeneidad en escalas grandes
(por ejemplo, las observaciones del fondo de microondas), s 6lo son explicadas en las condiciones iniciales mediante
la teor ‘a de inaci on.
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CfA: 0° < 6 < 30° 6" v < 12000 km s™!

Fig. 1.1 : El catéalogo CfA re eja el conocimiento observacional de la estructura en g ran esca-
la de mediados de los afios '80. Este es un gr aco polar que muestras las galaxias seg  Un su
ascensi 6n recta y distancia radial com 6vil (ver ap éndice B.3), para un dado corte en declina-
cion (entre 0° y 30°). Se puede observar el gran muro, regiones vac ’as de galaxias y sobre los
cumulos de galaxias, el efecto de alargamiento radial conocido como d edos de Dios, producido
por movimiento virializado de las galaxias en ¢ Umulos.

nuevo escenario. En este, se propon ‘a la formaci 6n de galaxias y estructuras en escalas ma-
yores, mediante el crecimiento por inestabilidad gravitatoria d e inhomogeneidades pequefias
en el campo primordial de densidades. De esta manera, esta teor ‘a predec ‘a la formaci 6n de
superc Umulos como lamentos y panqueques, como la Ultima etapa de un proceso de aglo-
merado de materia “de abajo hacia arriba”, a partir de estructuras meno res. En este esquema
las galaxias ser “an estructuras m as viejas, formadas en primera instancia y servir ‘an como
bloques en el proceso de formaci 6n por inestabilidad gravitatoria.

Ambas teor “as ten “an de ciencias para explicar las observaciones de la época. Por un lado
la teor “a de Zel'Dovich ten “a di cultades para dar cuenta de la presencia de galaxias en el uni-
verso temprano y pr acticamente con naba la existencia de las galaxias a lamentos y pared es,
no pudiendo explicar las abundancias de galaxias en vac ‘0s o regiones subdensas. Por otro
lado, la teor “a de Peebles en su formulaci 6n original °, si bien describ “a bien la distribuci 6n
de materia en escalas pequefias, era incapaz de reproducir las paredes g igantes, lamentos y
vac’os que se observaban en la cartograf “a cosmol 6gica de mediados de los 80.

El cat alogo de galaxias espectrosc Opicas compilado por el Harvard-Smithsonian Center for
Astrophysics (CfA) re eja el conocimiento observacional de | a época. En la gura 1.1.2 se
puede ver de manera clara la situaci 6n de estructuras en escalas grandes, cuyos tamafios
son del orden de cientos de megaparsecs. Hoy sabemos, con el adven imiento de los grandes

SEsta formulaci 6n en estructura en gran escala, se conoce como teor  “a de perturbaciones en espacio Euleriano a
primer orden (Peacock 1999).




1.2. Fundamentos

catalogos en varias magnitudes m as profundos que el CfA, que ésta es una regi 6n particular-
mente at ‘pica del universo, no obstante las di cultades de ambos escenari os para describir
las observaciones termin 6 por hacerse evidente.

No obstante, Shandarin y Zel'Dovich, propondr “an una nueva formulaci 6n matem ética de
la teor ‘a de Peebles® (ver Shandarin & Zel %ovich (1989), Shandarin & Sunyaev (2009)). En
esta nueva versi on, las primeras estructuras ser ‘an panqueques de Zel'Dovich en escalas
pequefas, los cuales mediante agregaci  6n jer arquica por inestabilidad gravitatoria, formar ‘an
estructuras en escalas y masas mayores. De esta manera se forman prime ro galaxias, luego
grupos y ¢ umulos, dejando por Ultimo lamentos y paredes en una cadena jer arquica de
formaci 6n de estructura. A partir de este trabajo y varios posteriores se d esarroll 6 lo que hoy
conocemos como la teor “a jer arquica de formaci 6n de estructuras (ver por ejemplo Bond &
Myers (1996)). Una interesante discusi  6n hist oOrica sobre el desarrollo de la teor “a jer arquica
de formaci 6n de estructuras puede encontrarse en Cowen (1995).

1.2. Fundamentos

En esta secci 6n presentaremos los conceptos y fundamentos del estudio de la din amica y
evoluci 6n de la estructura en gran escala del universo. Existe numerosa bibliograf “a que desa-
rrolla la teor “a de manera autoconsistente y formal. Nosotros nos limitaremos a presentar los
conceptos fundamentales involucrados en el desarrollo de la teo r‘a de manera muy resumida,
tratando de evitar las di cultades de un desarrollo formal y complet o de la teor “a. El objetivo
de esta secci 6n es solo introducir los conceptos de laf  “sica que sustentan, hasta cierto punto,
el tratamiento moderno del estudio de la estructura en gran escal a.

Para esto supondremos que el universo es homog éneo e is6tropo, con constante cos-
mol 6gica =, y se encuentra lleno de un uido ideal de materia no colisional 7. De esta manera,
es posible describir los aspectos estad  “sticos y geom étricos de la distribuci  6n de la materia en
gran escala, dejando para otro nivel descriptivo los procesos astr of sicos que involucran mate-

ria colisional (bari 6nica) y que modelan el origen y formaci  6n de galaxias y sistemas estelares.

Resulta conveniente estudiar la evoluci  6n de perturbaciones en la densidad del uido me-

diante la introducci 6n de la cantidad adimensional +

1+Hx) " Y0)=%; 1.1)
donde % = h4 es la densidad media global (o densidad de fondo), y se de ne como un promedio
de la densidad del uido  “2en volUmenes su cientemente grandes. La cantidad +, conocida
como contraste en densidad, no necesariamente debe ser pequefia. No obstante, debido a

8Formulaci 6n que hoy se conoce como aproximaci  6n cinem atica, o teor “a de perturbaciones lagrangiana de primer
orden (Peacock 1999).

"Esta suposici 6n es aplicable en primera instancia, debido a que el universo est a compuesto principalmente por
energ’a de vac o (constante cosmol o6gica) en un 73 %, seguido por un 23 % de materia oscura, que no interact Ua (o lo
hace muy d ébilmente) con el campo electromagn ético, y por ultimo con s 6lo un 4% de materia ordinaria (bariones y
leptones).
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su naturaleza adimensional, es utilizada generalmente en el tratami ento perturbativo de las
ecuaciones de campo. En estos casos se supone + ¢ 1. Esta aproximaci 6n es valida en la
época temprana del universo y simplica en gran medida el tratami ento de las condiciones

iniciales del universo.

1.2.1. Aproximaci  6n Newtoniana

Es posible tratar los aspectos fundamentales de la teor ‘a y evoluci 6n de la estructura en
el universo, mediante un an  4logo a la Mec anica Newtoniana. Esta aproximaci  6n newtoniana
debe entenderse como un caso | ‘mite de la Relatividad General y no as ~ como un modelo
cosmol 6gico que utiliza din amica y gravedad newtoniana 2. La aproximaci 6n resulta v alida
para el estudio de perturbaciones en regiones pequefias con respe cto al horizonte de eventos
(del orden de la longitud de Hubble  cHi 1), siendo afectada por las regiones externas s  6lo por
interacci 6n tidal °.

En la mayor “a de los libros de texto y art  “culos recopilatorios de la literatura, se desarrolla
la aproximaci 6n newtoniana de maneras diferentes, pero siempre bas andose en la validez de
la teor ‘a de la Relatividad General y la hip  6tesis de homogeneidad e isotrop ‘a del universo
(hip 6tesis tambi én conocida como principio cosmol  6gico). Para evitar los tecnicismos que no
hacen al desarrollo de la presente tesis, el lector interesado en una exposici 6n m as rigurosa de
la desarrollada aqu ’, puede encontrarla en textos est andar de la literatura del  area como Pee-
bles (1980); Peacock (2003, 1999); Ellis (1973). En esta secci on presentaremos las ecuaciones
fundamentales, mencionando solamente el esquema general que da vali dez a la teor “a.

Debido a que las ecuaciones de Einstein est an formuladas de manera covariante, los ten-
sores y cantidades involucradas, son independientes del sistem a de coordenadas. Es por esto,
gue las ecuaciones no distinguen expl ‘citamente entre cambios activos de coordenadas (ob-
servadores con diferentes velocidades relativas seg  Un transformaciones de Lorentz) y cambios
pasivos que se conocen como transformaciones de Gauge (cambios de variables generales).
Esta libertad es no trivial (conocida tambi én como libertad de gauge), debido a que no resulta

evidente de las ecuaciones, la elecci 6n adecuada del sistema de coordenadas para resolver el

problema. Es posible elegir un sistema de coordenadas y®, a partir de un sistema arbitrario
X , jando los 56 coe cientes: - -

@x . @x

@y ' @yey

En cosmolog “a, una elecci 6n natural de coordenadas es el denominado gauge s  ‘ncrono. Si
bien no ja el total de coe cientes libres, nos permite expres ar las ecuaciones de campo para
perturbaciones a primer orden, de manera sencilla.

En este gauge, se elige como referencial un sistema de observador es en ca’da libre con res-

pecto al uido cosmol o6gico. Dada la cuadrivelocidad U' de un observador en ca ‘da, se puede

8Una excelente discusi 6n sobre el tema puede encontrarse en el primer cap  “tulo de Bertschinger (1995).

9A grandes distancias, la m étrica debe tender a la m étrica de fondo, Friedmann-Robertson-Walker (FRW). Es por
esto que la aproximaci 6n newtoniana aqu ~ presentada no sufre de indeterminaci  6n de las condiciones de contorno
en el in nito, como s " lo hace la cosmolog “a newtoniana, ver secci 6n 1.1 de Bertschinger (1995).
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de nir el proyector perpendicular a U" como hi = go + U Ue (Ellis 1973). Si adem as uno elige
como coordenada temporal el tiempo propio del observador en ca “da libre, el cuadrivector U’
resultar & paralelo a la direcci 6n de variaci 6n temporal. En este caso el sistema de coordenadas

h.. tendr & componentes cruzadas espacio-tiempo nulas (Ellis 1973). De est a manera, tene-
mos la m étrica separada en un bloque puramente espacial hi; , y una componente temporal
hgo, anulando por de nici  6n las componentes cruzadas. En particular, si el sistema est ajo

en el observador U' =(j 1;0;0;0), h resulta ser la m étrica de la hipersuper cie tridimensional
perpendicular a U’, es decir gj = hjj .

Debido al principio de equivalencia, siempre es posible aproximar una regi 6n localizada del
espacio-tiempo, mediante una m  étrica plana. Esto quiere decir que siempre es posible elegir
un sistema de coordenadas que sea localmente minkowskiano en el en torno de un evento.
Es decir, go = "1 con gee = 0. El gauge s ncrono busca extender aun m  as esta condici on,
jando las 10 componentes go = “w© alo largo de la trayectoria  U® (la |'nea mundo del obser-
vador), anulando adem &s las 10£ 3 derivadas segundas normales a U® (Peebles 1980). Esto
so6lo puede ser realizado jando la libertad de gauge. De esta manera, t enemos 40 ecuaciones
para jar el sistema de coordenadas elegido y®. Estas ecuaciones deben satisfacerse median-
te la elecci 6n de los 16 coe cientes @x=@9¥, y 4 £ 6 coe cientes de derivadas segundas de vy
perpendiculares a la trayectoria del observador. De aqu " resulta evidente que esta elecci 6n de
gauge no ja completamente el sistema, ya que s Olo utiliza 24 de las 40 derivadas segundas

@x =@$@}y. No obstante, el uso de este gauge se encuentra muy extendido en la literatura.

Si nuestro espacio-tiempo satisface el principio cosmol ogico, podemos reemplazar en la
discusi 6n del p arrafo anterior, la m étrica de Minkowski " por la m étrica de Friedmann-
Robertson-Walker (FRW) g, (Peebles 1980). El gauge s ‘'ncrono en este contexto se aplica de la
misma forma que se describi 6 en el p arrafo anterior, es decir, mediante el uso de observadores
en ca’da libre en el Universo is 06tropo y homog éneo. En este caso, la m étrica FRW responde
a la geometr “a del universo a gran escala, observ andose apartamientos con respecto a  ésta
en escalas menores, donde la estructura del universo se vuelve inhomog énea. Una vez adop-
tado el gauge s ‘ncrono, se satisface localmente ¢g*° ¥ g,l: , para observadores en ca ‘da libre,
generalizando as " la discusi 6n del p arrafo anterior para el caso de un Universo en expansi on.
Por otro lado, si situamos una part ‘cula de prueba a una distancia r de un observador en
ca’da libre, éste observar & sobre la part “cula una aceleraci 6n debido a la aparici 6n de deriva-
das segundas normales no nulas en la posici  6n de ésta. Dichas derivadas aparecen debido al
apartamiento de la trayectoria de la part ~ “cula, con respecto a la condici 6n del gauge s ‘ncrono.
Esta condici 6n solo es extrictamente v alida sobre la trayectoria del observador. No obstante,
para la part “cula de prueba, podemos expresar lam  étrica como:

donde *g. » r? para un entorno pequefio de radio  r (Peebles 1980). De esta manera, hemos

escrito la m étrica como la suma de la m étrica de fondo y una perturbaci  6n, la cual representa
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la aceleraci 6n relativa entre las geod ésicas del observador y la part ‘cula de prueba (Peebles
1980; Bertschinger 1995). Dado que lam  étrica de fondo es FRW, resulta conveniente realizar

un cambio de variables *! %, de nido por:
+= a(t)x

donde a es el factor de escala del modelo FRW de fondo. Las coordenadas % se denominan

coordenadas com oviles, y son las que adoptaremos de aqu ~ en adelante.

En la aproximaci 6n newtoniana, suponemos que el campo es d  ébil, es decir, que la pertur-
bacion tges pequefia. En teor “a de perturbaciones relativistas, es posible expresar la m étrica
perturbada, seg Un modos escalares, vectoriales y tensoriales los cuales evoluci onan indepen-
dientemente seg Un las ecuaciones de campo (teorema de descomposici  6n, ver por ejemplo
Dodelson (2003)). Tambi én es sabido que cada uno de estos modos representa diferentes ti -
pos de procesos gravitatorios, por ejemplo, en el caso de los mod os tensoriales, la propagaci 6n
de ondas gravitatorias. Esta distinci ~ 6n es posible debido a que los distintos modos de las per-
turbaciones, pueden ser asociados a diferentest  érminos en la descomposici  6n de la fuente (el
tensor momento energ ‘a). Luego, para describir las perturbaciones en la densidad del u niver-
so, en la aproximaci 6n newtoniana, supondremos s  0lo la presencia de modos de perturbaci  6n

escalares.

Como vimos en el gauge s ‘ncrono, las componentes ggo Y Qoi de la m étrica no son pertur-
badas por de nici  6n. Luego, el elemento de | 'nea puede ser escrito como (Ma & Bertschinger
1994):

ds? = a%(&)fi de? + (% + hy)dx'd¥ g:

La perturbaci 6n h; a la métrica FRW puede ser separada en un campo escalar de nido por

la traza h “~ h;, y una parte de traza nula con tres componentes h:]$ ;hﬁ y hI donde h; =
ht; =3 + hilj$ + hﬁ + h] Por de nici 6n, h; y h{ representan modos vectoriales y tensoriales,
respectivamente, los cuales no tendremos en cuenta aqu " (Ma & Bertschinger 1994). La parte

h:} representa un campo escalar, ya que puede ser expresada como
y H 1 1
— . ) 2
hij = @@l éﬁj r »

Luego, tenemos dos campos escalares h y » que caracterizan las perturbaciones escala-
res de la m étrica. Introduciendo dicha m  étrica en las ecuaciones de Einstein, y despreciando
términos de segundo orden, se obtienen cuatro ecuaciones para es tos dos campos escalares
h y » (Bertschinger 1995). Aparentemente tenemos m 4s ecuaciones que inc Ognitas. No obs-
tante, s 6lo en dos ecuaciones aparecen derivadas temporales, es decir, s 6lo dos ecuaciones
son ecuaciones de evoluci 6n. Las otras dos ecuaciones, representan restricciones sobre | 0s

campos que deben satisfacerse en la condici  6n inicial, la cual puede ser ajustada mediante el
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uso de las libertades de gauge restantes, es decir, mediante la ele ccion de las coordenadas 1°
at = 0. Esto es an alogo al caso del electromagnetismo, donde las ecuaciones de evolu cion
(que contienen derivadas en el tiempo), satisfacen para todo tiemp o0 las restricciones sobre los
campos (divergencia del campo magn ético nula).

Si tomamos la componente de la ecuaci 6n de campo Ggg = 8%GTyg, para un uido ideal en
un universo plano, obtenemos una ecuaci  6n an aloga a la ecuaci 6n de Poisson de la gravedad
newtoniana (Bertschinger 1995):

G%: %r 2(»j h)y+ h=8%Gd(% %)

donde “es la densidad del uidoy % es la densidad asociada a la m étrica de fondo. Por otro
lado, si el uido no presenta estr  és anis 6tropo, podemos reducir los dos campos escalares, a
uno s 6lo y escribir:

r 20=4Y4G& (% %) = 4Y.GaY%p+ (1.2)

Esta Gltima ecuaci 0n resulta an aloga a la gravedad newtoniana *!, con la importante sal-
vedad de que representa soluciones de las ecuaciones de Einstein e n una aproximaci 6n de

campo d ébil. El t érmino fuente es el contraste en densidad. Por otro lado, la ecuac ion de
geodeésicas resulta:
dv a r©
vI= ax —+ty¥== — 1.3
dt a ' a (1.3)

Esta dltima ecuaci 6n es an aloga a la segunda ley de Newton, con la salvedad de que en
ausencia de campo gravitatorio, es decir ~ © constante, v decae como ai . Esto Ultimo se debe
simplemente al sistema de coordenadas utilizado, y no debe inter pretarse como una violaci 6n
de la primera ley de Newton. Es decir, una part “cula de prueba ir & disminuyendo su velocidad
peculiar en ausencia de perturbaciones gravitatorias. Esto se debe a que la velocidad peculiar
¥, es una medida de la velocidad relativa de una dada part ‘cula de prueba, con respecto a la
expansi 6n general de la m étrica de fondo.

La perturbaci 6n a la m étrica +g» © debe ser pequefia, es decir © ¢ ¢?, luego, debemos
aplicar la aproximaci ©6n en regiones acotadas. La condici 6n de campo d ébil, tambi én nos
asegura que el uido posee un campo de velocidades v ¢ C. Segun Peebles (1980), si tenemos
una regi 6n con masa M » %R las condiciones se satisfacen si  G%R¢ ¢2. En modelos FRW
la constante de Hubble es H? » GY% y por lo tanto, la aproximaci 6n newtoniana es v alida en
escalas:

R¢ cHil» 3000Mpc (1.4)

10por construcci 6n de las coordenadas s ‘ncronas, la hipersuper cie a t =0 es una super cie de Cauchy. Luego las
ecuaciones de restricci  6n, son satisfechas para todo tiempo, ver Carroll (1997).

11En particular este potencial ~ ©, es equivalente a los potenciales de Bardeen invariantes de gaug e®©= ©p = Oy
(estos ultimos dos son iguales al no haber estr  és anis 6tropo en el Tw ). Las formulas que relacionan los potenciales
s’ncronos h y » con los invariantes ©p y ©4 se pueden consultar en Bardeen (1980).
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1.2.2. Ecuaci 6n de Boltzmann y momentos

Para completar la descripci 6n de la evoluci 6n de las perturbaciones en densidad del uni-
verso, es necesario adicionar a las ecuaciones de campo, un modelo qu e describa al uido
sobre el cual estas perturbaciones crecen. Para esto es necesario generalizar una formulaci  6n
de la ecuaci 6n de Boltzmann y de la teor “a cin ética, en el contexto de la Relatividad General.

Si bien una discusi 6n completa del tema escapa a los objetivos de este cap  “tulo, el lector in-

teresado puede consultar la excelente revisi  6n que hace Stewart (1973).

En Relatividad General, es posible de nir el espacio de fases, como | a uni 6n de la va-
riedad espacio-temporal, con el conjunto de todos los espacios v ectoriales tangentes a esta.
Esta uni 6n (en ingl és tangent bundle ) puede asociarse a la uni 6n de todos los cuadrivectores
momento-energ ‘a, de part “culas sobre la variedad. De esta manera, el espacio de fases ser ‘a
una variedad 8-dimensional compuesta por pares posici  6n'y momento: (x°;p’). Debido a que
la masa en reposo cumple m? = j go p'p’, todas las part “culas de igual masa se propagan
en una hipersuper cie  7-dimensional. Si adem &s, como en la secci 6n anterior, adoptamos el
gauge s’'ncrono, las hipersuper cies a t constante resultan perpendiculares a las hipersu-
per cies de las part ‘culas de igual masa en reposo. Luego si queremos contar el n Umero de
part “culas en un dado elemento de volumen del espacio de fases, nos bast a con restringirnos
al espacio 6-dimensional de nido por el tri-momento py las coordenadas espaciales %, foliado
segun el tiempo 12 t. Esta familia de hipersuper cies 6-dimensionales parametrizadas seg Un t,

corresponde al espacio de fases usual de la mec  anica.

Luego es posible de nir un funci  6n distribuci 6n f, la cual nos da el n Umero de part “culas

dN por unidad de volumen del espacio de fases, d3x d3p:
dN = f (x; p; )d®xd®p

A partir de los momentos de esta funci  6n de distribuci 6n, es posible obtener la densidad del
uido %;y su campo de velocidad v como:
Y4

Yxt) = mal ®  f(xpt)dp

14@[1+ H(x; 1)]
(Bazma)fd3p
fd3p
fp'g d®p
m2az fd3p

Y =

hvi =

Si las part “culas que componen el uido no se crean ni se destruyen, por el te orema de

121 o resumido en este p arrafo tiene su desarrollo formal y en extenso en Stewart (1973).
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Liouville, es v alida entonces la ecuaci 6n de Boltzmann (Stewart 1973):

. @f  ; - . @f
Lf)=p = i+ =_=0
(f)=p x| PP @b
donde L se de ne como el operador de Liouville, y i+ la conexi 6n af 'n de nida a partir de la

métrica (ver ecuaci 6n (A.5) del ap éndice A.1).
Si utilizamos la m étrica perturbada de la secci 6n anterior, la ecuaci 6n toma una forma
mas conocida (Peebles 1980):

@f+ itI)rf i mr ©¢Qf:O (1.5)

@t ma?2 @p

Si calculamos los momentos de la ecuaci  6n de Boltzmann obtenemos nalmente las ecuacio-
nes (Peebles 1980):

g;—“ @ £(1+ J_r)h/‘viin

+2 1 @
> @@k (1.6)

[V

a—12r¢ [(A+DHr O+

+ ~

@:

@
1

@ = | =r¢ (1+=xv

@t a

gue resultan an alogas a las de Navier-Stokes. La primera de las ecuaciones se conoc e en

uidos como la ecuaci 6n de Euler, mientras que la segunda es la ecuaci 6n de continuidad, o

conservaci 6n de la materia.

1.2.3. Teor ‘a de perturbaciones euleriana de primer orden

Si se toman juntas las ecuaciones (1.6) y (1.2), tenemos tres ecuac iones, para cuatro
inc bgnitas: el campo gravitatorio  ©, la densidad (momento de orden cero) % la velocidad me-
dia (momento de orden uno) ¥, y la matriz de covarianza hv'vii (momento de orden dos). Para
poder cerrar el sistema es necesario tratar de alguna manera el dltimo t érmino de la primer

ecuaci 6n (1.6) 3. En aproximaci 6n lineal ( +¢ 1), a primer orden tenemos (Peebles 1980):

@+ _a@z= @+ 1
—= +2=— =4%G ;o= =i -rewv 1.7
@ Ca@t VO @t 'a (2.7)
De esta manera, despreciando potencias de segundo orden en las vari ables perturbadas,
se simpli ca notablemente el lado derecho de las ecuaciones (1.6 ), ademas de truncar la

jerarqu “a de momentos de f a primer orden, ya que h/'vii no aparece. La soluci 6n de este
sistema de ecuaciones para Y v, constituye lo que se conoce como teor ‘a de perturbaciones
euleriana de primer orden (Peebles 1980; Peacock 1999, 2003). En este punto la soluci 6n de
(1.7) y (1.2), se simpli ca notablemente, ya que basta con resol ver la primera de las ecuaciones

a.7). Esta es una ecuaci 6n diferencial ordinaria, s 6lo en el tiempo, de orden dos. De esta

13 Debido a que las ecuaciones (1.6), representan los momentos de orden cero y uno de la ecuaci 6n de Boltzmann
(1.5), una manera de seguir ser “a anexar una ecuaci 6n adicional, calculando el momento de orden dos de la ecuaci on
(1.5). No obstante, en esta nueva ecuaci ©6n tambi én participar ‘a el momento de orden tres de f, y nuevamente
tendr "amos m &s ecuaciones que inc 6gnitas. De hecho si se repite el proceso  ad in nitum , se construir “a una jerarqu ‘a
in nita de ecuaciones acopladas, para los in nitos momentos de f.
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manera podemos separar la soluci 6n para el contraste en densidad tal que + = D(t)x(x). La
parte espacial #(x), es jada completamente en las condiciones iniciales, y la parte t emporal
D(t), es soluci 6n de la ecuaci 6n diferencial ordinaria. Por ejemplo, en el caso de un universo

con densidad de materia cr ‘tica !4, ¥4 (ver ecuaci 6n (A.17) en el ap éndice A.2), tenemos que

a= t?78 y 4%,GY%= 3H?2=2 = 2=3t?, con lo cual las soluciones son:
D(t)/ t>° ; til: (1.8)

De esta manera, la evoluci 6n en el tiempo presenta dos modos, uno creciente que represen ta el
crecimiento de la estructura por inestabilidad gravitatoria, y u n modo decreciente que tiende
a cero segun t. A medida que avanza el tiempo el modo creciente domina, es por est 0 que a
D(t) se lo conoce tambi én como factor de crecimiento (Peebles 1980).

En general, es necesario recurrir a integraci 6n num érica para calcular el factor de creci-
miento, salvo en modelos con energ ‘a de vac’o despreciable ( = ¥ 0). Este Ultimo caso posee
soluci 6n anal "tica. Por otro lado, Carroll et al. (1992) dan un buen ajuste de la so luci 6n general
a partir de la soluci 6n dominada por materia:

DE=0i) 5 e e Logas 20 (1.9)
D(z=0;- =1) 2 m 2 70 °©
Donde - Y - » son los par ametros de densidad de la materia (bari  6nica y oscura) y de la
energ’a de vac o (constante cosmol 6gica), de nidos respectivamente en las ecuaciones (A.18)
y (A.19) del ap éndice A.2.

A lo largo de esta Tesis, utilizaremos la letra z para referirnos al corrimiento hacia el rojo
cosmol 6gico (mas comunmente redshift ). Esta medida no s 6lo se re ere al corrimiento en las
I'neas espectrales de una fuente extragal Aactica, sino que adem as, puede utilizarse como una
variable an aloga al tiempo t, a trav és de la ecuaci 6n (B.6) del ap éndice B.2. Una conclusi 6n
importante que puede extraerse de laf 6rmula (1.9) (Carroll et al. 1992), es que para - m Jo,
en el caso de un universo abierto ( - o = 0), el crecimiento lineal se detiene efectivamente a
(L+ z) = - |.! (cuando el universo se vuelve dominado por curvatura), pero el cr ecimiento
se detiene ain m as temprano para el caso de un universo plano, @a+z=- =3 (cuando
comienza el dominio de =). Esto re eja una r apida variaci 6n de - , con el tiempo. Luego si la
constante cosmol Ogica es importante din amicamente, s 6lo puede serlo en la historia reciente,
con lo cual el universo tuvo una etapa dominada por materia m as larga, en comparaci 6n con

un universo abierto con el mismo - m (Peacock 2003).

1.3. Evoluci 6n de la estructura

En la secci 6n anterior, vimos como es posible construir un sistema de ecu aciones diferen-
ciales (ecuaciones 1.6, 1.2), para describir las perturbaciones en densidad *y velocidad v de
un uido ideal que produce un campo gravitatorio ©, sobre una m étrica de fondo FRW. No

14En la época dominada por materia la densidad del universo aproxima la cr ‘tica, i.e. YaVala.
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1.3. Evoluci 6n de la estructura

obstante para poder cerrar el sistema recurrimos a una aproximaci on lineal. Esta aproxima-
cion es conocida tambi én como teor “a de perturbaciones euleriana a primer orden. En esta
seccion veremos un formalismo alternativo, la teor “a de perturbaciones lagrangiana a primer

orden, o m as conocida como la aproximaci  6n de Zel'Dovich.

1.3.1. La aproximaci on de Zel'Dovich

Zel%Dovich (1970) desarroll 6 un m étodo cinem atico para estudiar la formaci  6n de estruc-
tura, que hoy conocemos como aproximaci  6n de Zel'Dovich, o teor “a lagrangiana de perturba-
ciones a primer orden . En este m étodo, se calcula el desplazamiento inicial de un elemento
del uido, representado por una part “cula, extrapolando luego el movimiento en esta direcci on
inicial. De esta manera, expresamos la posici  6n de una dada part “cula (en coordenadas f “sicas

r) como:

+(t) = a(t)g+ b(t)f(9): (1.10)

El primert érmino representa la expansi  6n general de Hubble ( a(t) es el factor de escala), mien-

tras que el segundo puede ser entendido como una perturbaci 6n a la distribuci 6n homog énea
de part ‘culas, la cual se anula cuando t! 0. Denotamos con ¢ las coordenadas com oviles
iniciales a t =0,y b(t) es una funci 6n del tiempo que modela la evoluci  6n temporal del campo

de desplazamiento f7(g). Fijando un conjunto de observadores en reposo con respecto al uido
(ca’da libre), las coordenadas g de nen un sistema que, por construcci 6n, ja una posici 6n
constante a trav és del tiempo, para cada elemento de materia. En terminolog ‘a de mec anica

de uidos, se dice que ¥ representa la posicion euleriana , y gla posicion lagrangiana .

Por otro lado, a primer orden, podemos expresar la relaci 6n (1.10) como:
ri b(t) @f .
Xi= —<Yalj g + —— Aii (t 1.11
i at alij G a(t) @gq i ( )q ( )
Para obtener la densidad euleriana es necesario calcular el jacobian o de la transformaci 6n

(1.10), i.e. P(t) " det(A; ). Esto se debe simplemente a que los elementos de volumen satisfa-
cen: d®r = P(t)d%q. En las coordenadas lagrangianas ¢ la densidad es constante por de nici on
Y= Y. Dado que el tensor de esfuerzos, @f=@jq es sim étrico (ya que asumimos que la pertur-
bacion en la densidad se debe s 06lo al modo creciente, ver secci 6n 1.2.3), es diagonalizable. Si
denotamos con (®; ;°), los autovalores en orden creciente, calculando P (t) obtenemos:

in Pﬂ,il

o o
]/2 o .
i : (1.12)

= 1+ -® 1+ - 1+
%y a a

Luego, para regiones con autovalores negativos, se producir a un aumento de la densidad
con respecto al fondo. En estas regiones, el colapso comenzar a en primera instancia en la
direcci 6n del autovector correspondiente al autovalor negativo m as grande en valor absolu-
to. En el caso de regiones con perturbaciones en forma de elipsoi des triaxiales, el colapso

15| a teor ‘a lagrangiana de  érdenes superiores es discutida por Bouchet et al. (1995).
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devendr & a lo largo del eje m as corto. De esta manera la gravedad acent Ua asfericidades, de-
jando estructuras aplanadas, conocidas como pangqueques de Zel'Dovich . La densidad diverge
cuando el primer autovalor alcanza i a=h Las zonas donde la densidad se hace in nita se las
denomina c austicas, en analog ‘“a con la Optica geom étrica.

Debido a que el tensor de esfuerzos es sim  étrico, el campo de desplazamiento es irrotacio-
nal, luego puede ser expresado como el gradiente de un potencial e scalar A:

X @f @A
f(9=r A9 ) — = — (1.13)
@g @aog
Si linealizamos la relaci 6n (1.12), el contraste en densidad queda expresado:
b — b
= —(®+ +°)=j —-rc¢f
a g A 2
1 H a b ab (1.14)
H=— | =F = —j =
a a a a
Cuando las uctuaciones en densidad son pequefias, el tratamiento a pr imer orden ya sea
lagrangiano o euleriano, resulta equivalente. En este | ‘mite, las soluciones de las ecuaciones

(1.14), son id énticas a las obtenidas en la teor ’a euleriana de primer orden (ecuaciones 1.7).
A partir de == i (b=gr¢ f, podemos decir entonces que [b(t)=a(t)] = D(t), donde D (t) factor

de crecimiento euleriano. Por lo tanto tenemos:

*(t) = g+ D(1)f(q); (1.15)

La ventaja fundamental de la aproximaci 6n de Zel'Dovich radica en que normalmente, apro-
xima la soluci 6n no lineal mucho m &s tiempo que la teor “a euleriana. Es decir, para obtener
resultados comparables en precisi  6n con la teor “a de perturbaciones lagrangianas de primer
orden, es necesario incluir ~ 6rdenes m as altos en el desarrollo euleriano. Es por esto que la
aproximaci 6n de Zel'Dovich, es utilizada normalmente para calcular condici ones iniciales, en
simulaciones num éricas cosmol 6gicas.

Tanto la teor “a euleriana como la lagrangiana, obtienen la soluci 6n del problema mediante
separaci 6n de variables en las ecuaciones linealizadas. Por lo tanto en ambos cas 0s, es posible
desarrollar la soluci 6n como suma de modos de Fourier, lo cual como veremos m as adelante,

resulta conveniente tanto para describir la estad ‘stica de campos en densidad, como para re-
solver num éricamente las ecuaciones no lineales. Transformando en la variable %, obtenemos
para un modo de Fourier K:
_ o ho
k=i 2 K: (1.16)

Con lo cual, jado el modo % en las condiciones iniciales °, es posible construir el campo de

16 E| espectro de potencias (ver secci 6n 1.5.2), h*_-‘fi, resulta fundamental en la descripci 6n de campos en densidad.
La teor ‘a de inaci 6n predice naturalmente el espectro inicial, el cual puede ser medi do en observaciones del fondo
de microondas. Los modos iniciales, son jados en amplitud por el espe ctro, con fases distribuidas uniformemente
segln el principio cosmol  6gico.
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desplazamiento correspondiente, en posici  6n y velocidad.

Mas adelante, en la secci 6n 1.4, veremos como la teor ‘a de primer orden, resulta tambi  én
util para estudiar las condiciones iniciales y etapas tempranas, para regiones centradas en
maximos locales del campo de densidad. Estos m  aximos o picos del campo, por la subsecuente
evoluci 6n no lineal, dar an lugar a la formaci 6n de halos de materia oscura.

La aproximaci 6n cinem atica de Zel'Dovich no s 06lo ha demostrado ser un m étodo poderoso

para evolucionar campos de densidad en cosmolog  “a, sino tambi én para el tratamiento gene-

ral de sistemas de part ‘culas autogravitantes. Este es el caso de la aproximaci on impulsiva,
utilizada para el modelado de colisiones entre galaxias. En particul ar, para el caso de un im-
pacto perpendicular y axial al disco de una galaxia, por un sat élite compacto, la aproximaci  6n

cinem atica ha demostrado ser (til. No s 0lo predice la propagaci 6n de ondas de densidad sobre
el disco sino adem as, las super cies ¢ Aausticas de las ecuaciones, modelan las posiciones y
velocidades de anillos observados en galaxias, como el caso de la galax ia de Cartwheel (ver
Paz et al. (2004) y referencias all ).

1.3.2. Simulaciones Num éricas

Para obtener la evoluci 6n exacta de campos en densidad es necesario recurrir a simulacio-
nes num éricas (tambi én conocidas como simulaciones de  N—cuerpos), en las cuales el uido
es representado mediante la suma de un conjunto discreto de part ‘culas. Dichas part “culas
representan el movimiento de una regi  6n del espacio de fases de masa equivalente. Para des-
cribir su din amica, vamos a recurrir a la aproximaci o6n newtoniana, que presentamos en la
seccion 1.2.1. Las ecuaciones de movimiento para cada part “cula, son no lineales, y dependen

de la soluci 6n del campo de potencial gravitatorio, originado por el resto de éstas. De esta
manera, se busca calcular el cambio en las posiciones y velocidades d e las part “culas, en un
pequefio intervalo o paso temporal, calculando el movimiento y acele raci bn de las mismas,
para nalmente recalcular el campo gravitatorio e iniciar una nueva i teraci 6n del proceso.

Si utilizamos unidades com o6viles tanto en la longitud como en la velocidad ( v = at), la

ecuaci 6n de movimiento (1.3) queda de la forma:

d a
—H+2=H= |
a

a—lzr" ©; (2.17)
Donde © es el potencial gravitatorio invariante de gauge, an alogo al newtoniano. Este potencial
es gobernado por la ecuaci 6n de Poisson (1.2). La soluci 6n se obtiene mediante convoluci 6n
del t érmino fuente (lado derecho de 1.2), con la funci on de Green 1=r. Al haber discretizado la
materia en N part ‘culas, esta integral se convierte en una suma nita sobre todo s los elemen-
tos. De esta manera, es posible calcular el lado derecho de (1.17), y si adem as reemplazamos

la variable t por a, (1.17) queda expresada como:

(1.18)
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Fig. 1.2 : En el panel izquierdo (derecho) presentamos un corte bidimension  al de una simulaci 6n
de lado 60 Mpc hi ! (500 Mpc hit). La escala de grises representa diferencias lineales en el
logaritmo de la densidad de part “culas, aumentando la densidad desde blanco a negro.

Aqu’, la aceleraci 6n gravitatoria g ha sido escrita como una suma sobre todas las part ‘culas
de la simulaci 6n. Este c alculo resulta prohibitivo para grandes cantidades de part ‘culas, ya
gue es necesario computar la sumatoria por cada part ‘cula, luego el n Umero de operaciones
crece con el cuadrado de N.

Un manera alternativa y r apida, para resolver la ecuaci 6n de Poisson (1.2), es utilizar
transformadas de Fourier. La e ciencia de esta t écnica radica en el algoritmo de transformada
rapida (en ingl és Fast Fourier Transform , FFT, ver cap tulo 13 de Press et al. (1992)). De esta
manera, expresamos el campo de perturbaciones en densidad como: += o exp(j ik ¢x), la
ecuaci on de Poisson queda: | k?©, = 4¥Ga&¥% %, y el gradiente del potencial:

. i 14YGaY:
(FO) = | iOkR = %Zik R: (1.19)
Este m étodo, adem as nos permite modelar de manera natural las condiciones de contorn 0,
gue deben ser tenidas en cuenta al simular un pedazo nito del unive rso, en un modelo in -
nito y de geometr “a plana. Si tomamos la transformada de la densidad, para una simulaci on

en una caja de lado L, las condiciones de contorno ser an peri 6dicas, es decir, nuestro campo
puede ser imaginado como un mosaico in nito de cubos de lado L. De esta manera, la den-
sidad puede expresarse como %= Nm=(alL)?3, y las ecuaciones de movimiento toman la forma

adimensional:
Xii X

AT AN (1.20)
Xii Xj®

d 3 1 X
qinalf @0l= oo - m@f (@

Donde la funci 6n f (a) es proporcional a a’H(a), X = %=Ly U = ¥y5HLa) = +4=HL. Para un dado
paso temporal las part “culas son desplazadas en un intervalo de longitud dX = Odlna

El algoritmo m &s sencillo para resolver estas ecuaciones de movimiento, es el d enominado
método part ‘cula-grilla, m &s conocido como particle—-mesh (PM). En este m étodo se promedia
el campo de densidad en una grilla, sobre la cual se calculan la transf ormada de la densidad,
y las transformadas inversas necesarias para obtener las componentes de la fuerza en el

espacio real (Efstathiou et al. 1985). Este m  étodo tiene como resoluci 6n |'mite el tamafio
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de la grilla. No obstante, existen m  étodos m as so sticados, como el de grilla adaptable, que

re na el tamafio de  ésta en regiones con sobredensidades altas (Kravtsov et al. 1997), donde
es necesario una mayor resoluci 6n. Se obtienen tambi én resultados similares con m  étodos
de arbol (o tree codes, ver por ejemplo Springel et al. (2001)), que disminuyen el n umero
de operaciones requeridas para computar la fuerza, a trav és de desarrollos multipolares del
potencial gravitatorio.

Una di cultad adicional surge cuando se producen encuentros cer canos entre part “culas.
En una simulaci 6n, cada part ‘cula de masa representa un sistema macrosc  6pico de mate-
ria no colisional. Los encuentros cercanos entre part “culas, producen dispersiones espurias,
con angulos de de exi 6n grandes, que no se esperar ‘an en el caso del encuentro de sistemas
de materia oscura, de masa equivalente. Para prevenir este tipo de c olisiones, es necesario
suavizar la interacci 6n gravitatoria a distancias cortas. Esto se consigue simplemente reem-
plazando 1=r?! 1=(d? + r?), donde d es la longitud de suavizado.

En la gura 1.2, se presentan dos cortes bidimensionales del camp 0 de densidad para
diferentes simulaciones. En el lado derecho se puede apreciar el c ampo de densidad para
una simulaci 6n de tamafio L =500 Mpc hi 1. En el lado izquierdo se muestra el resultado de
una simulaci 6n m as pequefia, en un volumen ¢ Gbico de lado L =60 Mpc hi . Ambas simu-
laciones fueron realizadas con el tree code GADGET de Springel (2005) utilizando N = 5003
part “culas. La escala de grises representa diferencias lineales en e | logaritmo de la densidad
de part ‘culas. De esta manera, tenemos varios ordenes de magnitud de diferencia entre el
contraste de densidad para regiones vac “as (blancas), con respecto a la densidad obtenida en
los picos de la distribuci  6n de materia oscura (regiones negras). Estas regiones, represe ntan
los lugares donde residen lo que llamaremos halos de materia. Estos si stemas est an forma-
dos por conjuntos de part ‘culas ligadas gravitatoriamente, y representan los lugares donde
se forman los ¢ Umulos, grupos y galaxias observadas. En esta tesis se analiza la din amica de
estos halos, en un amplio rango de masas y escalas, buscando entender s u interrelaci 6n con

la estructura en gran escala.

1.4. Picos en Densidad

Los halos de materia oscura, trazan las regiones con mayor densidad de | universo. Es po-
sible estudiar la evoluci 6n y propiedades de estos sistemas, en primera aproximaci on, y en

etapas tempranas, mediante la aproximaci on lagrangiana. De esta manera, identi camos los

picos en densidad con progenitores de halos en etapas tempranas. Est e tratamiento anal ‘tico
tambi én nos permite entender hasta que punto las condiciones iniciale s del universo afectan

la variedad y estructura de los halos de materia oscura. En esta aprox imaci 6n suponemos
que los campos de velocidad y densidad son suaves. Un pequefio parche d e materia, se com-

porta entonces como una regi 6n homog énea de materia embebida en el campo tidal de la
materia circundante. Como discutimos anteriormente, una secc ibn esférica centrada en un

pico en densidad, evolucionar & en una regi 6n elipsoidal y aplanada, es decir un panqueque
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de Zel'Dovich. En las siguientes secciones presentaremos muy s ucintamente las ecuaciones
gue regulan la formaci 6ny evoluci 6n de estos parches. Un tratamiento completo se realiza en
Peebles (1980), secci 6n 21.

1.4.1. Evoluci 6n de un parche de materia

Consideremos un observador que se mueve com  6vil con un elemento de uido. Denotare-
mos con #(t) la posici 6n de un elemento de masa vecino, con respecto a un sistema iner cial
con origen en el observador, donde t es el tiempo propio de este Ultimo. Dado que se supone
que la distribuci 6n de materia es suave, el campo gravitatorio ©(%;t), puede expandirse en
una serie de Taylor centrada en el observador, tomando s 6lo hasta el primer orden no nulo
en + © % 1=@; r'r!. La derivada primera no aparece debido a que el observador se encue ntra
en ca’da libre con el uido (por de nici on del sistema de coordenadas). El potencial gravita-
torio satisface la ecuaci 6n de Poisson, ©,, = 4%%2mientras que para la materia en el parche

obtenemos la ecuaci 6n de movimiento:

d;tr; = | Our’: (1.21)
Se propone una soluci 6n de la forma de (1.11):
ra(t) = x2a(t) = A®(t)g, ) dzd/;ab P =i Our®; (1.22)
donde qes la posici 6n inicial del elemento de materia vecino. Esta ecuaci on es equivalente a
(1.10), donde el campo de desplazamiento es expresado en su forma lineal a primer orden,
®! Aa(t)oP. Reemplazando en (1.21) obtenemos:
dzd—?zab = j CEA®;
luego el campo de velocidad resulta paralelo al de posici on:
2= % = H2(t) Xp; (1.23)

dondesedene Hg = AicbltldAg:dt. Para este Ultimo tensor obtenemos la ecuaci  6n de evoluci 6n:

dH 2P

A H*HE = | (1.24)

cerrando de esta manera el sistema (Peebles 1980). Dado el campo t idal local ©jp, que act Ga
sobre el parche de materia, podemos resolver la ecuaci 6n (1.24) para Hgp, Yy luego por de -
nici 6n resolvemos para Ag,. Dadas las coordenadas iniciales g obtenemos mediante (1.22) y
(1.23), la posici 6n y velocidad del elemento de materia en el parche.

Por dltimo, dada la transformaci  6n entre coordenadas com o6viles y lagrangianas (ecuaci 6n

1.22), podemos obtener la densidad del parche como %= Y%=P(t), donde P(t) es el jacobiano
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(i.e. det (Aqp)) Y ¥ es la densidad inicial de laregi  6n. De esta manera, silas orbitas de diferen-
tes elementos de materia se cruzan en un mismo punto, el jacobiano se anula, y la densidad
se hace in nita formando ¢ austicas. Como vimos en la secci 6n 1.3.1, estas se forman por el
colapso de uno de los ejes principales de  Ag,. Luego del colapso de estas regiones, el trata-
miento presentado en esta secci  6n deja de ser v alido. No obstante, es importante notar que la
aceleraci 6n sobre la ¢ Austica no diverge, ya que cercade lal amina el campo se hace constante
(Peebles 1980).

1.4.2. Campo de velocidades

Resulta conveniente para estudiar la evoluci 6n de picos en densidad, descomponer el ten-
sor H# que describe el campo de velocidad, seg Un el teorema de descomposici  6n de tensores
(Peebles 1980):

HE = 1=£ 1%+ 980 12 (1.25)

donde

1
- c . - |cb L= .
lab = 1=224pc ! v ta= Zanc ;o k= —rE v

Denotamos con 24, al tensor completamente antisim  étrico de rango 3 ( 2123 = 1), 0 tensor de
Levi-Civita. El campo £, representa la expansi 6n o contracci 6n is 6tropa de la regi 6n (12° es la
matriz identidad) y viene dado por la traza de H. Se de ne la parte sim étrica y sin traza de
H como ¥2°, el cual representa un campo de  Cizalla (mas comUinmente shear, en ingl és), o
campo de deformaciones de laregi 6n. Por ultimo la parte antisim  étrica de H, viene dada por el
campo solenoidal +, que representa la Vorticidad del campo de velocidades. De las ecuaciones
de movimiento de la secci 6n anterior, podemos obtener las ecuaciones diferenciales para | a

expansi 6n, vorticidad y cizalla del parche (Peebles 1980):

d¥ 2 1 1
g gEYen  Yach+ Lacl 4 Slan(! 7§ %) = i G+ Glan®S
£ = u+3§— (1.26)
da 2 b
+ £l o = V!
dt 3 a 4b
donde
.1 . .
WoSrew Y2 YR o 127 g
La primera de las ecuaciones (1.26), correspondiente al tensor de cizalla, representa una

soluci 6n homog énea para la ecuaci 6n de Poisson. Esto se debe a que el t érmino fuente, en el
lado derecho, corresponde a la componente de traza nula del camp 0 ©yy. De esta manera, las
deformaciones en el parche de materia, son debidas a tensiones pro ducidas por fuerzas de
marea tidales, ejercidas por la distribuci 6n de materia circundante.

La segunda de las ecuaciones (1.26), nos dice que la expansi 6n (o contracci 6n) is 6tropa de

la regi 6n, es debida al ujo de materia entrante o saliente, representado por la divergencia |,
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mas un segundo t érmino, debido a la expansi 6n cosmica de fondo. En el caso de un uido
incompresible ( p~ 0), la expansi 6n £ es so6lo debida a la m étrica de fondo, y la traza de H
resulta ser la constante de Hubble (  a=).

La dltima de las ecuaciones (1.26), nos da la evoluci on de la vorticidad w, en funci 6n del
tiempo. Si el campo de cizalla es nulo, esta ecuaci  6n nos dice que la vorticidad disminuye o
aumenta, seg Un la expansi 6n o contracci 6n de la regi 6n. En particular, para el caso de un
uido incompresible, la expansi  6n de fondo la reduce en w/ ai 2.

De esta manera, tenemos completamente caracterizado el campo de vel ocidades y forma de
parches de materia sobre el uido. El rotor I y la divergencia |, caracterizan completamente
el campo de velocidades, describiendo el momento angular y la evo luci 6n de la densidad de la
region respectivamente. El campo de cizalla describe las deformacione s sufridas en regiones
locales del campo de densidad, seg Un el campo tidal local. Este  Gltimo adem as, sirve como
fuente para ampli car la vorticidad del campo de velocidades, cont rarrestando la atenuaci  6n
por expansi 6n is 6tropa. Como veremos m A&s adelante, esto ha sido utilizado para de nir la
forma y el momento angular de picos en el campo de densidad, a n de d escribir de manera
anal ‘tica y aproximada, las propiedades que tendr an halos de materia a tiempo nal, o al
menos, sus propiedades iniciales antes de la subsecuente evolu cion no lineal (Bond et al.
1996).

1.4.3. Forma y alineamientos de picos en densidad

En el trabajo de Bond et al. (1996), se da una descripci 6n cualitativa de la forma de los
picos en densidad, presentes en las uctuaciones iniciales. Com 0 vimos en las secciones
anteriores, suele ser (til pasar de una representaci 6n en el espacio real, a una en el espacio
de Fourier, tanto para el campo de densidad, como para el campo de des plazamiento (ver
ecuaci 6n 1.16). Recordando la de nici  6n de transformada, tenemos:

z 1
(k) = f(x) e **d®x
il

Como vimos en las secciones anteriores, la aproximaci 6n de Zel'Dovich falla cuando el
campo de desplazamiento, se vuelve singular. Es decir, cuando las oOrbitas de los elementos de
materia se entrecruzan formando ¢ austicas. Bond et al. (1996) tratan este problema mediante

un ltrado de altas frecuencias en el campo 7, de esta manera de nen:

fi(x) " f(x) i fs(x)
Z, (1.27)

fs(x) = FRYW (ks i Kj) €%%d’k;

1
(2193
donde W es el escal 6n unitario de Heaviside de radio 17 ks. Aqu”’, fs es el campo desplazamiento
general, que representa un uir suave de la materia, en escalas grande s. Es decir, al ser
el resultado de una convoluci 6n con un ltro tipo escal 6n, posee so6lo las componentes de

17 Cuyo valor es nulo si el argumento es negativo y unidad si el arg umento es positivo.
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frecuencias menores a ks, con longitudes de onda largas. De esta manera, es posible estudi ar
las propiedades de parches de materia, en escalas grandes, seleccion ando adecuadamente la
longitud de suavizado ( , s~ 1=ks) de manera tal de producir un campo fs biyectivo, evitando
as’ causticas en escalas pequefias. Seleccionando adecuadamente el valor de ks, podemos
estudiar uctuaciones seg Un su tamafio y época de formaci 6n. Por el contrario, el campo  fy,
posee solo las frecuencias altas, y representa lo que podr  “amos denominar una componente
turbulenta, sobre la cual la aproximaci on resulta r apidamente inv alida.

Bond et al. (1996) estudian mediante este m  étodo la evoluci 6n de campos en densidad
gaussianos (i.e. campos completamente caracterizados por su espec tro de potencias, ver sec-
cion 1.5.2), centrando su an alisis sobre los picos obtenidos de m aximos locales del campo
suavizado en la escala ks. Denotando con ®, y ° (como en la secci 6n 1.3.1), los autovalores
del campo de desplazamiento fg, en orden creciente, los autores de nen un segundo conjunto
de par ametros:

%= (O )Y e =(®F )ALWH) 1 P =(®F 2+ )A2H) (L.28)

Donde °y, da una idea de la cantidad de materia que se desplaz 6 hacia el pico de densidad
(ver ecuaci 6n 1.14), y % es la varianza del campo suave # (analogo a fs segln 1.16) en la
escala , s (ver mas adelante, ecuaci 6n 1.35). Por Ultimo, e de ne la elipticidad local en el
pico de densidad, mientras p. da una idea de la prolacidad. El par ametro de prolacidad p.
sera negativo cuando la forma del elipsoide tienda a ser caracterizad a mejor por un elipsoide
oblado, y positivo cuando la forma tienda a ser parecida a uno pro lado 8.

En esta notaci 6n, si p. se aproxima a e, perturbaciones triaxiales se mapear an, por

la transformaci 6n fg, en estructuras aplanas o | aminas. Por otro lado colapsar an en la-

mentos (estructuras alargadas y proladas) si po se parece mas a e . En el trabajo de Bond
et al. (1996) se calculan las distribuciones de probabilidad para lo s par ametros (1.28), para
campos en densidad obtenidos mediante simulaciones de N—cuerpo S y campos gaussianos.

Ellos encuentran que la morfolog “a lamentosa es signi cativamente favorecida por los ma-

pas de Zel'Dovich suaves, con respecto a morfolog ‘as obladas o laminares. Las simulaciones
num éricas muestran que a Un luego de transcurrida la fase lineal, la din amica no lineal no
modi ca signi cativamente la morfolog “a. Tambi én encuentran que los tensores de esfuerzos
(Aap), en los picos m aximos de densidad, tienden a estar alineados cuando la distancia en -
tre pares, se mantiene por debajo de cierto valor. De esta manera, se predice la formaci 6n
de puentes, o lamentos, entre pares de picos cercanos. Para tiem po nal ( época actual),
encuentran para pares de picos asociados a ¢ Umulos de galaxias, seg Un la magnitud de  ©,
una alta correlaci 6n angular hasta distancias del orden de 30 Mpc hi . Pares separados por
distancias mayores tienden a estar desconectados de la red de lame ntos.

18 Distinguimos dos maneras de generar elipsoides de revoluci 6n. Una es haciendo rotar una elipse a lo largo de su
eje mayor, con lo cual obtenemos un elipsoide donde los dos ejes igua les (sobre el plano de rotaci 6n) son menores. A
éste se lo denomina elipsoide prolado. La otra forma es haciendo rot ar al elipse a lo largo del eje menor, obteniendo
un elipsoide cuyos ejes iguales son mayores a un tercero menor. A éste se lo denomina oblado. El tercer tipo posible
de elipsoide tridimensional, pero no de revoluci on, es de nido con sus tres ejes distintos, es decir triaxial.

26



81. Marco Te o6rico y Antecedentes

1.5. Estad ‘stica de los campos cosmol Ogicos en densidad

Habiendo presentado varios de los aspectos de lateor  “a de formaci 6n de estructuras, aho-
ra introduciremos el tratamiento estad ‘stico de los datos, con el objetivo de construir un
ambiente adecuado para contrastar teor  “a con observaci 6n. Como vimos antes, el campo de
perturbaciones en densidad %, se halla inmerso en un universo cuyas propiedades en gran
escala son is 6tropas y homog éneas. Esto sugiere, que las propiedades estad ’sticas del campo
+, deben ser tambi én homog éneas.

La teor ‘a presentada en las secci 6n anterior, expresa la evoluci 6n de los diferentes mo-
mentos de la funci 6n distribuci 6n, la cual nos da la densidad de probabilidad de encontrar
una dada cantidad de materia, en un volumen del espacio de fases. De es ta manera, la teor “a
explicita la evoluci 6n de una jerarqu “a de probabilidades conjuntas (los momentos de la ecua-
cion de Boltzmann), para el campo de densidad y velocidad del uido. L uego nuestro universo
surge como una realizaci 6n estad “stica de la teor “a. Las probabilidades que se obtienen del sis-
tema de ecuaciones Boltzmann-Einstein, son v alidas en un espacio o ensamble de universos
posibles, donde el nuestro es s 6lo una realizaci 6n.

Por otro lado, la teor “a de las condiciones iniciales del universo, tambi én es formulada en
términos de un ensamble estad “stico. Como vimos antes, el tratamiento lineal resulta v alido
en etapas tempranas del universo, cuando + ¢ 1. En esta aproximaci 6n el campo soluci 6n,

puede ser separado como producto de una funci on del tiempo, y otra del espacio. Esta  Ultima,

la espacial, es jada completamente por las condiciones iniciales producidas en una etapa
in acionaria del universo. El modelo de in aci on, privilegiado por las observaciones del fondo
de microondas (CMB), supone la presencia de un campo primordial , lamado inat 6n, que

produce una expansi 6n exponencial de las dimensiones del universo  1°. Esta expansi 6n am-
plica a su vez, uctuaciones cu anticas (gaussianas), producidas por oscilaciones arm onicas
en el campo inat 06n, llev andolas a uctuaciones macrosc  6picas, como las observadas en el
CMB (Dodelson 2003).

Como vemos, tanto por las condiciones iniciales, como por la sub secuente evoluci o6n, el
universo observado es una instanciaci  6n de una teor “a probabil “stica. Luego surge la di cul-
tad de que no disponemos, por de nici  6n, de m as de una realizaci 6n observable del universo,
a n de contrastar con la teor ‘a. No obstante, si suponemos (y las observaciones parecen
estar de acuerdo) que las propiedades estad ’sticas del campo de densidad, son invariantes
ante traslaciones espaciales, podemos recurrir a la llamada hip Otesis erg odica. Esta hip otesis
supone que regiones su cientemente separadas espacialmente, rep resentan uctuaciones en
la estad “stica equivalentes a las que obtendr “amos de tomar realizaciones independientes del
ensamble te orico (Adler 1981). En otras palabras, si medimos la varianza h+?i promediando
sobre un volumen su cientemente grande, los resultados ser an equivalentes a los que ob-
tendr "amos de un promedio, de los valores de %, sobre diferentes realizaciones en el ensamble

19Esta expansi 6n es anéaloga a la obtenida en un modelo de Sitter, para un universo dominado po r constante
cosmol ogica
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teorico. Luego, al utilizar el operador promedio h¢ ¢ ¢ ino es necesario especi car cuando el
promedio es espacial y cuando sobre el ensamble.

1.5.1. Funci 6n de correlaci 6n

Como vimos en la secci 6n 1.1.1, desde los trabajos pioneros de Hubble y Shapley, se han
ido desarrollando diferentes tipos de estad ’sticos y estimadores, a n de cuanti car de la
mejor manera el aglomerado (en ingl és clustering ) de galaxias en estructuras. Un estad  “stico
clasico y robusto, ampliamente utilizado en este campo, es la funci 6n de correlaci 6n bipun-
tual (Peebles 1980). Consideremos una densidad homog énea de objetos. La probabilidad de
encontrar un objeto en un elemento de volumen dV, es por de nici 6n dP = YdV. Si en cambio,
se desea calcular la probabilidad conjunta, de encontrar un par de ob jetos a una distancia
r, en volimenes dV; y dV,, por homogeneidad, se obtiene el producto de las probabilidades
independientes dP = dV;dV,. En el caso de una distribuci  6n de materia, la gravedad act Ga
como una fuerza de atracci 6n entre pares de part ‘culas, produciendo de esta manera una
distribuci 6n inhomog énea de materia. En este caso la probabilidad conjunta bipuntual es:

dP = &(1+ »(r))dVidVs: (1.29)

Si de nimos el operador h¢ ¢ ¢éomo un promedio sobre el ensamble, podemos expresar la
correlaci 6n como:
»(r) = ht(x + £)H(%)i (1.30)

En la gura 1.3 se pueden apreciar distintos comportamientos de | a funci 6n de correlaci 6n
(panel derecho), para diferentes campos en densidad (panel izquie rdo). En negro se repre-
sentan regiones superdensas, y en blanco regiones subdensas. En e | primer ejemplo (arriba),
tenemos un campo tridimensional de objetos con per les de dens idad id énticos, de simetr ‘a
esférica, distribuidos en forma aleatoria y homog énea. En este caso la funci 6n de correlaci 6n,
en escalas menores a la caracter ‘stica R, reeja el per| en densidad de los objetos, mien-
tras que para distancias mayores, la funci 6n decae a cero. Esto se debe a que en escalas
grandes, s 6lo contribuyen elementos de materia pertenecientes a objet os distintos, cuyos cen-
tros se distribuyen en forma independiente 20 En el segundo ejemplo de la gura 1.3, panel
central, vemos la funci 6n de correlaci 6n para un campo de densidades distribuido median-
te un proceso de ruido blanco. Este tipo de proceso es com un en el tratamiento de sefiales
en sistemas electr onicos. La funci 6n de correlaci 6n permanece constante en este caso. En el
ultimo ejemplo, panel inferior, tenemos un esquema de la funci 6n de correlaci 6n obtenida en
observaciones y simulaciones cosmol o6gicas. La funci 6n de correlaci 6n al aumentar la escala
tiende a cero recuperando as ~ los resultados originales de Shapley y Hubble, es decir, a esca-
las su cientemente grandes, el universo se presenta is otropo y homog éneo. Por otro lado, el

20 Esta distribuci  6n, corresponde a un modelo antiguo de la funci on de correlaci 6n de galaxias (Neyman et al. 1953;
Peebles 1974). Este modelo puede entenderse como un precursor del actual m odelo de halo (secci 6n 1.5.3), el cual
da cuenta en cierto grado de aproximaci  6n, de la correlaci 6n en el panel inferior de la gura 1.3
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Fig. 1.3 : Distintos comportamientos de la funci  6n de correlaci 6n (panel derecho) para diferentes

campos en densidad (panel izquierdo). En negro se representan reg iones superdensas y en
blanco subdensas. En el panel superior se presenta una distribuc ibn homog énea de esferas
de radio R y perles id énticos. Al medio, una distribuci 6n de densidad con espectro de ruido

blanco. Abajo una simulaci 6n de materia oscura con su funci 6n de correlaci 6n

cambio de comportamiento que muestra la funci on a cierta escala, es lo gue se conoce como
transici o6n del r égimen de uno a dos halos. Para m as detalles sobre este comportamiento ver
seccion 1.5.3.

1.5.2. Espectro de Potencias

Otro estad stico fundamental para la descripci  6n de campos en densidad, es el espectro
de potencias, P (k). Este es de nido como el promedio en el ensamble, de la amplitud de I
modo k del campo de densidad, en espacio de Fourier. Es decir P (k) ~ hj H(K)j?%i. Veamos que

interpretaci 6n tiene esta funci 6n. Dado un campo +(x), de nimos su transformada de Fourier
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1K) como: Z,

+(K) = +(x) e **dx
il
Si (%), representa una funci  6n real (en nuestro caso el campo de uctuaciones en densidad),
su transformada compleja satisface: #(R) = #(j K)°, donde el operador = denota conjugaci 6n
compleja. Si ponemos (%) en funci 6n de su transformada, de niendo adem as r = jxj, obtene-
mos para (1.30): ¢ Z 7 A
1 (RO i
- +K f’k i (R7 R)®¢ o 1R®¢ 3k0 3k .
L (R)+*(R9¢e e T oPkK

donde usamos que *(K) = #(j K)". Haciendo uso de la linealidad de  h¢ ¢ ¢ la transformada de

»(r) =

la distribuci  6n de Dirac: ZD E

or) = jHR)j?> e ®&dik (1.31)

1
(293
Por lo tanto, dada la de nici  6n del espectro de potencias P (k):

D E
P(K)"  jxK)}? (1.32)

vemos de (1.31), que P(k) es la transformada de Fourier de la funci  6n de correlaci 6n. Por
lo tanto, ambas funciones contienen la misma informaci on, siendo adecuado el uso de una
u otra funci 6n segun la utilidad y el contexto. En la de nici 6n (1.32), supusimos que las
propiedades estad “sticas del universo sonis o6tropas, y por lo tanto el promedio en el ensamble

h¢ ¢ ¢inos deja el espectro de potencias como funci  6n sbélo del m 6dulo k = jKj. Si en (1.31)
rotamos el eje polar hacia la direcci  6n de K, y utilizamos que » es real, podemos integrar la

dependencia angular y obtener:

VA
1 senkr)
»(r) = @5 P (k) o 4y,K dk (1.33)
Usualmente se de ne el espectro de potencias adimensional ¢ 2(k) como:
z
k3 2 ! sen(r)
2 . — 3 2 Ay
¢ “(k) 21@P(k) = @k . »(r) K redr (1.34)
Analogamente podemos de nir funciones de correlaci on y espectros de potencias para otras
cantidades. Por ejemplo, para el campo gravitatorio ©, podemos de nir  Pg " hj ©(Kk)j%i,y ¢ 2~

3
¥ Po(K).

Otra interpretaci 6n para el espectro P (k), puede obtenerse mediante la medida de sobre-
densidades (conteos de objetos para campos discretos) en esfer  as de radio R. La desviaci 6n
cuadr atica media de las medidas en estas esferas, puede expresarse como f unci 6n del espec-
tro:

X
YR)=  P(KWr(K); (1.35)
k

donde Wk (k) es la transformada de Fourier del per| de la esfera, es decir, un escalon de

radio R. De esta manera, la distribuci  6n de los conteos de galaxias realizados por Hubble
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(1926) y Shapley (1933), pueden ser interpretados como las prim eras medidas del espectro de
potencias.

Uno de los ejemplos m as notables de funciones ¢ ?(k), es el denominado Espectro de
Zel'Dovich o invariante de escala. Para ver su importancia, consideremos la ecu acion para
el potencial gravitatorio  ©, en el espacio de Fourier:

r 20(x) = 4YuG¥H(x) ) ©(K) = j 4YaGYe(k)=K?:

Se desprende de esta ecuaci 6n, que si ¢ %(k) / k*, el espectro para ©, ¢ o, resulta constante.
Dado que el potencial gravitatorio, gobierna las perturbaciones m étricas del espacio tiempo,
un espectro invariante, nos dice que las uctuaciones en la geomet r’a resultan fractales. Es
decir, sin importar la escala de resoluci  6n, el espacio tiempo presenta siempre el mismo grado

de arrugamiento . Las uctuaciones de la curvatura divergen, pero s 6lo de manera logar ‘tmica
y en el extremo del rango de escalas (Peacock 1999). Por otro lado, p ara un espectro de ley
de potencias arbitrario ¢ 2(k) / k3", la uctuaci 6n en la densidad en escalas del tamafio del
horizonte de eventos ry, resulta (Peacock 1999):

Hry) [ rl (D2 (1.36)

Luego, para un espectro de Zel'Dovich n =1, el contraste en densidad resulta ser siempre el
mismo, para todo tiempo sobre el horizonte. Un universo con es te espectro es autosimilar, es
decir, siempre se ve igual con la magni caci on producida por la expansi  6n general.

De las de niciones de »y P, se desprende que un espectro tipo ley de potencias P(k)/ k",
implica una funci  6n de correlaci 6n tambi én de ley de potencias: »(r) = (r=rp)’, donde ° = nj 3.
La medida can o6nica de la funci 6n de correlaci 6n para galaxias es ° Vi j 1;8 (Peebles 1980), y
por tanto n % 1;2. Esto quiere decir que la distribuci  6n de galaxias no es fractal, y por lo tanto
a cierta escala | ‘mite, las uctuaciones en la curvatura convergen. No obstante, en cierto ran-
go de distancias, el modelo autosimilar aproxima la realidad. Si nos mantenemos en escalas
por debajo de la homogeneidad, y en escalas no tan pequefias como para que la din amica
lineal nos afecte, es posible observar cierto grado de autosimili tud de las estructuras. Es por
esto Ultimo, que podemos esperar cierto grado de uniformidad, en la fe nomenolog ‘a y teor ‘a
de halos de materia, seg Un la masa. En esta tesis, incluimos objetos astron o6micos de dife-
rentes tamafios y masas como galaxias, grupos de galaxias y ¢ Umulos. Estos nos proveen de

diferentes observables, que pueden ser analizados de manera uni c ada en la teor “a.

1.5.3. El modelo de Halo para la materia oscura

Una formulaci 6n acabada de la teor “a de formaci 6n de galaxias, es un problema sumamen-
te complejo. Para plantearlo correctamente es necesario, adem as de modelar el crecimiento

de estructuras, comprender de manera acabada una variedad de proces os astrof ‘sicos. El
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paradigma actual de formaci 6n de galaxias, prev € la formaci 6n de estos objetos mediante en-
friamiento radiativo del material bari 6nico, en pozos de potencial proporcionados por halos de
materia oscura (White & Rees 1978). En este proceso, compite la p resi 6n interna del gas, con
la presi 6n gravitatoria. Luego en este esquema, todas las galaxias se encuentran embebidas
en halos de materia oscura. Los halos masivos pueden contener much as galaxias, forman-
do cumulos o grupos de estas. En este caso resulta natural adem as, asociar a cada galaxia
miembro con subestructuras, es decir subsistemas de materia, de ntro del halo masivo. Por
otro lado, los halos de baja masa, no albergan en general galaxia alguna. Est 0 es debido a la
poca profundidad del potencial gravitatorio, en este caso la pres ion alcanzada por el gas es
su ciente para detener el colapso 2. De esta manera, la distribuci  6n observada de galaxias
di ere de la distribuci  6n predicha para la materia oscura.

Un manera de tratar esto, es mediante el modelo de halo . En dicho modelo, se impone
gue la distribuci 6n de materia oscura viene dada por una distribuci 6n de halos, o sistemas
virializados de materia oscura, con un dado per | radial r), que puede ser funci 6n de la
masa y la época. Una manera sencilla de incluir sesgos en la distribuci 6n de galaxias, es
mediante el ajuste del n Umero de éstas, por sobre un cierto | ‘mite de luminosidad, dentro de
un dado halo de materia con masa ja. A este n Umero de galaxias por halo, se lo denomina
numero de ocupaci 6n de halo. En esta secci 6n nos ocupamos del modelado del espectro no
lineal de la materia. En la secci  6n siguiente (1.5.4), nos ocuparemos del detalle del modelo de
sesgo de la distribuci 6n de galaxias.

En general en simulaciones se identi can los sistemas virializados mediante algoritmos de
percolaci 6n, buscando conjuntos de part “culas cercanas entre s *, que superen una densidad
I'mite de varios cientos de veces la densidad media. La elecci 6n de dicho | ‘mite, o densidad de
corte, por sobre la cual se identi can los picos del campo de dens idad, es en cierta manera
arbitraria. En esta tesis utilizamos el m étodo amigos de los amigos (o por su siglas en ingl és
FOF, Friends Of Friends ), el cual vincula todas las part “culas que tengan distancias menores
a una cierta longitud de percolaci 6n. De esta manera, si una part ’cula tiene de vecina a
otra, a una distancia menor que la longitud de percolaci 6n, no s 6lo se asociar an ambas,
sino adem as todas las vinculadas a la vecina, en un proceso de asociaci on recursivo. En el
desarrollo de esta tesis, utilizamos una longitud de percolaci on igual a 0;17 veces la distancia
media interpart ‘cula. Esto quiere decir que identi camos picos en densidad, circu nscritos por
contornos de isodensidad igual a  ¥%=(0;17)%, es decir aproximadamente 200 veces la densidad
media del universo 22. Para un objeto con simetr ‘a esférica, denotamos con r, el radio donde
el per| ¥r), decae por debajo de esta densidad de corte.

21 Este mecanismo se lo conoce como inestabilidad de Jeans. Por supue sto, tambi én existe la posibilidad de otras
fuentes de sesgo, originadas en diferentes procesos astrof  “sicos. Entre éstos, tenemos mecanismos de inhibici  6n
del enfriamiento mediante realimentaci on energ ética (feedback ). Esto es posible mediante calentamiento radiativo
o cin ético del ambiente, provocado por formaci  6n estelar, explosiones de supernova, n Ucleos activos, entre otras
fugznlgezalsré un per |l en densidad t  “pico de halo (por ejemplo el NFW que se presenta m &s adelante), esta densidad de
corte corresponde a una densidad promedio para el halo de Y, 330 veces la densidad media. En el modelo de colapso

esférico, para una cosmolog ‘acon - m =0;3y- « =0,7, la sobredensidad de los sistemas virializados es % 330 (Bryan
& Norman 1998).
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Si bien la de nici  6n de r, puede considerarse arbitraria en cierto grado, afortunadamente
la mayor “a del material de un halo reside en las regiones centrales, conten idas por un radio r¢
de nido a continuaci  6n. A partir de halos identi cados en simulaciones, Navarro et al. (1 997)
ajustan un per | radial de la densidad de materia en halos dado por:

¢

VeWem 1 (r<ry) Yy orere; 1.37
= ey ST Y e (1.37)
donde el par &metro ¢ . esta dado por:
200c3=3
= ;oclory= 1.
CeS M@+ o o © M (1.38)
con r¢ y ¢ parametros del ajuste. Seg Un los resultados de simulaciones, el radio re resulta

relativamente insensible al valor de ry.

Calculemos ahora el espectro de potencias para el modelo de halo. P ara una distribuci  6n

homog énea de puntos en el espacio, de densidad n, el espectro es:

(VR |
ViR
2 — .
¢ (k) = oo, (1.39)
Si ubicamos en cada punto un halo con el per | dado por (1.37), el cam po de densidad es el

resultado de la convoluci 6n de un campo de funciones de Dirac, con el per | del halo. Luego

el espectro es simplemente modi cado por el cuadrado de la transf ormada de (1.37):
Ho s
44" k -
2 _ T4 R 2.
¢ “(k) = 0 o, JW s (1.40)
donde

R .
) SINKL 43,2 o

W, = R
K Yer) 4% 2 dr

(1.41)

Por otro lado, el modelo jer arquico de formaci 6n de estructuras, predice la cantidad de
halos que se forman para una dada masa. Si denotamos con f(M)dM la densidad de halos
con masas entre M y M + dM, la densidad num érica en (1.39) resulta:

= : (1.42)

R
1 M2f (M) dM
n Mf(M)dM °

Por otro lado, como el per|  %r) depende de la masa, y por lo tanto la funci ~ 6n jWj? tambi én,

el espectro nal es:
P po T3 R

M 2 jW, (M )j2f (M) dM
¢ 2, (K)=4Y 251/ K(M)I"F (M) dM . (1.43)
A

Mf (M)dM

R
El factor de normalizaci 6n Mf (M)dM simplemente da la densidad promedio, Y, Y por
lo tanto s 6lo hace falta calcular una integral. Hasta aqu " el modelo ignora las correlaciones

espaciales en las posiciones de los halos. Esto se corrige mediante la adici 6n del espectro
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Fig. 1.4 : Las | 'neas de trazos muestran el modelo de halo para la funci 6n de correlaci 6n. En
trazos cortos tenemos el t érmino correspondiente a un halo ( »'"), en trazos largos el t érmino de
dos halos (»") y con I'nea continua la suma de los dos t érminos (»ym). Las I'neas roja y azul,
corresponden a la correlaci 6n medida en simulaciones, para part “culas de masa 7;8£ 101°hi 1 M-
y 5£ 10° hi 1 M-, respectivamente. (Cortes “a del Lic. Mario Sgr 6 (2009))

T

lineal al espectro generado por la estructura del halo:

2 _ 2 2 .
Ciot = Chao t ¢iineal (1.44)
En general este modelo funciona muy bien, ajustando el espectro n o lineal obtenido me-
diante simulaciones, para todo el rango de escalas. Es tambi én usual referirnos al primer

término del lado derecho de (1.44), como el t érmino de un halo, ¢3,,y al segundo t érmino
como el correspondiente a dos halos, ¢ 2,. De la misma manera, denotamos con  »'", »*", los
términos correspondientes a la funci  6n de correlaci 6n y con »g, su suma. En la gura 1.4,
se puede ver el acuerdo entre el modelo y simulaciones num éricas (Sgr 6 2009). En | 'nea de
trazos cortos, tenemos el t érmino correspondiente a un halo ( »'"), en trazos largos el t &rmino
de dos halos ( »") y con | ‘'nea continua el total de los dost  érminos ( »m ). Las | 'neas roja y azul,
corresponden a la correlaci  6n medida en dos simulaciones de diferente resoluci on. La primera
(curva roja) al tener menor resoluci  6n (L =500 Mpc hi 1, 7,8£ 10 hi 1 M~ por part “cula), mues-
tra un excelente acuerdo, salvo en las regiones interiores. Cuan do se aumenta la resoluci 6n
(curva azul, L =200 Mpc hil 5£ 10°hi 1M-), se obtiene un mejor comportamiento en las
regiones internas, no obstante a partir de cierta escala m ‘nima las curvas se apartan. Como
puede verse, este es un efecto de resoluci 6n de las simulaciones, que no permite resolver de

manera acabada la regi 6n interna de los halos.
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1.5.4. El modelo de Halo para la distribuci 6n de galaxias
El objetivo de esta secci 6n es presentar los lineamientos generales, utilizados en la com u-
nidad, para construir el espectro de potencias de galaxias, a partir del espectro de potencias

de la materia oscura. Como vimos en la secci  6n 1.5.2, en las observaciones (Peebles 1980), el

modelo est andar para el espectro de potencias y la funci  6n de correlaci 6n, es el de la ley de

potencias:

P(k)/ k" ; »(r)=(r=rg)" ; °=nj 3 ; °%;18
El comportamiento de la ley de potencias del espectro de galaxias, e s bien distinto al predicho
para la materia oscura en simulaciones ( gura 1.4). De esta maner a es previsible que, al rela-

cionar la distribuci  6n de galaxias con la distribuci  6n de materia oscura, intervengan procesos
de sesgo.

Siguiendo lo discutido en la secci 6n anterior, se distinguen en general dos fuentes de
sesgo posibles. Primero, tenemos el n  Umero de galaxias por halo. Para halos de baja masa,
la probabilidad de encontrar galaxias de luminosidad t ‘pica disminuye, tendiendo a cero.
Para halos masivos, el n Umero de galaxias contenidas, no necesariamente crece de manera
lineal con la masa. Segundo, las propiedades de galaxias en halos, depe nden de la din amica
de éstos. Debido a choques y fusiones, la probabilidad de encontrar galaxias tempranas o
tard “as, var ‘a segun la din amica de la estructura.

El espectro de potencias para una distribuci on de halos de masa ja, es proporcional al
espectro de la materia. Es decir, ¢ 2 = b?(M)¢ 2. Dado un halo de masa M, mediante simetr “a
esférica, es posible asociarle a éste una escala o radio R, correspondiente a la regi 6n inicial
comovil de donde provino la materia del halo: M = %’VgR? En general, y sobre todo cuando
se realizan tratamientos anal ‘ticos, como el formalismo de Press & Schechter (1974) (PS),
suele reemplazarse la masa M como variable independiente, por la rareza de la uctuaci 6n,
°. Esta Ultima, es de nida a trav  és de la desviaci 6n cuadr atica media, en la escala asociada

al halo, ¥(R) (ver ecuaci 6n 1.35), como ° =~ +=%R), donde %; es la sobredensidad de colapso

del modelo esf érico (1;686 en un modelo Einstein—de Sitter). De esta manera, el factor de ses go
b(M) puede ser determinado de manera directa, mediante simulaciones n um éricas, mientras
gue es usual encontrar formas funcionales para b(°), en trabajos anal ‘ticos 2.

Por otro lado, el n Gmero de ocupaci 6n de halos N, puede expresarse mediante la asignaci  6n
de un peso w, a los halos utilizados para calcular el espectro de galaxias. Una vez mas, éste
puede ser funci 6n%* de M o0°.

Como el factor de sesgo b de los halos depende de la masa, el factor de sesgo efectivo para
el espectro de galaxias es: R,

o M) W(°) G- d°

t}ot =1+ ';l W(O)%do;

donde F(°) es la fracci 6n de masa en halos con rareza mayor a °,y dF=d°/ exp(j °%=2) en el

23 por ejemplo Mo et al. (1996), utilizando el formalismo PS, obtienen b=1+( 02 1)=x%.
24Un modelo sencillo para  w es el de Jing et al. (1998), donde w(M) =0 si (M <M ¢) y w(M) = ( M=M()® 1 s
(M >M ¢). En este modelo, cuando ®=1 y M¢! 0,w! 1, recuperando la estad ‘stica no pesada.
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formalismo PS. Por lo tanto, el modelo para el espectro de potenc ias en galaxias es:

®
¢ S = ¢ ﬁalo + tfot ¢ ﬁneal

donde . " - | )
¢2, (k) =ay, K& 7 _MowM)Wi(M)ITf (M) dM

2 EMw (M) (M)dm 2

s R

Hasta aqu ’, el ingrediente clave para de nir el espectro es el n Umero de ocupaci 6n por
halo. Asumiendo una cosmolog ‘a de fondo, es posible determinar estos n  Umeros de manera
emp rica, mediante cat alogos espectrosc Opicos de galaxias. En estos relevamientos, es posi-
ble identi car grupos de galaxias, que trazan halos de materia oscura. L a identicaci 6n de
estos sistemas se lleva a cabo mediante algoritmos similares al m étodo amigos de los amigos ,
adaptados para muestras observacionales (ver Merch an & Zandivarez (2005) y referencias
all"). Mediante la apropiada correcci 6n por la limitaci 6n en ujo del cat alogo, la observaci 6n
del n Umero de galaxias en grupos, puede convertirse en una estima de | uminosidad total del
sistema. Esto permite la determinaci  6n de la funci 6n de luminosidad de galaxias en grupos,
en un amplio rango de masas. Para el caso del cat  alogo CfA, Moore et al. (1993) obtienen:

A ’n£ oy n°all o
dA= A® (L=L®) +(L=L") dL=L";

donde A® = 0;00126F Mpci 3, ~ =1;34, ° = 2;89; y la luminosidad caracter ’stica es L® = 7,6 £
10% hi 2L,

Un rasgo notable de la funci 6n de luminosidad, es que ésta se aplana para luminosidades
bajas, a diferencia de la funci  6n de masa para halos de materia oscura, que a medida que baja
la masa, sigue creciendo (ver Sheth & Tormen (1999)). De esta man era, la luminosidad estelar
por halo, es una funci 6n mon 6tona y no lineal de la masa. La relaci 6n masa—luminosidad
adecuada, puede deducirse encontrando la luminosidad L, para la cual la densidad ©(> L),
concuerda con el n  Umero integrado en la densidad de halos con masa > M . Se pueden calcu-

lar as’, los n imeros de ocupaci 6n de halos, N, como funci 6n de la masa.

Siguiendo Seljak (2000) tenemos que  w; = HN;i =M. No obstante, la mayor ‘a de las galaxias
observadas no pertenecen a sistemas ( N = 1), y por lo tanto no contribuyen en la correlaci on
del término de un halo. Si aplicamos el peso anterior en el t érmino de un halo, se diluye la
sefial para halos ocupados con N , 2. Por lo tanto, resulta conveniente de nir para el t érmino
de halo (Seljak 2000):

w, = MiNi i 1)i1:2;
M
dejando la primer de nici  6n para el t érmino de dos halos. Como Ultimo paso, para construir
el espectro de las galaxias, se necesita colocar  éstas dentro del halo. La convenci  6n que mejor
resultado produce, es ubicar una galaxia central, dejando las restan tes como sat élites. De
esta manera, las galaxias trazan, de manera autom atica, la pendiente del per| en densidad

del halo en las regiones internas.
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Fig. 1.5 : Panel superior: Factor de sesgo entre el espectro de la materia oscura y el corre  spon-
diente a galaxias, como funci 6n de la escala, seg Un el modelo de halo. En | 'neas de trazos se
muestra el sesgo con respecto al espectro lineal. Las | ‘neas s 6lidas, presentan resultados en el
rango de 10 (sesgo mas bajo) hasta 1025 hi *M- (sesgo mas alto).

Panel inferior: Comparaci 6n del espectro de galaxias predicho por el modelo, con el modelo
canonico de ley de potencias (Peacock 2003).

En la gura 1.5 podemos ver los resultados para el factor de sesgo e ntre el espectro de la
materia oscura y el correspondiente a galaxias, como funci on de la escala, seg Un el modelo
de halo. Es decir, aqu ~ b(k), es la ra 'z cuadrada del cociente entre el espectro de la materia
y el de galaxias. En | 'neas de trazos se muestra el sesgo con respecto al espectro line al. Las
I'neas s dlidas, presentan resultados para diferentes rangos en masa. El sesg 0 es mayor cuanto
mayor sea la masa. En el panel inferior de la gura 1.5, se compara el e spectro de galaxias
predicho por este modelo, con el modelo can  6nico de ley de potencias. Es notable que para
cierto rango de masa (alrededor de 102 hi M-, de las 7 I'neas la cuarta | ‘nea al medio), el
espectro de potencias di ere a lo sumo en un factor 2 con respecto a la ley de potencias, en un
rango de 3 6rdenes de magnitud en escala. Es decir, este modelo concilia el e spectro can 6nico

de ley de potencias, con el modelo no lineal del espectro de la mat eria oscura (Peacock 2003).

1.6. Origen del momento angular en galaxias

Como vimos en la secci 6n 1.4.2, la vorticidad del campo de velocidad alrededor de los
maximos en densidad, tiende a disminuir con la expansi 6n de fondo (ecuaciones 1.26). S 6lo es
posible obtener crecimiento neto del rotor del campo de veloc idades, si tenemos un tensor de

cizalla no nulo. Y este Ultimo, es producido por fuerzas de marea del campo tidal circund ante
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(ver 1.26). Este es uno de los motivos por los cuales el paradigma ac tual, busca explicar el
origen del momento angular de galaxias, en la interacci on gravitatoria del halo con su entorno.
De esta manera, la hip 6tesis m as aceptada es que las galaxias adquieren su momento angular,
mediante un mecanismo de torque tidal (Sciama 1955; Peebles 1969; Doroshkevich 1970;
White 1984).

La interacci 6n con la estructura circundante, ejerce un momento de fuerza o torque, sobre
el objeto protogal Actico, antes del subsecuente colapso gravitatorio. El momento ang ular as ”
adquirido, es conservado durante el colapso, y resulta fundamental para explicar la formaci 6n
y orientaci 6n del disco gal actico. Como veremos m as adelante, la teor “a de torque tidal predice
de manera natural, la presencia de correlaciones en la orientaci 6n de galaxias vecinas. En la
siguiente secci 6n presentaremos el mecanismo de torque tidal en el contexto de la teor a de

perturbaci 6n lagrangiana a primer orden.

1.6.1. Mecanismo de Torque Tidal

Como ya hemos mencionado, el momento angular en halos no se origin a a partir de una
vorticidad primordial. El protohalo, de nido como un parche alred edor de un m aximo en
densidad, es afectado por ujos de cizalla irrotacionales produci dos por el campo tidal (ver
ecuaciones 1.26), que deforman el parche de materia, aumentando a su v ez el momento de
este con el campo tidal circundante. De esta manera se van acumulando torques hasta que la
region se desacopla de la expansi 6n general, y comienza el colapso que formar  a el halo. Luego
del desacople, al reducirse el momento de inercia de la regi on, la e ciencia de este mecanismo
disminuye.

Es posible estudiar, en primera aproximaci on, este mecanismo mediante teor ‘a de pertur-
baciones. Una de las complicaciones que surge en este tratamiento, es el hecho que los ujos
de cizalla deforman la super cie del parche de materia considerad 0, cambiando el momento
de inercia. Por ejemplo, si se considera unaregi  6n esférica alrededor del m aximo de densidad,
la adquisici 6n de momento angular es s 6lo un efecto de segundo orden, debido principalmen-
te a ujos convectivos de materia sobre la super cie limitante (Peebles 1969). No obstante,
cuando se asume una regi 6n con forma no esf érica, el momento angular crece a primer orden
y linealmente con el tiempo (Doroshkevich 1970).

El crecimiento lineal del momento angular de un protohalo, se pued e analizar m 4s facilmente
mediante la aproximaci 6n de Zel'Dovich (secci 6n 1.3.1). Recordando la ecuaci 6n (1.15), y me-
diante la relaci 6n (1.13), podemos expresar la trayectoria de un elemento de mat eria como:

x(e;9 = 9+ bt)r Adg): (1.45)

Como ya hemos mencionado, esta aproximaci  6n es valida mientras el campo de despla-
zamiento (€ sea una mapa biyectivo. De cualquier manera, como en la secci on 1.4.3, si el
campo resulta singular, vamos a suponer que éste es suavizado en escalas del orden del tama-

fio de la regi 6n de formaci 6n, de manera tal de evitar singularidades (White 1984). Bajo estas
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hip otesis, es posible escribir el momento angular C del protohalo, en coordenadas f “sicas +,
como: 7
C(t)=  [H8i fom]d®af (&;9%a(t)®; (exacto)
Vi
donde V_ es el volumen lagrangiano que contiene inicialmente la materia que f ormar a el halo,

y fom = V) ! v £d3q es la posici 6n del centro de masa al tiempo  t. En coordenadas com oviles:

Z
C(t) = Ypa(t)® [%i %m]dqf % (exacto)
\
Hasta aqu “ las expresiones no involucran ninguna aproximaci on. De (1.45), se ve claramen-
te que el vector velocidad %, es paralelo al desplazamiento a primer orden, luego podemos

aproximar hasta el segundo orden:

A
C() = “%at)®  [8i &m]dqEf % (2% orden)
Vi
cuyo t érmino a primer orden es:
z
C(t) = %at)°D{) [0 &m]ld®qfr A(9): (1" orden)
Vi
Convirtiendo la integral de volumen,  V_, en una integral sobre la super cie borde, § |, obtene-
mos (White 1984): 7
C(t) = %a(t)° D&) A9 [6i &m]£ dS (1.46)

8§,
De esta Ultima ecuaci 6n, se ve claramente lo que mencion &abamos antes: si la super cie  §_
es esférica, el momento angular es nulo a primer orden (Doroshkevich 1 970). Otra manera
de anular (1.46), es eligiendo la super cie § | tal que sea una equipotencial de  A. En general,

sobre super cies de isodensidad de protohalos primordiales, n inguna de las dos condiciones
se cumple. Es decir, el momento angular de las estructuras, crece a primer orden en *con el
tiempo.

Se puede aclarar un poco m as la idea de torque tidal si desarrollamos el potencial de
Zel'Dovich del lado derecho. Suponiendo que A, dentro de laregi 6n V_, es bien aproximado (a
3¢ orden) por el desarrollo de Taylor:

@A -

+ 200§ Gnl = [d i Gl (1.47)

A VaA(gm) +[d i dp @u@g
Ecm

@A
@aq,,
reemplazando este desarrollo en la ecuaci  6n para [C(t), obtenemos:

z

@A - U VK ok 343
- i Oem i Om)¥aa’d
@u@d,, (@i Gm)(d' i Gy)vpa’d’q (148)

Li(t)= a®D2jk Ty i ;

Li(t) = a* D2k
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donde se de nieron los tensores:
Z

@A - (L (@i dm)(d i dn)¥ea’dq:

Ty~ — ;
J @p@ﬂ &em Vi

El tensor Tj , por de nici 06n, es paralelo a los tensores de esfuerzos Aj , y campo tidal © ,
es decir, comparten la misma base de autovectores  2°. La ecuaci 6n (1.48), toma la forma usual,
para el momento angular de un s  6lido, embebido en un campo tidal externo. Esta ecuaci on
muestra tambi én, que el momento crece en primer orden en teor  ‘a de perturbaciones. Esto
se debe a que el primer orden en el campo tidal Tj , acopla con el orden cero del tensor  |j ;
es decir, acopla con el cuadrupolo de la distribuci on irregular de masa en el protohalo. Otro
detalle importante de la ecuaci 6n (1.48), es que si el tensor T; se alinea con el momento de
inercia 1;, no se produce momento angular neto  2°. No obstante, dado que | depende de la
distribuci 6n de la materia interna del protohalo, y que Tj depende de la distribuci 6n de la
materia circundante, un alineamiento perfecto de ambos tensores es improbable.

Para el caso de protohalos gal Aacticos, la mayor parte de su  época de formaci 6n transcurre
durante el per ‘odo dominado por materia. En la  época de desacople de la expansi 6n (o turn-
arround ), para halos de masa gal actica (10 j 10M-) en el modelo jer arquico, el universo
puede ser bien aproximado mediante el modelo de Einstein—de Sitt er. Recordando que en este

2=3

modelo (ver ecuaci 6n 1.8) D / a/ t=, vemos que el momento crece de manera lineal con el

tiempo (i.e. L/ t).

25En la ecuaci 6n (1.11) se puede apreciar que Ajj se de ne como la suma de la identidad, y un tensor proporcional
a Tjj . Como todo tensor conmuta consigo mismo y la identidad, la conmut acion entre Aj y T esta asegurada. De
la ecuaci 6n (1.22), del hecho que toda dependencia temporal es factorizada en D(t) © b=a y despreciando segundo
orden en ©, obtenemos que ©; es proporcional a Aj y por lo tanto conmuta con  Tjj .

265j ambos tensores, campo tidal y momento de inercia, comparten la m isma base en la que son diagonales,
conmutan. Por lo tanto el tensor T | es simétrico, y el producto de  éste, con el tensor de Levi-Civita es nulo.

40



Bibliograf ‘a

BIBLIOGRAF iA

Adler, R. J. 1981, The Geometry of Random Fields, ed. W. 1981

Bardeen, J. M. 1980, PhysRevD, 22, 1882

Bertschinger, E. 1995, NASA STI/Recon Technical Report N, 96, 22 249
Birkhoff, G. D. & Langer, R. E. 1923, Relativity and modern physics, ed. H. U. Press
Bond, J. R., Kofman, L., & Pogosyan, D. 1996, Nature, 380, 603

Bond, J. R. & Myers, S. T. 1996, ApJS, 103, 1

Bouchet, F. R., Colombi, S., Hivon, E., & Juszkiewicz, R. 1995, A &A, 296, 575
Bryan, G. L. & Norman, M. L. 1998, A PJ, 495, 80

Carroll, S. M. 1997, ArXiv General Relativity and Quantum Cosmology e-prints
Carroll, S. M., Press, W. H., & Turner, E. L. 1992, ARA&A, 30, 499

Cowen, R. 1995, Science News, 148, 202

Davis, M. & Peebles, P. J. E. 1983, A PJ, 267, 465

de Lapparent, V., Geller, M. J., & Huchra, J. P. 1986, ApJL, 302, L 1

Dodelson, S. 2003, Modern cosmology, ed. A. Press

Doroshkevich, A. G. 1970, Astrophysics, 6, 320

Eddington, A. S. 1914, Stellar movements and the structure of th e universe, ed. M. Lon-
don & co.
Eddington, A. S. 1924, The Mathematical Theory of Relativity, ed. C . U. Press

Eddington, A. S. 1930, MNRAS, 90, 668
Efstathiou, G., Davis, M., White, S. D. M., & Frenk, C. S. 1985, A PJS, 57, 241

Einstein, A. 1917, Sitzungsberichte der Koniglich PreuRlisch en Akademie der Wissens-
chaften (Berlin), Seite 142-152., 142

Ellis, G. F. R. 1973, in Cargese Lectures in Physics, Vol. 6, Carge se Lectures in Physics,
ed. E. Schatzman, 1

Hubble, E. 1926, PASP, 38, 258

Hubble, E. 1929, Proceedings of the National Academy of Science, 15, 168
Jing, Y. P., Mo, H. J., & Boerner, G. 1998, A PJ, 494, 1

Kravtsov, A. V., Klypin, A. A., & Khokhlov, A. M. 1997, A PJS, 111, 73
Lemaitre, G. 1933, Annales de la Societe Scieti que de Bruxelle s, 53, 51
Ma, C.-P. & Bertschinger, E. 1994, ArXiv Astrophysics e-prints

Merch an, M. E. & Zandivarez, A. 2005, A PJ, 630, 759

Mo, H. J., Jing, Y. P., & White, S. D. M. 1996, MNRAS, 282, 1096

Moore, B., Frenk, C. S., & White, S. D. M. 1993, MNRAS, 261, 827

Navarro, J. F., Frenk, C. S., & White, S. D. M. 1997, A PJ, 490, 493

41



Neyman, J., Scott, E. L., & Shane, C. D. 1953, A PpJ, 117, 92
Paz, D. J., Stasyszyn, F. A., & Merch  an, M. 2004, BAAA, 47, 373
Peacock, J. A. 1999, Cosmological Physics

Peacock, J. A. 2003, ArXiv Astrophysics e-prints

Peebles, P. J. E. 1969, A PJ, 155, 393

Peebles, P. J. E. 1974, A&A, 32, 391

Peebles, P. J. E. 1980, The large-scale structure of the univers e
Peebles, P. J. E. 1984, Science, 224, 1385

Press, W. H. & Schechter, P. 1974, A PJ, 187, 425

Press, W. H., Teukolsky, S. A., Vetterling, W. T., & Flannery, B. P. 1992, Numerical recipes
in FORTRAN. The art of scienti c computing, ed. C. U. Press

Saunders, W., Frenk, C., Rowan-Robinson, M., Lawrence, A., & Efstat hiou, G. 1991,
Nature, 349, 32

Sciama, D. W. 1955, MNRAS, 115, 3
Seljak, U. 2000, MNRAS, 318, 203

Sgro, M. A. 2009, Modelo de Halos en simulaciones num éricas-cosmol oOgicas y grandes
catalogos de galaxias, Trabajo Especial, Facultad de Matem atica Astronom ‘ay F’sca

Shandarin, S. F. & Sunyaev, R. A. 2009, A&A, 500, 19

Shandarin, S. F. & Zel %ovich, Y. B. 1989, Reviews of Modern Physics, 61, 185
Shapley, H. 1933, Proceedings of the National Academy of Science , 19, 389
Sheth, R. K. & Tormen, G. 1999, MNRAS, 308, 119

Springel, V. 2005, MNRAS, 364, 1105

Springel, V., Yoshida, N., & White, S. D. M. 2001, New Astronom y, 6, 79

Stewart, J. M. 1973, in Cargese Lectures in Physics, Vol. 6, Carg ese Lectures in Physics,
ed. E. Schatzman, 175

Tolman, R. C. 1934, Proceedings of the National Academy of Science , 20, 169
Weyl, H. 1921, Annalen der Physik, 370, 541

White, S. D. M. 1984, A pPJ, 286, 38

White, S. D. M. & Rees, M. J. 1978, MNRAS, 183, 341

Zel®ovich, Y. B. 1970, A&A, 5, 84

42



PARTE Il

ESTRUCTURA EN GRAN ESCALA Y HALOS DE

MATERIA
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Cap’tulo 2

Momento angular de galaxias y halos de

materia

El momento angular de los halos de materia oscura, es una de

las cantidades m as importantes para los modelos de formaci  6n de
galaxias. En este cap ’tulo analizamos la vinculaci  6n predicha por
la teor “a de torque tidal, entre el momento angular y la estructura

en gran escala. Para esto disefiamos una estad stica nueva, ba-
sada en la cl asica funci 6n de correlaci 6n bipuntual, y medimos a
trav és de esta, el efecto de alineamiento entre halos y estructura

en gran escala. Estudiamos las predicciones de las simulaciones
num éricas, y las vinculamos con observaciones en cat  alogos es-

pectrosc opicos de galaxias.
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2.1. Introducci 6n

2.1. |Introducci 6n

El momento angular es una de las cantidades m as importantes involucradas en los mo-
delos de formaci 6n y evoluci 6n de galaxias, ya que éste resulta determinante a la hora de
predecir el tamafio y forma de dichos objetos. Un entendimiento detallado de los mecanis-
mos de adquisici 6n de momento angular, es un ingrediente necesario a la hora de co nfec-
cionar modelos semianal ‘ticos de formaci 6n de galaxias (ver por ejemplo, Lagos et al. 2008).
Hist 6ricamente, el problema ha sido abordado mediante la distinci 6n de dos etapas. La pri-
mera es la adquisici 6n de momento angular por parte de la materia oscura, durante el per ‘odo
de formaci 6n del halo antri 6n (ver secci 6n 1.6.1). Luego, en una segunda etapa, ocurre el

posterior enfriamiento y colapso del material bari onico (principalmente gas primordial), que
formar a la galaxia en el pozo de potencial constituido por la materia osc ura (White & Rees
1978).

Sobre esta segunda etapa sabemos muy poco, y actualmente es materi a de intensa in-
vestigaci 6n en astrof “sica. Son particularmente importantes los mecanismos por los cu ales
se regula o incluso inhibe el enfriamiento del material bari onico, y por lo tanto la formaci  6n
de galaxias, en los pozos de potencial formados por halos de materia o scura (hay alguna

discusi 6n al respecto en las secciones 1.5.3 y 1.5.4). Estos mecanismos d e regulaci 6n del en-
friamiento del gas protogal actico, se basan fundamentalmente en la inyecci 6n de energ ‘a al
medio. Esta energ “a puede ser producida por diversas fuentes, tales como la expl osion de su-
pernovas, o la emisi 6n no t érmica de agujeros negros en los n  Ucleos gal acticos (este fen 6meno
se observa en las denominadas galaxias de n  Ucleos activos o AGN).

En este cap "tulo nos centramos principalmente en el primer aspecto mencio nado, es decir,
la adquisici 6n de momento angular del halo de materia oscura contenedor de la g alaxia. En el
aspecto observacional, estudiamos la orientaci 6n de las im agenes de galaxias, debido a que en
ambientes relativamente aislados (i.e. ambientes con poca interac cion din amica entre el halo
y su entorno), es de esperar que dicha orientaci  6n, trace la direcci 6n del momento angular
del halo de materia oscura. Si bien, es de esperar que el momento angu lar de una galaxia
di era, hasta cierto punto, del momento de su halo !, podemos suponer que estad “sticamente
la poblaci 6n de momentos angulares de galaxias, trazan la poblaci 6n de momentos angulares
de halos de materia oscura.

Como vimos en la secci 6n 1.6.1, el paradigma actual de formaci  6n de estructuras, estable-
ce que el momento angular de los halos de materia, es determinado en et apas relativamente
tempranas del universo, mediante interacci on gravitatoria, entre el cuadrupolo de la regi on
de materia colapsante, y el campo tidal producido por la materia cir cundante. Esto fue pri-
meramente formulado en el contexto de la teor  ‘a jer arquica de formaci 6n de estructura por
White (1984), Doroshkevich (1970) y Peebles (1969), como un a consecuencia natural del tra-
tamiento perturbativo en el escenario de inestabilidades gravitat orias (Porciani et al. (2002)).

Como vimos a lo largo del cap ‘tulo de introducci  6n, es posible obtener en el | “mite de pequefias

1Especialmente para halos que hayan sufrido encuentros cercano S con otras estructuras.
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perturbaciones, ecuaciones lineales para la evoluci on de inestabilidades gravitatorias. Natu-
ralmente de este tratamiento surgi 6 la ecuaci 6n (1.48), que explicita el momento angular que
tendr & un dado halo de materia oscura en formaci  6n (White 1984):

Li(t) = a®(t) D(t) Zjx Ty D :

Existen en la literatura muchos estudios sobre propiedades inh erentes de este proceso. Por
ejemplo, se deduce de la teor ‘a lineal y de estas ecuaciones, que el momento angular crecer a

linealmente en etapas tempranas (ver secci  6n 1.6.1). Posteriormente, este proceso comenzar a

a perder e ciencia luego del instante de desacople del halo. Esta merma es debida tanto a la
reducci 6n del momento de inercia a causa del colapso, como a la continua expansi 6n universal
gue aleja la materia circundante, responsable del torque tidal ejer cido sobre el sistema. Otra

propiedad importante que se desprende de esta Ultima ecuaci 6n, es que para el caso de un

protohalo alineado con el campo tidal, no existe crecimiento efec tivo de momento angular.
El alineamiento entre protohalos y el campo gravitatorio, ha sido su jeto de muchos estudios
en la literatura (ver por ejemplo Catelan & Porciani 2001). Existe un acuerdo general en la

comunidad (ver la revisi 6n que realiza sobre el tema Schéafer 2009), sobre la presencia de

un alto grado de alineamiento entre protohalos y campo tidal. Luego, por lo discutido en el
parrafo anterior, la poblaci  6n de halos de materia oscura nal poseer  a un muy bajo momento
angular t “pico, y por lo tanto, el soporte din amico de un halo vendr & dado por dispersi 6n
de velocidades (i.e. el halo no colapsa bajo su peso debido al teore ma del virial), con una

contribuci 6n pobre de soporte rotacional. Una manera de cuanti car la contri buci 6n de la
rotaci 6n de un halo a su equilibrio interno, es mediante el par ametro de esp 'n de Peebles
(1969): | , p_

e 1)
el cual mide el cociente entre la velocidad angular del halo !, y la rotaci 6n necesaria para
soportar completamente el halo ! . El dltimot érmino de (2.1), es la de nici  6n usual dada por

Peebles (1969), donde M es la masa del halo, G la constante de gravedad, R el radio virial y
E = GM2=R la energ “a de ligadura del sistema.

Debido al alto grado de alineamiento en las condiciones iniciales par a protohalos primor-
diales, la distribuci 6n de par ametros de esp ‘n, es del tipo log—normal, con un m aximo en
valores relativamente pequefios, , meq ' 0;035 (Bullock et al. 2001; D %nghia & Burkert 2004;
Maccio et al. 2007; Bett et al. 2007). Las simulaciones num éricas sugieren que el radio de
escala de los discos exponenciales es proporcional a ., Y debido a la relaci 6n entre , y la

escala de masa de los halos de materia oscura, se obtienen valores de % 0;5 para galaxias

5

espiralesy , % 0;05 para el ‘pticas, presentando tambi  én una gran dispersi 6n en los resultados
(Efstathiou & Jones 1979; Barnes & Efstathiou 1987).

Si bien no es posible obtener una medida directa observacional del par ametro de esp 'n en

una galaxia, cabe destacar el trabajo de Hernandez et al. (2007), quienes mediante m étodos
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indirectos determinaron distribuciones de par ametros de esp 'n en galaxias, consistentes con
las obtenidas en simulaciones num  éricas. Desde el punto de vista de las observaciones es
mas sencillo, en la mayor ‘a de los casos, determinar en una galaxia la direcci on del momento
angular, m as que la magnitud. Es por estaraz  6n que nuestro estudio, utiliza como observable

el angulo de posici 6n de la galaxia en el cielo.

Ha generado mucho inter és en la comunidad (re ejado en una importante cantidad de
trabajos, ver Schafer 2009, y referencias en esta secci 6n) la posibilidad de alineamientos de la
poblaci 6n de galaxias y la estructura en gran escala circundante, fundament almente por dos
razones. Primero y principal, probar la teor “a de torque tidal (TTT), en un contexto apropiado
al tipo de predicciones realizadas por esta (ver siguiente p arrafo). Y en segundo lugar, la

posibilidad de que mediciones de la distribuci 6n de materia oscura utilizando microlentes

gravitatorias, se vean afectadas por la presencia de alineamientos pr edichos por TTT 2 (Hirata
et al. 2007; Bridle & Abdalla 2007; Takada & White 2004; King & Schne ider 2003; King 2005;
Heymans & Heavens 2003; Heymans et al. 2004; Brown et al. 2002; Catel an et al. 2001;

Crittenden et al. 2001; Croft & Metzler 2000; Jing 2002).

Con respecto al estudio de los alcances de la TTT, ya hemos mencio nado que se asume en
principio, un tratamiento perturbativo linealizado de las ecuacio nes. No obstante en el instan-
te de desacople del halo, como se deduce de los modelos de colapso , el valor del contraste en
densidad supera el | “mite de pequefias perturbaciones, haci  éndose patente la diferencia entre
soluciones no lineales y perturbativas. Esto ocurre en escalas por debajo del ujo coherente
de materia, que valida la teor “a lineal (White (1984), ver adem &s secciones 1.4.3y 1.6.1). Es
decir, la acreci 6n de materia colapsada en escalas pequefias, es fuente de dispersi on en las
predicciones de la teor “a. Por esto Ultimo, se espera importantes variaciones alrededor de los
valores medios (Vitvitska et al. 2002; Porciani et al. 2002). Lue go se impone comparar teor ‘a
y observaci 6n mediante una estad ’stica viable en muestras grandes, acompafiando el an alisis
con alg un tipo de modelado no lineal de las soluciones.

Existe toda una variedad de trabajos en la literatura que buscan alineam ientos de los
discos gal acticos en la superestructura local, el denominado super-galactic plane (de Vaucou-
leurs 1953; Flin & Godlowski 1989; Hu et al. 2006, 1998). En cambi 0, son m as recientes los
trabajos que buscan alineamientos en cat  alogos espectrosc 6picos grandes (Hirata et al. 2007,
2004; Lee & Erdogdu 2007; Lee & Pen 2007; Mandelbaum et al. 2006; Tr ujillo et al. 2006),
mediante la detecci 6n de super-estructuras de galaxias. An  alogamente, en el campo de las si-
mulaciones num éricas, la mayor ‘a de los trabajos buscan de nir direcciones fundamentales
sobre la estructura en gran escala (i.e. lamentos, paredes, vac ‘0s), sobre las cuales deter-
minar las orientaciones de halos de materia oscura (Arag 6n-Calvo et al. 2007; Hahn et al.
2007b,a; Brunino et al. 2007; Cuesta et al. 2008; Patiri et al. 2006 ).

En este cap "tulo, presentamos los resultados de un estudio de alineamiento S entre objetos

2Es usual asumir en las mediciones de microlentes, que la presenc ia de correlaciones en las orientaciones de
las im agenes de galaxias de fondo, re eja el efecto del curvado de geod ésicas, originado en la masa de estudio. La
presencia de alineamientos intr  ‘'nsecos en el fondo, debido a la estructura en gran escala, producir “a en principio
una sobrestimaci 6n de la materia que forma la lente objetivo.

48



§2. Momento angular de galaxias y halos de materia

individuales y la estructura circundante, obteniendo un acuer do cuantitativo con las predic-
ciones de la TTT. Se desarroll 6 un nuevo m étodo que mide alineamientos con la estructura
en gran escala, utilizando como referencia los momentos angulares de una dada poblaci 6n de
halos o galaxias. Para de nir la estructura en gran escala, no hacemos u so de ninguna de ni-
cion de superestructuras, sino que de nimos a ésta en t érminos estad sticos, m as naturales
para la teor “a, como son las funciones de correlaci  6n bipuntual.

Mediante simulaciones num éricas, se estudi 6 las predicciones del modelo cosmol 6gico
a CDM, comparando éstas con resultados observacionales obtenidos a partir del cat alogo es-
pectrosc 6pico Sloan ( Sloan Digital Sky Survey , de agu” en adelante SDSS, m as informaci 6n en
http://www.sdss.org ). A lo largo de la presente Tesis, haremos uso frecuente de este catalogo
en sus diferentes ediciones anuales. Estas ediciones se diferen cian fundamentalmente en la
cobertura angular del cat alogo, no as”~ en sus propiedades fotom étricas ni espectrosc Opicas.
En este cap tulo se utiliz 6 la sexta entrega del cat alogo (Data Relase 6 , SDSS-DR6 Adelman-
McCarthy et al. (2008)). Para realizar la comparaci on entre resultados te 0Oricos y observacio-
nales, se modic 0 la clasica funci 6n de correlaci 6n bipuntual, tanto en su de nici on tridi-
mensional aplicada a simulaciones num éricas, como en su versi 6n proyectada para muestras
observacionales. Mediante proyecci 6n de los datos simulados, se busc 6 reproducir las limi-
taciones observacionales, a n de determinar la detectabilidad de alineamientos en cat alogos
espectrosc opicos. Esto nos permiti 6, adem as de medir el alineamiento de galaxias y halos en
un amplio rango de masas y separaciones, cuanti car la dependencia de | alineamiento con la
masa del halo, el color de la galaxia y la luminosidad.

En la secci 6n 2.2 presentamos las herramientas estad  “sticas utilizadas en simulaciones,
y luego en la secci 6n 2.2.1, un estudio inferencial de los espines de halos. La sec cion 2.2.2
muestra los resultados obtenidos en simulaciones num éricas. Antes de analizar los datos
observacionales, se presenta en la secci 6n 2.3.1 un an alisis del impacto de los sesgos propios
de catalogos espectrosc opicos en la detecci 6n de alineamientos. La secci 6n 3.2 contiene el
analisis de las muestras observacionales de galaxias tomadas del cat alogo Sloan. Finalmente,
la comparaci 6n entre modelos y observaciones es llevada a cabo en la secci  6n 2.5.

2.2. Funci 6n de correlaci 6n anis 6tropa tridimensional

En este cap "tulo analizamos, entre otras cosas, anisotrop “as en el aglomerado de part “culas
alrededor de halos de materia en simulaciones a CDM, utilizando la funci  6n de correlaci 6n tri-

dimensional (ver secci 6n 1.5.1). Para esto, utilizamos la direcci  6n de nida por las posiciones

relativa de la part ’“cula trazadora y el halo centro, con respecto a la direcci 6n del momento an-
gular del halo. Se realizaron dos simulaciones num éricas peri odicas, con vol Umenes c Ubicos
de 500y 60Mpc h i 1 de lado, para un universo plano con densidad de materia -m=1i-.=0;3

constante de Hubble Hy = 70 km si® Mpci !, y un par ametro de normalizaci 6n del espec-
tro correspondiente a ¥ = 0;8. Las resoluciones alcanzadas en masa por part ‘cula son de

My, 7,2£ 10°°hi 1M~ para la simulaci 6n grande,y my, 1;2£ 10°hi 1M~ para la m &s peque-
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fa.

La identi caci 6n de grupos de part “culas, fue llevada a cabo mediante un m  étodo est andar
friends-of-friends , con una longitud de percolaci 6n dada por | =0;172 3 donde ? es la den-
sidad media num érica sobre el volumen (ver secci 6n 1.5.3). Ambas simulaciones se realizaron
con la segunda versi 6n del c 6digo GADGET desarrollado por Springel (2005). Se consideraron
halos con no menos 30y 100 part ‘culas, en la simulaci 6n grande y pequefia, respectivamente.
Esto fue realizado de esta manera, con el objetivo de asegurar una med icion acertada de la
direcci 6n del momento angular del halo.

La funci 6n de correlaci 6n halo j part “cula, notada con »(r), puede ser entendida como una
medida del exceso de probabilidad dP, con respecto a la chance aleatoria de encontrar una
part ‘cula de materia oscura a una distancia r de un dado halo centro, en un volumen de
busqueda dV,

dP =2 [1+ »(r)]dV: (2.2)

Luego, una manera est andar de medir »(r) tanto en simulaciones como observaciones, es
contar el n Umero de pares obtenidos ( dP) en un dado intervalo de distancias, y dividir por

el numero de pares esperado para una densidad de objetos constante. En s imulaciones, este
Ultimo denominador es simplemente la densidad num érica de part “culas por el volumen con-
tenido en el intervalo de distancias considerado ( 2dV). En las observaciones, en cambio, es
necesario generar una distribuci  6n de puntos aleatorios, distribuidos de tal manera que ocu-

pen la m ascara angular del cat alogo, con una distribuci  6n radial consistente con el cat alogo
limitado por ujo 3.

Para determinar la presencia de alineamientos entre la distribu cion de materia circundan-
te, y el momento angular de un dado objeto, se modic 6 la funci 6n de correlaci 6n descripta
anteriormente. Mediante el ¢ alculo del angulo subtendido entre el vector posici  6n del par (i.e.
direcci 6n al vecino), y la direcci 6n del momento angular del halo centro, se realiz 0 conteos
de pares, similares a los descriptos en el p  arrafo anterior. La diferencia radica en que se
realizaron conteos separados, seg U(n éste angulo sea mayor o menor a ciertos | ‘mites. M as
espec’ camente, se consideraron tres casos: (i) caso is otropo, se realiza el conteo de todos los
pares sin importar la direcci  6n del vecino (i.e. funci 6n de correlaci 6n usual denotada con  »g);
(ii) caso paralelo, se contabilizan los pares cuyo angulo subtendido, con el momento angular,
sea menor a un dado | ‘mite g, denotaremos a la funci 6n as” obtenida con »; y por Ultimo (iii)
caso perpendicular, donde se contaron los pares cuyos angulos con el plano perpendicular
al momento angular, resulten menores a un | ‘mite |p, denotaremos a la funci 6n as” obtenida
con », . Los angulos | ‘mites para los casos paralelos y perpendicular ( M Y ke, respectivamente),
se eligieron de manera tal de obtener vol Umenes de b Usqueda equivalentes. Esto se alcanza
simplemente jando, sin() =1 i cos(y) = A, y eligiendo el valor para el par ametro | ‘mite A.
Eligiendo A - 0;5se obtienen angulos p - 60°y |, - 3C°. El valor | ‘mite usado fue A=0;5.Enla
gura 2.1 presentamos un esquema que ilustra este procedimient 0. En la gura, el esferoide

3Esta distribuci  6n de puntos aleatorios da cuenta de la variaci on de la densidad num érica, 2, en funci 6n de la
distancia y posici 6n angular
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P _

Fig. 2.1 : Corte axial del esquema de celdi cado utilizado en la estima de la funci 6n de corre-
laci 6n anis 6tropa tridimensional. Para calcular la funci ~ 6n de correlaci 6n paralela al momento
angular se toman en cuenta los vecinos, en un intervalo de distancia, gue yacen dentro del
volumen c 6nico celeste, con eje en el momento angular. Por otro lado, para ob  tener la funci 6n
perpendicular, se contabiliza el n  UGmero de vecinos contenido en el volumen anaranjado.

amarillo representa el halo central, sobre el que se contabilizar a el numero de vecinos en un
dado intervalo de distancia. Dado el eje de nido por el momento angu lar del objeto central,
los vecinos que satisfacen el caso paralelo (ii) se hallan dentro de la celda celeste, mientras

gue los pares en la direcci 6n perpendicular (caso iii), se encuentran en el volumen naranja.
Para mayor claridad, la gura presenta un corte axial del celdi cado , €l cual es sim étrico en
el eje del momento angular.

Para la estima de los errores se utiliz 6 una t écnica cl asica de remuestreo, conocida como
método de Jacknife (en espafiol: navaja de bolsillo), bautizada as  ~ por su gran versatilidad al
poder ser aplicada en una enorme variedad de casos *. Se adopt 6 esta t écnica ya que seg Un
la literatura del area, este m étodo en particular provee errores similares a los estimados me-
diante el uso de muestras independientes (ver por ejemplo, Padi lla et al. (2004)). Luego este
método es un buen estimador de la  varianza ¢ 6smica de la funci 6n de correlaci 6n, es decir la
varianza calculada sobre un ensamble de universos con id éntica cosmolog ‘a. De esta mane-
ra, el error en la funci 6n de correlaci 6n es estimado mediante el uso de varias submuestras
construidas del conjunto original de datos. Cada submuestra, es u n remuestreo del conjunto
universal que contiene la totalidad de datos originales, menos un pequefio subconjunto de
datos elegidos. Aqu ~ nos referimos a que el conjunto extra ‘do es pequefio, en el sentido de
gue los grados de libertad (0 n Umero de datos) de la submuestra, sean comparables a los de

la muestra original. En nuestro caso, esta t écnica resulta especialmente adecuada, ya que al

4Desarrollada inicialmente por Quenouille (1949), para estimar ses gos de estad ‘sticos, fue luego empleada por
para analizar la varianza en estimadores (ver Wu (1986)).
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extraer del volumen simulado regiones espaciales de puntos, pod emos estudiar el impacto de
la presencia de estructuras at ‘picas en el ¢ alculo de la funci 6n de correlaci 6n. Esto resulta
en una buena estima de la varianza ¢ = 6smica. En simulaciones num  éricas adoptamos 50 sub-
muestras, cada una con una fracci  6n de 49=50 del conjunto de datos original. Para el an  Alisis
en observaciones se de nieron 20 submuestras. Estos valores se determinaron mediante un
estudio de la convergencia de los valores obtenidos. Se encon tr 6 que los errores permanecen
estables a partir de estos valores, en un rango que va de 20 a 100 submuestras, sin producir
subestimaci 6n de los errores. En el caso de cocientes de funciones de correl acion, que usare-
mos m as adelante, se aplic 6 directamente lat écnica jacknife a la estad “stica del cociente, en
vez de la cl asica propagaci 6n de errores (que no es aplicable en este caso).

2.2.1. Estad ’stica inferencial del par ametrode esp 'n

El an alisis de alineamientos de la estructura con el momento angular de los halos de
materia oscura, presenta una primera di cultad: para obtener un a buena medici 6n de estos
alineamientos, es necesario tener una estima precisa y estable d el esp’n de los sistemas bajo
anlisis. Luego, necesitamos involucrar una cantidad su ciente de part “culas en el ¢ alculo del

momento angular. Antes de comenzar el an  alisis, mostraremos que utilizando 30 part “culas
por halo en la simulaci 6n grande (500 Mpc hi 1), se obtienen resultados razonables, pero de
esta manera imponemos un | ‘mite inferior ligeramente alto para las masas de los sistemas
utilizables. Para esta simulaci 6n, el | ‘mite en masa necesario para no tener problemas de
resoluci 6n, es 2;2£ 102 hi 1 M-, y para el volumen m &s pequefio debemos jar 1,2£ 101°hi 1 M-
Como hab ‘amos mencionado anteriormente, una de las predicciones de la te or'a, es una
distribuci 6n de par ametros de esp 'n (, ) del tipo log-normal , con el pico de la distribuci 6n en
par ametros de esp 'n muy pequefios. Analizando las distribuciones de par ametros de esp 'n,
ver gura 2.2, para sistemas con m  as de 10 part ‘culas (el total de halos identi cados), se
observa una cantidad inusual de halos con par ametros de esp 'n muy altos ( , » 1). Como
se puede apreciar en el histograma sombreado de negro, esta cola d e espines anormalmente
altos, produce apartamientos importantes con respecto a un campana de Gauss en Logio(, ).
Si en cambio, vamos cortando la poblaci 6n de halos seg Un el n tmero m ‘nimo de part ‘culas
permitidas en cada sistema, vemos en la gura que la distribuci on tiende a hacerse m as

sim étrica, convergiendo a su forma log-normal a partir de 30 part "culas.

En la gura 2.3, se pueden observar los sistemas extra ‘dos de la simulaci 6n, segun su
par ametro de esp 'n y masa. Como puede apreciarse, la cola de espines anormalmente alt 0s,
esta dominada principalmente por halos de baja masa. De ah " el efecto sobre la distribuci  6n

de espines, de nuestros cortes en el n  Umero de part ‘culas miembro 2.2. Siadem as, se analiza
la distribuci 6n de los sistemas, seg Un la dispersi 6n de velocidades ( %) y el momento angu-
lar (L), debidamente normalizados ° (ver gura 2.4), podemos distinguir la raz 6n del aumento
anormal en el esp 'n de los halos. En la gura 2.4, se muestra en color la distribuc ion del total

5Es posible expresar a = Lp JEj=GM 572 | (L=Mr 2, )=(¥{=M), donde r; es el radio virial. Por esto se eligi 6

B

normalizar L con un momento de inercia  Mr 2, ,y % con M 173,
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Densidad de Probabilidad
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Fig. 2.2 : Densidad de probabilidad para el Logio(, ), segln el numero m nimo de part “culas
involucrado en el ¢ alculo. En negro, se muestra la densidad de probabilidad para todos lo S
halos de la simulaci 6n. En gris oscuro, el histograma para sistemas conm  as de 15 part ‘culas, y
en gris claro para halos con m &s de 30 part “culas.

de halos de la simulaci 6n. La densidad de puntos m &xima es coloreada en negro, variando
luego los colores hasta la densidad nula, representada con blanco . Se puede apreciar una
cola en esta distribuci 6n hacia valores dispersi 6n de velocidades y momento angular altos.
Los sistemas distribuidos sobre dicha cola, adem as de presentar momentos angulares altos
(se esperaba esto debido a los par ametros de esp 'n elevados), presentan dispersiones de velo-
cidades muy grandes. Esto  Ultimo indica que posiblemente estemos en presencia de siste mas
no virializados o en fusi  6n, los cuales son identi cados como un Unico sistema no resuelto por

el algoritmo de percolaci 6n. Esta falla en la identicaci  6n puede deberse a la baja resoluci 6n
de la simulaci 6n, la cual afecta cr ‘ticamente la identicaci 6n de sistemas de baja masa. Los
isocontornos, encerrados por el contorno de 90 %de color violeta de la gura 2.4, forman parte

de la distribuci 6n de halos con par ametros de esp 'n altos (, > 0;4). Como puede apreciarse, la
cola de halos con dispersi 6n de velocidades y rotaciones altas, correlaciona claramente con | a
poblaci 6n de halos con esp ‘n muy alto. Si en cambio tomamos todos los halos con m as de 30
part “culas, el 90% de esta poblaci 6n quedar & encerrada dentro del isocontorno grueso negro

de la gura 2.4. Vemos entonces que al tomar solo los sistemas con m as de 30 part “culas,
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Fig. 2.3 : Distribuci 6n de halos de la simulaci 6n de 500 Mpc segun el par &metro de esp 'n , vy
masa. La densidad de halos var “a segun el gradiente de color, siendo m axima en las zonas
negras y m ‘nima en el extremo blanco.

mantenemos la contaminaci  6n de halos con esp ‘n anormalmente alto, por debajo del 10%

El an alisis realizado hasta aqu 7, se repiti 6 analogamente para la simulaci 6n pequefia de
60 Mpc hi ! de lado, determinando esta vez un | ‘mite de 100 part “culas para los sistemas a
considerar en el an alisis.

2.2.2. Resultados en Simulaciones Num éricas

Para el an alisis presentado en esta secci 6n, consideraremos diferentes muestras de halos
simulados de materia oscura, separando seg  Un distintos cortes m ‘'nimos en masa. Utilizare-
mos la funci 6n de correlaci 6n anis 6tropa introducida en la secci  6n 2.2, considerando sistemas
con su cientes part “culas miembro ( 30 part ‘culas en la simulaci 6n grande, y 100 para el volu-
men pequefio), a n de tener una buena estad “stica inferencial de los halos, como se describi 6
en la secci 6n 2.2.1.

En el panel superior izquierdo de la gura 2.5, se muestra la func ion de correlaci 6n cruza-
da entre los halos de menor masa considerados, M , 1;2£ 10°°hi ' M-,y part “culas de materia

oscura circundante, seg Un las direcciones paralela y perpendicular al momento angular del
halo (rombos y tri angulos respectivamente), y en todas las direcciones (s  ‘'mbolos cuadrados).
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Fig. 2.4 : Distribuci 6n de los halos de la simulaci 6n de 500Mpc segn los par ametros L=Mr 2, y
%$=M. El gradiente de colores var “a segun la densidad de halos, siendo esta densidad m axima
en el color negro y m “nima en el extremo blanco. Los isocontornos, encerrados por el co  ntorno
de 90 %de color violeta, forman parte de la distribuci  6n de halos con par dmetros de esp 'n altos
(, > 0;4). El 90%de la poblaci 6n de halos con m as de 30 part ‘culas, son encerrados dentro del
isocontorno grueso negro.

El panel inferior izquierdo, muestra los cocientes entre estas t res estimas de la funci  6n de co-
rrelaci 6n con la obtenida al considerar todos los vecinos en todas direc ciones. Las amplitudes
relativas de las funciones de correlaci  6n representan una sefial de alineamiento del momento
angular de los halos con el exceso de probabilidad que traza la estruc tura seg Un la escala en
consideraci 6n. Como puede verse, las amplitudes relativas de las funciones de correlaci on,
cuando se utilizan pares vecinos en una u otra direcci on, son diferentes. Para separaciones
R < 1 Mpc hil existe un exceso de correlaci 6n en la direcci 6n perpendicular al momento
angular de hasta un 20 % efectivo (entre las correlaciones paralela y perpendicular en el panel
inferior), mientras que para separaciones m  as grandes, el efecto de alineamiento disminuye e
incluso muestra una tendencia a invertirse (aunque, como pued e verse en la gura, los erro-
res son grandes a estas separaciones). Volveremos a analizar este ef ecto m as adelante, pero
con estimadores m as robustos estad “sticamente.

Cuando se consideran halos de mayor masa, panel derecho gura 2.5, el efecto tambi én

esta presente, con una mayor amplitud y un mayor nivel de signi caci on estad stica. En este
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Fig. 2.5 : Panel izquierdo: Correlaci 6n espacial halo j materia para sistemas de baja masa en la
simulaci 6n de 60 Mpc hi 1. Los tri angulos corresponden a la funci  6n de correlaci 6n entre halos
con vecinos en la direcci 6n perpendicular al momento angular central. Los rombos correspo nden
al resultado obtenido cuando se usan trazadores a lo largo de la dire ccion del momento angular.
Con cuadrados se presenta la funci  6n de correlaci 6n resultante al involucrar todos los vecinos
en el calculo. El panel inferior izquierdo se presenta el cociente entre las funciones de correlaci 6n
del panel superior con la funci 6n resultante al involucrar vecinos en todas las direcciones. La
I'nea vertical de trazos indica el cambio de r égimen entre los t érminos de uno y dos halos.
Panel derecho: An alogo al panel izquierdo, pero para la muestra de halos de mayor mas adela
simulaci 6n de 500Mpc hi 1.

caso, cuando se consideran vecinos perpendiculares al momento ang ular, se obtienen co-
rrelaciones m as altas, que van desde un 50% en amplitudes relativas (panel inferior) para
separaciones pequefias, hasta un 5% en escalas grandes. Adem &s cabe mencionar, que esta
vez el alineamiento no cambia a separaciones grandes, como parece se r el caso de los halos
de menor masa, incluso a R =20 Mpc hi ! comparando con lo analizadoa R =5 Mpc hit
en la muestra de baja masa. Hay que notar adem as que las funciones de correlaci 6n cruza-
das halo j part ‘cula de la gura 2.5, muestran el comportamiento caracter “stico asociado en
el modelo de halo, a t érminos de correlaci 6n de uno y dos halos. Este comportamiento ha
sido reportado en varias ocasiones, tanto en mediciones observaci onales (Zehavi et al. 2004;
Cooray 2005), como num éricas (Zheng et al. 2005). Estos dos reg ‘menes son separados en
la gura mediante una | ‘nea vertical de trazos. Esta separaci 6n marca la escala en la que la
funci 6n de correlaci 6n presenta un m “nimo local en su primera derivada. Como puede obser-
varse tambi én en la gura 2.5, la sefial de alineamiento presenta una clara tran sici on desde
el régimen de uno a dos halos. En particular, los halos de baja masa muestr an algunos indi-
cios de comportamiento diferenciado del alineamiento seg Un el r égimen de uno o dos halos,
sugiriendo una relaci 6n entre la sefial de anisotrop ‘a y las propiedades de aglomeraci 6n de

materia. Esto puede ser interpretado como un indicio de la presen cia de diferentes mecanis-
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Fig. 2.6 : Cocientes entre las funciones de correlaci 6n para vecinos en la direcci 6n perpendicular
y paralela al momento angular del halo centro. Los rombos (tri angulos) corresponden al cociente
sobre el rango de escalas del r égimen de dos halos (un halo).

mos f’sicos, interviniendo en la conformaci  6n del alineamiento observado en losreg ‘'menes de
uno y dos halos.

Se realizaron adem as estimas cuantitativas del alineamiento para los t érminos de uno y
dos halos, a partir de funciones de correlaci  6n cruzadas como las mostradas en la gura 2.5,
para un total de 13 cortes en masa, en ambas simulaciones. Este ¢ alculo se realiz 6 separando
pares con distancias mayores y menores a la escala de transici 6n entre ambos reg ‘menes.

Para disminuir hasta cierto punto los efectos de la covarianza de la funci 6n de correla-
cion con la distancia, se realizaron estimas globales de los cociente s de funciones de correla-
cion en las direcciones paralela y perpendicular al momento angular, u sando todos los pares
halo j part “cula separados por distancias dentro de los reg ‘menes de uno y dos halos ©. El re-
sultado de estos ¢ alculos puede verse en la gura 2.6, donde los tri angulos indican el cociente

6Cuando se utiliza una grilla de intervalos angostos en log1o(r) para el c &lculo de la funci 6n de correlaci 6n, la
matriz de covarianza sobre esta grilla no es diagonal. Esto re €] a un hecho ya conocido: la funci  6n de correlaci 6n
no mide el aglomerado con la distancia de manera independiente, como si lo hace su contraparte en el espacio de
Fourier, el espectro de potencias, en funci  6n de la escala. No obstante, los elementos fuera de la diagonal pri ncipal
(que representar “an probabilidades condicionales no nulas y por lo tanto interdependen cia para escalas cruzadas),
decaen r apidamente en diagonales secundarias y superiores. Cuando interv iene en el c alculo intervalos m  as grandes,

los elementos de la matriz de covarianza fuera de la diagonal princ ipal son muchos m as pequefios, con lo cual uno
obtiene de manera aproximada, medidas independientes de la funci on de correlaci 6n en las distintas escalas.
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entre las correlaciones en las direcciones paralela y perpendicu lar en el r égimen de escalas
del término de un halo, los rombos muestran los correspondientes al r égimen de dos halos.
La I'nea horizontal a trazos a »=» = 1 corresponde al caso is 6tropo. Los puntos con masas
menores a 102 hi M-, que corresponden a la simulaci  6n de 60 Mpc de lado, muestran errores
mas grandes debido al pequefio volumen simulado, y a la menor amplitud del aglomerado que
caracteriza las muestras de baja masa. Como puede apreciarse, el t érmino de un halo siem-
pre muestra m Aas estructura en la direcci 6n perpendicular al momento angular, de manera
creciente con la masa, mientras que el t érmino de dos halos presenta un comportamiento
similar con la posible excepci 6n de los halos de baja masa. Para estos  Ultimos, el momento
angular tiende a apuntar en la direcci 6n de la estructura en gran escala, aungue con una
baja signi caci 6n estad “stica. Los alineamientos son detectados con un nivel de signi c acion
de alrededor de cinco desviaciones est andar ( ¥%ey), para la muestra de halos de mayor masa,
extra ‘dos de la simulaci 6n mas grande. Como en el r égimen de dos halos, los halos de baja
masa muestran errores considerablemente mayores. En el caso de los halos con baja masa
(M ' 10%hi 'M-) en el régimen del t érmino de dos halos (rombos en la gura 2.6), la sefial de
alineamiento es opuesta a la de los halos de mayor masa (un efecto de 108 5%). Esta sefial
de antialineamiento se ajusta bien a la tendencia general de los co cientes »=» a aumentar
con la masa. A esta tendencia se le puede ajustar una relaci 6n log-lineal , que cruza el valor
unidad en M ' 102 hi M- . Este valor de masa caracter ’stico, sugiere un cambio en la sefal
de alineamiento en acuerdo cualitativo en lo concerniente a la dir eccion de alineamiento, con
los resultados de Hahn et al. (2007b). Este cambio de comportamient 0 se dar’a entre masas
por arriba y por debajo de la masat ‘pica de colapso M, =5;5£ 10'25hi M- a z = 0. El mejor
ajuste de la relaci 6n log-lineal en los resultados del t érmino de dos halos, se muestra en la

gura 2.6 en| ’‘nea a trazos y puntos, y corresponde a:

m=» =(0:95§ 0;01) + (0;082§ 0;008)a[log(M) i 115] (2.3)

Para el caso del t érmino de un halo, la dependencia del alineamiento con la masa es aj ustada

mediante (I ‘nea de trazos),
» = =(1;1988 0;004) + (0;1018 0;003)a[logip(M) i 11,5] (2.4)

El efecto de alineamiento en escalas grandes (r  égimen de dos halos) puede interpretarse en
términos de la teor “a de torque tidal, especialmente para halos de masas altas, que muestran
en mayor grado momentos angulares perpendiculares a la estructur a en gran escala actual.
Aparentemente, para halos de masa su cientemente grande, la estr uctura en gran escala ac-
tual contin Ua describiendo el campo tidal original. En el caso de los halos de me nor masa,
el alineamiento parece revertirse. Este resultado cae fuera del do minio de la teor “a de tor-
gue tidal, y podr “a interpretarse como efectos no lineales producidos en el trat amiento m as
complejo que se realiza mediante las simulaciones.

Los resultados en el t érmino de un halo, indican que m  &s all & de la masa del sistema, la
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§2. Momento angular de galaxias y halos de materia

estructura interna del halo de materia oscura se alinea prefere ntemente con el plano perpen-
dicular al momento angular, con un mayor nivel de sefial y signi caci 6n estad “stica que en el
caso del r égimen de dos halos.

2.3. Funci 6n de correlaci 6n anis 6tropa proyectada

Como mencionamos anteriormente, es di cultoso determinar el m omento angular de ga-
laxias reales (ver por ejemplo Hernandez et al. (2007)). En el caso de | catalogo Sloan que
utilizamos aqu ’, la Unica informaci 6n que podemos emplear para determinar la direcci on del

momento angular es la imagen fotom étrica de la galaxia. En este cap ‘tulo, se asume que
tanto discos espirales como esferoides aplanados, se presentan pe rpendiculares a su momen-
to angular intr ‘nseco, y por lo tanto, galaxias vistas de canto (ya sean discos o esfe roides)
tendr an una mayor probabilidad de tener su momento angular en el plano del ¢ ielo. Bajo es-
ta hip oOtesis, de nimos la direcci  6n proyectada del momento angular, como la perpendicular

al angulo de posici 6n de la galaxia. Si bien es de esperar una gran variedad de casos que
contradigan esta hip 6tesis, lo que buscamos aqu ~ es de nir una poblaci  6n de direcciones que
estad ‘sticamente se aproxime de manera insesgada, a la poblaci 6n de momentos angulares
de las galaxias consideradas.

Por otro lado, el angulo de posici 6n (que resulta fundamental en la de nici on del p arrafo
anterior), se calcula a partir modelos de mejor ajuste de las im agenes bidimensionales. En la
base de datos del cat alogo SDSS, se proveen estos ajustes para los modelos exponenci  alesy de
de Vaucouleurs. Para las muestras que utilizaremos en la secci on 3.2, s 6lo tomamos galaxias
centro con formas aparentes elongadas (cocientes de semiejes men ores a 0;7), y cuyos ajustes
sean netamente exponenciales o de de Vaucouleurs. Es decir, utili zamos galaxias que al menos
presenten un ajuste del 80 % de su imagen fotom étrica bajo un Unico modelo.

De nida as “ la direcci 6n del momento angular sobre el plano del cielo, es posible calcul ar
la funci 6n de correlaci 6n en distancias proyectadas, para vecinos en direcciones paralelas y
perpendiculares a dicha direcci  6n. Para esto tomamos todos los vecinos, en un dado intervalo
de velocidades radiales alrededor del centro. Las distancias proye ctadas se calculan seg Uun la
distancia com ovil de la galaxia central y la separaci 6n angular de la vecina. El intervalo en
velocidad radial busca evitar la disminuci on de la sefial, debida a proyecci 6n de estructuras no
correlacionadas tanto de fondo como interpuestas. No obstante dic ho intervalo, debe asegurar
tambi én una su ciente cantidad de vecinos, a n de obtener una buena e stad ‘stica. En la
gura 2.7, presentamos un esquema de este m étodo. Dado el angulo de posici 6n de la galaxia
centro, podemos calcular la funci  6n de correlaci 6n paralela (azul) y perpendicular (rojo) al

momento angular central.

2.3.1. Simulaci 6n de Sesgos observacionales

En esta secci bn vamos a analizar la viabilidad de la funci 6n de correlaci 6n proyectada

para detectar en observaciones, el alineamiento encontrado en sim ulaciones (secci 6n 2.2.2).
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2.3. Funci 6n de correlaci 6n anis 6tropa proyectada

Fig. 2.7 : Esquema del celdicado de la funci 6n de correlaci 6n anis 6tropa proyectada. Dado
el angulo de posici 6n de la galaxia (en rojo A.P.), podemos calcular la funci  6n de correlaci 6n
proyectada buscando vecinos en intervalos de distancia, seg Un est én en la regi 6n paralela (azul)
o perpendicular (rojo) al momento angular del centro (normal a A.P. ).

Para esto, se busc 6 reproducir los sesgos observacionales m  4&s importantes sobre el conjunto
de datos simulados. De esta manera, se provee un espacio realista de comparaci 6n entre
observaciones y predicciones te 6ricas.

El procedimiento consiste en proyectar la estructura circund ante a un dado halo de mate-
ria oscura, sobre un plano de nido como el plano del “cielo”. Para esto se asume un “observa-
dor” ubicado a una cierta distancia ja del centro del volumen s imulado. Dicha distancia es

elegida para coincidir con la media del cat  alogo espectrosc 6pico. Dada una part ’‘cula o halo,
tomamos dos de sus coordenadas cartesianas, por ejemplo X e y como coordenadas sobre
el plano del cielo, mientras que la tercera, z, mas la distancia del observador, se convierte
a su equivalente en velocidad radial (mediante el factor de Hubble). A esta Ultima velocidad
radial, se le adiciona la componente de velocidad peculiar sobre e | eje z. De esta manera he-
mos emulado el efecto de distorsiones en el espacio de redshift dentro del volumen simulado,
despreciando los efectos de curvatura del cono observacional (v er ap éndice B.2).

Para el célculo de la funci 6n de correlaci 6n proyectada, que denotaremos ! (%), se compu-
tan las distancias proyectadas ¥ sobre el plano del cielo ( x-y), para todos los objetos vecinos
dentro de cierto intervalo  ¢v en velocidad radial (i.e. sobre la coordenada axial z). En con-

cordancia con los valores elegidos para la funci ~ 6n de correlaci 6n en observaciones, se eligi 6
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Fig. 2.8 : Panel izquierdo: Funciones de correlaci 6n proyectada alrededor de halos de baja masa
con momentos angulares en el plano del cielo (arriba a la izquierda). Las ¢ orrelaciones en las

direcciones paralelas y perpendicular al momento angular proyecta do de los halos centro, se
muestran con tri dngulos y rombos respectivamente. Los cocientes entre las correla  ciones pro-
yectadas en el panel inferior. Panel derecho: Lo mismo que el pane | de la izquierda pero para la

muestra de halos de mayor masa extra ‘da de la simulaci 6n de 500Mpc hi 1.

un intervalo de velocidades radiales de  ¢v = 750 km/s alrededor de cada halo central. Luego
se seleccionaron halos “de canto”, mediante el requerimiento de qu e su momento angular
estuviera a menos de 6C° del plano del cielo 7.

Seguidamente, se procedi 6 a estudiar la funci 6n de correlaci 6n proyectada centrada en
los halos as “ seleccionados, utilizando las part  ‘culas de materia oscura como trazadores. De
manera an aloga a la implementada anteriormente (secci  6n 2.2), se separ 6 el conteo de pares
halo j part “cula, seg un el angulo subtendido entre la direcci  6n proyectada del par y la direcci  6n
proyectada del momento angular del halo centro. Para estudiar el co mportamiento de la sefial
de alineamiento en proyecci 6n, se calcul 6 la funci 6n de correlaci 6n de dos maneras distintas.
Primero, utilizando pares halo j part ‘cula cuyo angulo con el momento angular sea menor a
3(°, se calcula lo que denotaremos funci  6n de correlaci 6n paralela ( ! ). Segundo, denotaremos
como funci 6n de correlaci 6n perpendicular ( ! »), a la obtenida mediante el conteo de pares con
angulos mayores de 60°.

En la gura 2.8, mostramos los resultados de este procedimiento . El panel izquierdo pre-
senta los resultados en funciones de correlaci  6n proyectadas (panel superior) y cocientes
(panel inferior), para los halos de menor masa extra ‘dos de la simulaci 6n pequefia. Mientras
que en el panel derecho, se presentan resultados an alogos utilizando los halos de mayor masa
extra ‘dos de la simulaci 6n grande.

"Este | ‘mite sobre el angulo subtendido por el momento angular, es equivalente a un coc iente de 0;5 en los semiejes
de una imagen proyectada por un disco no perpendicular al momento angu lar.
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Como puede verse, estos resultados son cualitativamente consis tentes con la sefal de
alineamiento encontrada antes, en los resultados tridimensional es de la seccion 2.2.2. Es-
to indica que el efecto de proyecci 6n y velocidades peculiares, a Un permite la detecci 6n de

alineamientos mediante la funci  6n de correlaci 6n en distancias proyectadas e intervalos en

velocidades radiales. No obstante, la amplitud general del efecto es mas baja. Los halos de
mayor masa presentan cocientes entre correlaciones con la estru ctura en las direcciones pa-
ralela y perpendicular al momento angular del orden de un 30 % de exceso, mientras que esto
mismo en el caso tridimensional alcanzaba valores alrededor de un 50% Para los halos de
baja masa, la diferencia de amplitudes es de un 10% comparado con valores de 20; 30%
que se obtuvieron en el caso tridimensional. Luego, es de esperar gue sea ligeramente m as
complicada la detecci 6n de diferencias en muestras observacionales, incluso debido a sSesgos

gue no pudimos tener en cuenta en esta secci  6n (i.e. diferencias entre la f “sica bari 6nicay la

que tenemos en cuenta en nuestras simulaciones no colisionales)

2.4. Observaciones

Es posible tratar, aunque m as no sea en sentido estad ’stico, con la orientaci 6n en pro-
yeccion del momento angular de sistemas trazados por galaxias con formas esp irales, o es-
feroidales aplanadas. Por ejemplo, en el caso de muestras de galaxias es pirales con formas
proyectadas redondas, es m as probable obtener sistemas vistos de “frente” , y por lo tanto
con momentos angulares que apuntan en la | ‘nea de la visual. Por el contrario, si estos espi-
rales son elegidos seg Un formas proyectadas elongadas, obtenemos una poblaci 6n de discos
t’picamente vistos de canto, y por lo tanto, es m as probable obtener sistemas con momentos
angulares en el plano del cielo y perpendiculares al angulo de posici 6n de la imagen.

Por otro lado, las galaxias el ‘pticas con formas aparentes redondeadas, pueden ser tan-

to sistemas inherentemente esf éricos, o esferoides aplanados vistos de frente. Esto ultimo
debido a que, como sugieren Padilla & Strauss (2008), estos sist emas presentan preferente-
mente formas tridimensionales obladas por sobre con guraciones proladas. No obstante, ga-

laxias el “pticas con formas aparentes elongadas tendr ~ an por lo tanto, una mayor probabilidad

de representar sistemas esferoidales intr ~ ‘nsecamente aplanados y vistos de canto (Padilla &
Strauss 2008). Luego, tanto las galaxias el  ‘pticas como las espirales con im  agenes elongadas,
tiene una buena chance de presentar momentos angulares perpendi culares al semieje mayor
de la imagen fotom étrica. En este cap ‘tulo centramos nuestro an  alisis fundamentalmente en
este tipo de galaxias.

A lo largo de toda la tesis haremos uso del cat  alogo espectrosc 6pico Sloan (SDSS), en este
captulo en particular usamos la sexta edici on (SDSS-DR6) que contiene unas ' 790000gala-
xias, con corrimientos hacia el rojo espectrosc  6picos, fotometr ‘a en cinco bandas, u;g;r;i;z,
como as” tambi én par &metros determinados sobre la forma de las im  agenes de galaxias. Es-
tos par ametros consisten b asicamente en longitudes de semiejes y  angulos de posici 6n para

modelos bidimensionales ajustados a la imagen de cada galaxia. Para re alizar este ajuste, se
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§2. Momento angular de galaxias y halos de materia

Tabla 2.1 : Muestras observacionales de galaxias extra “das de la muestra principal del SDSS-
DR6. La primera columna indica el nombre de la muestra, la segunda el n Umero de galaxias
contenidas, la tercer columna muestra la densidad num érica, mientras que la cuarta indica la
masa asociada al halo de materia oscura contenedor, seg Un se explica en el texto, mediante el
modelo = CDM.

Muestra Miembros n=10 3h7 3Mpc® Log1o(Mpost=h' TM~)

o1 132000 1048 0,8 125 5%

02 59300 6,58 0;1 1308 0;2

03 72700 558 0;1 114'%8

04 10900 7,28 0;2 1221"01;4

05 1400 1,18 0;2 126/ %s
produce una imagen bidimensional para dos modelos diferentes, uno tipo exponencial y otro
tipo de Vaucouleurs , convolucionando la imagen producida por cada modelo con la fun cion

de esparcimiento del punto (0 m &s conocida como PSF, “Point Spread Function” ). El mejor
ajuste para cada modelo se obtiene al minimizar los residuos entre la imagen modelada y la
fotom étrica de cada galaxia individual 8. Adem &s de estos par ametros, se dispone de una me-
dida de la mejor combinaci 6n lineal, entre los modelos exponencial y de de Vaucouleurs, que
ajusta la imagen cada galaxia. Esta medida, es cuanti cada en el par ametro fracDev , provisto
tambi én por el cat alogo (Abazajian et al. 2005). Debido a que el cat  alogo espectrosc 6pico Sloan
es completo por de nici  6n en la banda r, utilizaremos los par ametros provistos en esta banda
por el per | de de Vaucouleurs, para galaxias con fracDeV > 0;8, o por el per | exponencial,
para galaxias con fracDeV < 0;8, ignorando los dem &s casos®. A n de tener la mejor calidad en

estos par ametros, utilizamos s 06lo galaxias con corrimientos hacia el rojo entre 0;,02< z < 0;09.
Adem as se realizaron las correcciones correspondientes, por evoluc ion, corrimiento hacia el
rojo y enrojecimiento (Blanton & Roweis 2007; Padilla & Strauss 2 008).

Se estudi 0 el alineamiento de las galaxias, seg Un diferentes submuestras de galaxias cen-
tro, siempre vistas “de canto”, de nidas seg Un su color y luminosidad. Las muestras que
empleamos son: O1, consistente de todas las galaxias vistas “de canto ” con cocientes b=a <0;7
en su imagen; O2, galaxias de canto rojas con ‘ndice de color gj r> 0;7, O3, galaxias azules
con ‘ndices de color gj r< 0;7; O4, galaxias d ébiles con M, > j 19,5; y por ultimo la muestra

05, compuesta por galaxias brillantes con M; < j 195. La selecci 6n de las submuestras fue

8E| cat alogo provee adem &s otros dos par ametros de forma y orientaci  6n, de nidos sobre la fotometr “a de una
galaxia. El primero, corresponde al momento de orden dos, pesado por uj 0, de la imagen de la galaxia. El segundo,
corresponde al ajuste por medio de una elipse, de la isofota de 25 magnitudes por segundo de arco en la imagen. Si
bien ambos par ametros son independientes de cualquier modelo, resultan sensibl es a perturbaciones en la imagen
del objeto. Estas perturbaciones tienen diversas fuentes, como r egiones de formaci 6n estelar, galaxias sat €élites no
resueltas, etc. Por esto Ultimo resultan m  &s adecuados los par ametros extra “dos de los modelos ajustados sobre toda
la imagen.

9Es sabido que el mero hecho de que el per| de luminosidad de una galaxia responda a una determinada ley,
no alcanza para asignar a  ésta un determinado tipo morfol  6gico. Incluso es posible encontrar objetos cuyas isofotas
no responden a un ajuste combinado de una componente tipo exponencial y otra tipo de de Vaucouleurs, en cuyo
caso resulta m as conveniente el perl de S érsic (1963). No obstante, a lo largo de esta Tesis, abusaremos en cie rta
forma de la nomenclatura, reri éndonos a los objetos con fracDeV menor o mayor a 0;8, tanto como objetos tipo
exponencial o tipo de de Vaucouleurs, como galaxias el ‘pticas o disco. Tambi én se utilizar an segin sea el caso los
términos esferoide y espiral. Estost érminos no deben interpretarse en sentido estricto, ya que siempr e nos referimos
a la poblaci 6n de objetos en uno u otro rango de  fracDeV, cada poblaci 6n siempre estar & dominada por galaxias con
morfolog “as el pticas o disco seg Un el caso, siendo adecuado en este contexto estad  ‘stico la nomenclatura adoptada
en la presente Tesis.
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realizada asegurando un buen n  Umero de galaxias centro, a n de conservar una buena es-

tad “stica en la funci 6n de correlaci 6n (i.e. cada submuestra contiene al menos 1000 centros).

El n tmero de galaxias en cada muestra se presenta en la tabla 2.1, donde se muestra adem as
la densidad num érica de galaxias calculada hasta el | “mite de completitud de cada muestra.
Para caracterizar de una manera cuantitativa cada submuestra selecc ionada del cat alogo,

se calcul 6 la masa media de halos asociados = CDM, que muestren la misma amplitud de aglo-
merado en el r égimen de dos halos, que la correlaci  6n medida para cada muestra de galaxias.
Para esto seguimos un procedimiento est andar, utilizado en varios trabajos de la literatura

(por ejemplo Croft et al. (1999), Padilla et al. (2001)), que cons iste en calcular la funci 6n de
autocorrelaci 6n (notada con »(¥%; %) de las galaxias en dos coordenadas, una paralela ( %) y otra
perpendicular ( %) a la I'nea de visual. Luego se integra sobre la coordenada Y a n de evitar
el efecto de distorsiones espaciales que sufren los datos espect rosc 6picos. Como resultado de

esta integraci 6n, se obtiene una funci 6n de correlaci 6n proyectada, ¥ (3):

Z Yamax
¥(%H=2 o Ya; Y e (2.5)
Yanin
la cual puede ser utilizada para obtener la funci on de correlaci 6n en el espacio real v “a:
H P
. P YN v (3 v+ P
- i1 ¥ (%a1)i ¥ (%) e fui .

»r)= 4 i ;1/111:% 12 n 3/‘]+p3/12i713/‘?2 ; (2.6)

donde la suma se realiza en los mismos intervalos de %, utilizados en el ¢ alculo de la funci 6n
de correlaci 6n proyectada.

La masa t ‘pica de los halos de materia oscura para cada una de las muestras de g alaxias,
puede obtenerse a partir de la funci  6n de correlaci 6n en espacio real as ~ obtenida. Es posible
determinar esta masa, siguiendo el formalismo de Sheth et al. (200 1), mediante la estima
del sesgo entre la funci 6n de correlaci 6n en espacio real, ya lo correspondiente predicha por
la cosmolog ‘a @ CDM para la materia oscura. Esta Ultima, puede ser obtenida mediante la
transformada de Fourier del espectro de potencias no lineal (tom ado de Peacock & Smith
(2000)) para el mismo conjunto de par  ametros utilizados al realizar la simulaci 6n cosmol ogica.

En la gura 2.9, se muestra como ejemplo el caso de la determinaci 6n de masa para la
muestra de galaxias rojas (02). En dicha gura, el panel de la izquierd a muestra la funci  6n
de autocorrelaci 6n »(¥%4; %, y panel de la derecha la correspondiente funci 6n de correlaci 6n en
el espacio real (s ‘mbolos) junto con el mejor ajuste te  6rico @ CDM (I 'nea continua). En este
caso, se determin 6 que la muestra de galaxias rojas (con  b=a <0;7) son consistente en cuanto
su aglomerado con el conjunto de halos aCDM cuya masa media es de log,;o(M=hi 1M-) =
13;06."0052. Los resultados para las dem &s muestras pueden encontrarse en la tabla 2.1, donde

I
puede apreciarse que este estudio abarca un amplio rango en masas de galax ias.

Mediante este m étodo es posible comparar de manera cuantitativa, los alineamientos de-
tectados mediante funciones de correlaci  6n proyectadas, para las submuestras observaciona-

les del cat dlogo Sloan y muestras correspondientes a diferentes cortes en masa de sim ula-

64



7 [Mpc]

§2. Momento angular de galaxias y halos de materia

>10

10.0

&(r)

0.1
0.1 1.0 10.0 4 5 6 7 8 9 10 20
a [MpC] r [h-'Mpc]

Fig. 2.9 : Panel izquierdo: Funci 6n de correlaci 6n proyectada alrededor de galaxias rojas “de
canto” del cat &logo SDSS-DR6 (muestra O2), seg Un las direcciones paralelas y perpendiculares

a la I'nea de la visual El color indica la amplitud de la funci 6n de correlaci 6n (ver escala en la
gura). Panel derecho: Funci 6n de correlaci 6n en el espacio real para la muestra O2, obtenida
segun se describe en el texto (s ‘'mbolos con barras de error). Con | "nea continua negra presen-
tamos el mejor ajuste, obtenido mediante funciones de correlaci 6n de halos ©CDM. Las | 'neas
a trazos muestran el rango permitido de amplitudes para la funci 6n de correlaci 6n, consistente
con los errores en los datos. Lal 'nea gris gruesa, muestra la funci  6n de correlaci 6n en el espacio
real de la masa para el modelo ©CDM.

ciones num éricas. Adem as, para inferir la escala de transici  6n entre el r égimen de uno y dos
halos para las muestras observacionales, utilizamos el ajuste de la d ependencia de la escala

de separaci 6n con la masas en las muestras simuladas de halos de materia oscura.

Como hab “amos visto en la secci 6n 2.3.1, es posible estudiar el alineamiento de la estruc-
tura en gran escala alrededor de galaxias, mediante funciones de cor relaci 6n. Esto se realiza
a trav éz del calculo de funciones proyectadas, ! (33, en intervalos de velocidad radial alrededor
de la galaxia centro, como funci  6n de la separaci 6n par, ¥ Esta Ultima cantidad se calcula de
la separaci 6n angular proyectada a la distancia de la galaxia centro. A continu acion aplicamos
este m étodo a las muestras de galaxias “de canto”, y comparamos los resultado s obtenidos al
utilizar trazadores (pares) en las direcciones paralela y perpendi cular, a la direcci 6n inferida
para el momento angular. De esta manera buscamos detectar diferenc ias de estructura entre

ambas direcciones.

Las funciones de correlaci  6n son calculadas usando como centros las galaxias de las mues-
tras de la tabla 2.1, utilizando como trazadores de estructura la m uestra completa del cat alogo
espectrosc opico SDSS-DR6. Como en el an alisis que se realiz 6 de los sesgos observacionales
en simulaciones, secci 6n 2.3.1, se calcul 6 las funciones de correlaci 6n para galaxias “de can-
to”, es decir para objetos cuyo mejor modelo de la imagen fotom étrica d é b=a < 0;7. Hay que
mencionar que en el an Aalisis de la secci 6n 2.3.1 utilizamos un  angulo | ‘mite con la visual de
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Fig. 2.10 :Funciones de correlaci 6n alrededor de galaxias “de canto” enelcat  alogo Sloan, seg Un
las direcciones paralela y perpendicular al momento angular de las gala xias centro (tri &ngulosy
rombos respectivamente). Abajo est an los resultados para la muestra O1 (SDSS-DR6 completo),
arriba a la izquierda la muestra de galaxias rojas O2, y arriba a la derech a la muestra O3
(galaxias azules). La | 'nea vertical a trazos marca la escala de transici  6n entre los reg ‘menes
de uno y dos halos, correspondiente a la masa del halo an tri 6n que se obtuvo a partir de la
funci 6n de correlaci 6n en el espacio real de las diferentes muestras.

60° el que, como se mencion 06, es equivalente a un disco no con un cociente de semiejes de
b=a= 0;5. No obstante para un esferoide achatado o un disco grueso, este n Umero es m as
grande, por lo cual elegimos utilizar un cociente de b=a < 0;7 (para m as detalles ver la secci 6n
3.3 y Padilla & Strauss (2008)).

En la gura 2.10 se muestra los resultados de las funciones de cor relaci 6n de galaxias
vistas “de canto”, para las tres submuestras que exhiben diferenci as signi cativas de alinea-
miento con el momento angular. Estas son, la muestra completa de g alaxias achatadas (01,
abajo), la muestra de galaxias rojas (02, arriba a la izquierda), y la mu estra de galaxias azules
(03, arriba a la derecha). Como en las anteriores guras, los tri angulos muestran la corre-
laci 6n con galaxias en la direcci 6n del momento angular, y los rombos la correspondiente
en la direcci 6n perpendicular, los cuadrados en cambio muestran la funci on de correlaci 6n

isotropa, usando todos los vecinos. A primera vista, las formas de es tas funciones indican
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§2. Momento angular de galaxias y halos de materia

gue no existe una transici  6n clara entre los reg ‘menes de uno y dos halos, como s “ es el caso
de las simulaciones num éricas (ver gura 2.8). En el caso de estas muestras, el efecto prin Ci-
pal es un cambio de pendiente en la relaci  6n log;o(' ) i 109;4(%3, la cual es aproximadamente
constante en cada r égimen. Como vimos en la secci 6n 1.5.4, esto puede deberse a que la es-
tructura interna de los halos, no es trazada de la misma manera por galaxias en el cat alogo,
gue por part ‘culas de materia oscura en el modelo = CDM. En lo concerniente al alineamiento,
puede observarse que para las tres muestras, la estructura en gran e scala se presenta prefe-
rentemente alineada con la direcci  6n perpendicular al momento angular, especialmente para
el régimen de dos halos, como tambi  én fue el caso hallado en las simulaciones cosmol  6gicas.
La diferencia entre las dos funciones de correlaci 6n orientadas var ‘a entre 2y 4%, siendo de-
tectada con un nivel de signi caci 6n de dos ¥y, sobre un rango de escalas de nido entre 2y
20Mpc hit,

El an alisis de las muestras d ébil y brillante (muestras O4 y O5, respectivamente), arro-
ja resultados de alineamiento en acuerdo cuantitativo con la muest ra completa de galaxias
Sloan (muestra O1), con diferencias de resultados menores a un Y4ev. En la pr 6xima sec-
cion presentamos un an alisis m as cuantitativo, y la comparaci  6n entre resultados te 6ricos y

observacionales.

2.5. Comparaci 0n entre resultados de simulaciones y observaciones

Con el objetivo de comparar cuantitativamente los alineamientos de tectados en observacio-
nes con aquellos encontrados en simulaciones num éricas, utilizamos la escala de transici  6n
entre los reg ‘menes de correlaci 6n de uno y dos halos, para separar el grado de alineamiento
de ambos t érminos por separado. En la secci  6n anterior se de ni 6 estas escalas en las obser-
vaciones. Como en la secci 6n 2.2.2, estimamos los cocientes entre las funciones de corre laci 6n
segun las direcciones paralela y perpendicular a la direcci on inferida para el momento angu-
lar de las galaxias centro, utilizando para esto todos los pares con se paraciones en el r égimen
de uno o dos halos. Este estimador puede ser comparado en forma dire cta con los resultados
obtenidos en simulaciones num  éricas, para funciones de correlaci 6n proyectadas, teniendo
en cuenta los sesgos propios de cat alogos espectrosc Opicos (secci 6n 2.3.1). En la gura 2.11,
se presentan los cocientes entre funciones de correlaci 6n proyectadas en direcciones para-
lelas y perpendicular, como funci 6n de la masa del halo. Los resultados pertenecientes a
simulaciones num éricas se muestran con rombos, y los resultados obtenidos para mu estras
observacionales, en funci 6n de la masa determinada para la poblaci  6n de halos antri 6n, se
presentan mediante s “mbolos llenos.

Se muestran los resultados para las muestra, O1 (SDSS-DR6 completo , cuadrados), O2
(galaxias rojas, tri  angulo apuntando hacia arriba), y O3 (galaxias azules, tri angulo apuntando
hacia abajo). En el panel derecho de la gura 2.11 se muestra los res ultados del an Aalisis para
el término de un halo, mientras que en el panel izquierdo lo correspond iente para el r égimen

de dos halos. Para el t érmino de dos halos, los resultados de alineamiento de las muestras
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Fig. 2.11 : Cocientes entre funciones de correlaci 6n proyectadas en direcciones paralela y per-
pendicular al momento angular proyectado, como funci 6n de la masa del halo de simulaciones
num éricas (rombos vac ‘0s). Las muestras de galaxias O1 (todas), O2 (galaxias rojas), y O3 (ga-
laxias azules), se muestran con s ‘mbolos llenos respectivamente a saber, cuadrado, tri  angulo
apuntando hacia arriba, y tri  angulo apuntando hacia abajo. Panel derecho: cocientes para el
régimen de un halo. Panel izquierdo: cocientes para elr  égimen de dos halos.

observadas son: 1;88 0;5% para la muestra completa O1, 2;78 0;7 % para la muestra de galaxias
rojas 02,y 0;88 0;4% la muestra de galaxias azules O3. En el caso delt  érmino de un halo,
los alineamientos son 0;18 0;5%, 0;18 0;5%, y 1,08 0;4% para las muestras O1, O2 y O3,
respectivamente. Como puede apreciarse, el alineamiento encont rado para el t érmino de dos
halos es consistente para muestras observacionales y resultados t eodricos de simulaciones.
Las diferencias entre ambos son como m  aximo de un ey .

El acuerdo entre los resultados observacionales y te oricos, indica que la teor “a de torque
tidal, en combinaci 6n con el aglomerado jer arquico, es un marco te o6rico viable, no s 6lo por
explicar la direcci 6n cualitativa de los alineamientos de la estructura con el momen to angular
de las galaxias, sino adem as por el acuerdo que se obtiene en la magnitud estad ‘stica de
este efecto, entre los resultados observacionales y num éricos. Debe notarse adem &s, que esto
indicar “a que la direcci 6n del momento angular de la componente bari Onica para las galaxias
de estas muestras, estar ‘atrazando estad ‘sticamente el momento angular del halo de materia

oscura antri o6n.

Los resultados para el t érmino de un halo en cambio, indicar  “an que las galaxias en este
rango de escalas se comportar ‘an de manera diferente a la materia oscura, como se sospe-
chaba, debido a la suave transici  6n entre los reg ‘menes de uno y dos halos para la funci  6n de
correlaci 6n proyectada SDSS en intervalos de velocidades. En el rango de masas gue se estim 6
para las muestras de galaxias espectrosc  6picas, los halos de materia oscura en simulaciones,

muestran alineamientos signi cativamente m as altos, mientras que la  Unica muestra de ga-
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§2. Momento angular de galaxias y halos de materia

laxias que presenta un alineamiento no nulo, la formada por galaxias azu les, presenta una
sefal signi cativamente menor a las simulaciones.

Esta combinaci 6n de resultados para los t érminos de uno y dos halos, podr “a estar indi-
cando que la poblaci 6n general de galaxias del cat &alogo es un buen trazador de la estructura
en gran escala. Es decir, la poblaci  6n de galaxias no sufri 6 importantes cambios en sus posi-
ciones, y contin Uan trazando el campo tidal original que dio origen al halo an tri 6n de cada
objeto. Pero por otro lado, este trazador falla como indicador de | a distribuci  6n interna en ha-
los de materia oscura. Diversos mecanismos 0 procesos astrof “sicos podr “an reproducir este
efecto, especialmente para masa de halos tan bajas como M ' 102 hi *M-. Este resultado es
particularmente interesante, si adem as se nota, que las galaxias azules muestran trazas de
alineamiento, si bien mucho menores, en la misma direcci on que las simulaciones num  éricas,
disminuyendo as ~ el niumero de explicaciones posibles.

Por ejemplo, el momento angular de las galaxias rojas, puede ser suje to a reordenamien-
tos internos que podr ‘an sumar ruido y una p érdida de la sefial de alineamiento a escalas
pequefas, dejando al mismo tiempo la sefial a gran escala intacta. Este ef ecto incluso podr ‘a
involucrar un remezclado del material en la estructura del halo. P or otro lado, otra explicaci 6n
podr “a encontrarse en el hecho de que las galaxias rojas, resultan de un pro ceso de reorgani-
zacion interna de sus galaxias compafieras en el halo de materia oscura an t rion. De todos
modos es necesario un an alisis m as cuantitativo para encontrar la verdad oculta en este com-
portamiento. Por otro lado, debe aceptarse que siempre existe la p osibilidad que tengamos
sesgos observacionales no considerados en el an Alisis de las simulaciones que puedan estar
afectando estas mediciones.

2.6. Conclusiones

Se estudi 6 el alineamiento entre el momento angular de objetos individuale sy la estruc-
tura en gran escala, tanto en simulaciones num éricas cosmol 6gicas como el cat alogo espec-
trosc 6pico de galaxias Sloan (SDSS-DR6). Se encontr 6 que el momento angular de los halos
de materia oscura en simulaciones a CDM, se halla preferentemente orientado en la direc-
cion perpendicular a la distribuci  6n de materia en el rango de escalas correspondiente a los
términos de aglomerado de uno y dos halos. Estos resultados son cons istentes con la teor ‘a
de torgue tidal en su formulaci  6n anal ‘tica.

Ademas, se encontr 6 que los halos presentan un mayor grado de alineamiento cuanto
mayor sea su masa, siendo tambi én mayor el alineamiento en el r égimen de un halo, con
respecto al hallado para el t érmino de aglomerado de dos halos. Para elt érmino de un halo,
encontramos un alineamiento de estructura en la direcci 6n del momento angulardeun  » 40%

para halos de 10" hi M- . Para masas menores, la sefial de alineamiento en el dominio del

régimen de un halo tiende a un valor constante alrededor de un 20% Para el r égimen de dos

halos, el alineamiento presenta una sefial m axima de ' 15%para masas altas, disminuyendo

paulatinamente hacia masas menores, con una posible inversi on del sentido del efecto pa-
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ra masas bajas, donde el momento angular podr “a incluso orientarse en la direcci  6n de la
estructura en gran escala.

En particular, se encontr 6 una relaci 6n log-lineal para la dependencia del alineamiento
con la masa, tanto para el t érmino de uno como de dos halos. Para elt érmino de dos halos

encontramos que alrededor de la masat “pica de colapso Mgz, el alineamiento en este rango
de escalas podr “a invertirse, en acuerdo con estudios anteriores (Bailin & Ste inmetz 2005;
Hahn et al. 2007b,a). Esto podr “a interpretarse invocando la presencia de efectos no lineales

Por ejemplo un reordenado de la materia luego del colapso, podr ‘a afectar selectivamente el

momento angular de halos pequefios (con masa menores a My), erosionando la memoria que
la estructura interna conserva del campo tidal original. Esto re sulta consistente cualitativa-
mente con resultados recientes de Knebe et al. (2008), sobre el al ineamiento de la estructura

interna de los halos de materia oscura.

Modelando sobre los datos simulados los sesgos propios de cat alogos espectrosc 6picos, se
midi 6 una funci 6n de correlaci 6n proyectada te orica que puede ser comparada con la medida
en las observaciones. Se encontr 6 que la sefial obtenida en las simulaciones, se degrada
considerablemente cuando se tienen en cuenta sesgos observaci onales. Pero pese a esta ca ‘da,
se determin 6 que la sefial de anisotrop ‘a es detectable en cat alogos observacionales mediante
mediciones de correlaciones proyectadas.

Luego se estudi 6 la muestra de galaxias “de canto” del cat alogo espectrosc Opico Sloan
(SDSS-DR6) asignando la direcci 6n perpendicular al semieje mayor de la galaxia, como la
direcci 6n del momento angular. Debido a que las muestras observacionales se encuentran
restringidas a objetos con formas aparentes aplanadas ( b=a < 0;7), el anélisis se basa en
principio tanto en espirales vistos aproximadamente “de canto” co mo esferoides aplanados.

Fue posible detectar sefial de alineamiento en todas las muestras de g alaxias. Esto incluye
al conjunto completo de galaxias  Sloan vistas “de canto”, como as ~ tambi én muestras de

galaxias rojas ( gj r> 0;7), azules (gj r < 0;7), débiles y brillantes. Las Ultimas dos muestras

presentan un acuerdo cuantitativo con la muestra completa de galax ias “de canto”.
En todos los casos se encontraron excesos signi cativos de estru ctura en la direcci 6n
perpendicular al momento angular bajo el dominio del r égimen de dos halos, en excelente

acuerdo con los resultados de simulaciones num éricas. En escalas m as pequefias en cambio
(régimen de un halo), los resultados muestran una sefial de alineamien to nula o muy baja,
segun sea el caso, con respecto a lo que se esperaba del an  alisis en proyecci 6n de correlaciones
en datos simulados. Esto sugiere la presencia de mecanismos mas all a de la f’sica no colisional
de nuestras simulaciones, como resultar ~ “an en procesos astrof ‘sicos sobre la poblaci 6n de
galaxias. De esta manera, las galaxias no seguir  “an la estructura interna de halos de materia
oscura con masas tan bajas como 10 hi 1M-.

Como veremos en los cap ‘tulos 4 y 5, las galaxias en grupos, es decir, objetos en halos con
masas mayores 10 hi *M-, trazan bastante bien la distribuci 6n de materia oscura predicha
mediante simulaciones num  éricas. Luego podemos concluir que las discrepancias observadas

para el r égimen de un halo en este cap ‘tulo, pueden tener su origen en la formaci 6n de galaxias
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en halos de masas menores a 103 hi 'M-. Este efecto parece ser m &as importante para las
galaxias rojas gi r > 0;7, indicando que posiblemente estemos incluso ante la presencia de
efectos astrof “sicos que afectan la estructura de los halos de baja masa.
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Cap’tulo 3

Alineamientos esp  'n-esp 'n, en galaxias y

halos de materia oscura

En este cap ‘tulo presentamos un estudio de correlaciones en-
tre orientaciones de pares de galaxias, tanto en cat alogos es-
pectrosc 6picos como en simulaciones num  éricas y modelos se-

mianal ‘ticos.
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3.1. Introducci 6n

En el cap “tulo 2, utilizamos funciones de correlaci 6n bipuntuales para determinar la pre-
sencia de alineamientos entre el esp 'n de un dado halo y la distribuci  6n de materia circun-
dante. De esta manera se encontr 6 un alto grado de alineamiento del momento angular con
la materia en el entorno. En este cap  "tulo se busca avanzar sobre esta descripci  6n, analizan-
do la presencia de correlaci 6n entre espines de halos cercanos. Esta correlaci  6n representa
una estad ‘stica de segundo orden sobre el campo de espines en la estruct ura en gran escala,
y por lo tanto es de esperar un menor nivel de signi caci on estad ‘stica (Lee & Pen 2001).
Por otro lado, como veremos en el cap ‘tulo 6, durante la formaci 6n de un halo de materia
oscura, ocurre un traspaso de momento angular entre la componente orbital, generada por
torques tidales, a la componente de esp 'n del conjunto de progenitores del halo. En tiempos
tempranos, la distribuci  6n de espines de los progenitores es incoherente, sumando muy poco
al momento angular total del sistema en colapso. No obstante, a medi da que pasa el tiempo,
el campo de espines del sistema de progenitores comienza a hace rse mas coherente, resul-
tando cerca del nal en la componente dominante. De esta manera es peramos que pares de
objetos cercanos, presenten cierto grado de alineamiento entre s’, ya que en tiempos futuros
probablemente formen parte del mismo sistema. Adem as, dado un par de objetos cercanos a
tiempo nal, estos provienen de regiones tambi én pr 6ximas en las condiciones iniciales, que
sufren torques gravitatorios coherentes.

Por lo expuesto en el p arrafo anterior, siempre ha habido en la literatura cierto grado de

inter és, sobre todo en estudios observacionales, en determinar la pr esencia de alineamientos
entre pares de galaxias. Por ejemplo, Gott & Thuan (1978), exploran do el momento angular
en el grupo local, a rman que si un par de galaxias (como la V ‘a Lactea y M31) se forman en

aislamiento, y el periodo de formaci 6n y colapso de los objetos resulta corto en comparaci on
con otras escalas de tiempo din  amico, los vectores de rotaci ©6n de las galaxias tender an a ser
perpendiculares al vector de separaci 6n del par y paralelos entre s . Para el caso particular
del grupo local, este modelo de alineamiento resulta adecuado. Po r otro lado, Sharp et al.
(1979), utilizando una muestra de 100 pares de galaxias, reportan una completa falta de co-
rrelaci 6n entre las direcciones de los espines. Oosterloo (1993) lle ga a la la misma conclusi 6n,
contrariamente a los resultados obtenidos por Helou (1984). Est e ultimo encuentra que los
vectores de esp 'n del par, buscan evitar estad “sticamente las con guraciones paralelas. M as
recientemente, Pestafia & Cabrera (2004), estudian el alineamien to entre ejes de rotaci 6n para
pares observados de galaxias espirales, rechazando con alg  Un nivel de signi cado estad  “stico,

la hip 6tesis nula de espines orientados al azar. Estos autores concluyen gue posiblemente se
den interacciones complejas y repetidas entre pares de galaxias, de tal manera que las con -
guraciones paralela, antiparalela y ortogonal resulten favorecidas. Por otro lado, Slosar et al.

(2009), detectan una correlaci  6n signi cativa en las direcciones de giro para pares de galaxias
espirales, en especial para separaciones pequefias (< 0;5Mpc hi1).

Con el objetivo de dilucidar el proceso de ensamble jer arquico de galaxias, algunos trabajos
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estudian el alineamiento de estos objetos en ¢ Umulos. Como se discute m as adelante en la
seccion 6.1, se espera que la sefial de alineamiento primordial predicha por la teor “a, se vea
distorsionada hasta cierto punto por la din amica no lineal reciente del campo en densidad
(Porciani et al. 2002; Vitvitska et al. 2002). En el caso de c Umulos de galaxias, se prev é
gue las interacciones din amicas en el medio afecten de manera muy e ciente la sefial de
alineamiento (Coutts 1996; Plionis et al. 2003), re ejando hasta cierto punto el efecto de
eventos de fusi 6n recientes (Faltenbacher et al. 2005). La detecci  6n positiva de alineaciones
parece depender de las caracter ‘sticas de los sistemas de galaxias, tales como la presencia de
subestructura (Plionis & Basilakos 2002), el historial de acrec ion (Faltenbacher et al. 2005),

y la morfolog “a de la agrupaci 6n en s” misma (Aryal & Saurer 2005; Aryal et al. 2008). Por
otro lado, la morfolog “a de las galaxias aparenta afectar de manera apreciable la sefial de a-
nisotrop “a (Faltenbacher et al. 2007; Torlina et al. 2007; Wang et al. 2009). Estos resultados
parecen indicar que no s 0lo las condiciones iniciales determinan el alineamiento en pares

de galaxias, sino tambi én, juegan un rol importante las interacciones din amicas dentro de
cumulos y grupos.

3.2. Elm étodo

En el cap tulo 2 se restringi 0 el analisis del alineamiento del momento angular al subcon-
junto de galaxias “de canto” del cat alogo. De esta manera se procedi 6 a determinar alrededor
de estos objetos, correlaciones bipuntuales proyectadas seg Un la direcci 6n paralela o perpen-
dicular a la imagen del objeto central. En este cap ‘tulo utilizaremos una t  écnica alternativa
para medir alineamientos, que hace uso tambi én de las im agenes fotom étricas de las gala-
xias, pero buscando esta vez determinar la presencia de correlac iones entre las orientaciones
relativas sobre la| 'nea de la visual de pares de galaxias, seg Un su distancia.

Como se explic 6 en el cap 'tulo 2, secci 6n 3.2, es posible tratar estad ’sticamente (no as ~de
manera determinista) la orientaci  6n en proyecci 6n del momento angular de galaxias con mor-
folog as espirales o esferoidales. Tambi én vimos, que tanto para galaxias disco como el ~ “pticas,
la poblaci 6n de objetos con formas fotom étricas aparentes redondeadas, correlaciona fuerte-
mente con la poblaci 6n de galaxias orientadas seg Un momentos angulares paralelos alal ‘nea
de la visual. Por el contrario, para objetos con forma aparente alarg ada, las orientaciones m as
probables resultan sobre el plano del cielo.

Como a lo largo de toda la tesis, haremos uso del cat  alogo espectrosc 6pico Sloan (esta
vez en su s éptima edici 6n, SDSS-DR?7), el cual contiene unas  930000galaxias, con corrimien-
tos hacia el rojo espectrosc 0picos, fotometr “a en cinco bandas ( u;g;r;i;z), como as” tambi én
par ametros determinados sobre la forma de las im agenes proyectadas por los objetos. Como
se describi 6 en la secci 6n , estos par ametros consisten en longitudes de semiejes y angulos
de posici 6n para modelo ajustados sobre la imagen de cada galaxia. Adem as se dispone de un
par ametro, fracDeV, que cuanticalafracci  6n del per | de luminosidad que es ajustado seg an

un modelo tipo de de Vaucouleurs con respecto a un ajuste tipo  exponencial (Abazajian et al.
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2005). De esta manera, galaxias con par ametros fracDeV > 0;8 resultan predominantemente
el’pticas, mientras que con fracDeV < 0;8 se obtiene mayoritariamente galaxias tipo disco.
Como en el cap “tulo 2, solo utilizamos las formas provistas sobre la banda r, ya que en esta
banda el cat alogo Sloan es completo por construcci  6n. Adem as se realizaron las correcciones
correspondientes, por evoluci  6n, corrimiento hacia el rojo y enrojecimiento (Blanton & Rowei S
2007; Padilla & Strauss 2008).

Vamos a de nir un par de galaxias, como aquellos objetos separados por u na dada dis-
tancia proyectada sobre el plano del cielo, cuya diferencia de d istancias com oOviles radiales no
supere los 5 Mpc hi ! La distancia proyectada se de ne como la separaci 6n angular por la

distancia com ovil al par.

De esta manera dada una galaxia con  fracDeV determinado, de nimos un par  ametro o
marca m que procure dar una medida de la orientaci o6n de ésta, con respecto a la | ‘nea de
la visual. Por ejemplo el par ametro m = b=g donde a y b son los semiejes mayor y menor
respectivamente del elipse del modelo ajustado a la imagen fotom étrica de la galaxia, toma
valores entre 1= y 1 para galaxias vistas de frente con momentos angulares paralelos a la
visual. Por otro lado, para galaxias vistas “de canto”, se obtendr an valores de m entre 0y 1=.
Mas adelante veremos otras de niciones alternativas m as adecuadas para m, que no obstante
usan la misma noci 6n de estima de la inclinaci  6n del objeto seg Un su imagen. Una vez de nido
as’ el par ametro de inclinaci 6n o marca de cada objeto, vamos a estudiar la probabilidad de
que dada una galaxia con marca m,, tengamos a distancia r otra con marca my. Para ello,
vamos a estimar la correlaci 6n o grado de dependencia estad ‘stica entre las variables m, y
my, utilizando el coe ciente de Pearson. Este coe ciente de corre laci bn estima el grado de
dependencia lineal entre dos variables aleatorias, y se obtiene di vidiendo la covarianza de
ambas por el producto de sus desviaciones est  andar, es decir:

P
R..= @ iN:(lr)(ma;i i r:‘;J‘a)(mb;ii Mp)
ab — Y5

P TP
iN:(lr)(ma;i i My)? iN:(lr)(mb;ii Myp)?

Donde el 'ndice i corre sobre los N (r) pares a;b, cuya distancia de separaci 6n proyectada se
halle en el intervalo de distancias comprendido entre ri dr=2yr + dr=2. Los valores t, Yy
my, corresponden a la media de las marcas m, y my para todos los pares de galaxias dentro
del intervalo de distancias proyectadas centrado en r. De esta manera, R, tomar & valores
entre j 1y 1, siendo cero para variables independientes, positivo 0 negativ 0 para correlaciones

lineales crecientes o decrecientes, entre  my y my.

La detecci 6n de correlaciones mediante este coe ciente puede interpret arse en t érminos
de preferencias de orientaciones relativas de galaxias para el conju nto de pares en un dado
intervalo de distancias. Por ejemplo, si el coe ciente Rap €s positivo, esto implica que dada una
galaxia de frente con marca m, alta, estad “sticamente resultar & mas probable obtener una
galaxia vecina con marca my tambi én alta. Luego, los momentos angulares del par tienden a

estar alineados con la| “nea de la visual. Para este mismo caso de correlaci ~ 6n positiva, si m, es
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Fig. 3.1 : Ejemplos de coe cientes de correlaci 6n de Pearson. Las nubes de puntos representan
los valores que toman dos variables aleatorias gaussianas para difer entes valores del coe cien-
te (indicados debajo de cada nube).

pequefio, es decir una de las galaxias del par se percibe “de canto”, re sulta entonces probable
gue my tome tambi én valores bajos. De esta manera los momentos angulares del par se hal lan
contenidos en el plano del cielo. El caso contrario ocurre cuando e | coe ciente de Pearson es

negativo. En este caso, como la dependencia estad ’stica entre las variables es negativa, se
podr “a concluir que los momentos angulares del par evitan con guracion es alineadas. Vale
aclarar que el valor del coe ciente de Pearson da una idea de la magnit ud de la correlaci 6ny
su sentido, no a as “ del valor de la pendiente de la hipot  ética relaci 6n lineal entre las variables.
Esto Ultimo lo podemos ejempli car mediante la gura 3.1. Como pued e verse, valores altos
del coe ciente implican correlaciones altas (ver la superior d e la gura). Por otro lado el signo
del coe ciente indica el signo de la pendiente, noa s " su valor (ver lainferior de la gura 3.1).

3.3. Selecci 6n del par ametro de inclinaci  6n

Como ya hemos mencionado, en este cap “tulo resulta fundamental la idea de poder deter-
minar la orientaci 6n del momento angular de una galaxia a partir de su imagen fotom étrica
observada. Para que esto sea posible es necesario proveer alguna de  scripci 6n de la forma
intr ‘'nseca de los objetos, a n de interpretar a partir de la forma pr oyectada la orientaci 6n
de estos. El estudio cuantitativo de la forma intr ‘nseca de las galaxias comenz 6 con Hubble
(1930), quien clasic 0 las galaxias el ‘pticas por medio de la medida de la proporci  6n axial
proyectada. A partir de esta clasi caci on, se desarrollar “a mas tarde la conocida secuencia
de Hubble. Desde aquella época hasta la actualidad, siempre ha habido un constante inter és
en la comunidad por la descripci  6n de las formas intr ‘nsecas de las galaxias (ver por ejemplo
Lambas et al. (1992); Vincent & Ryden (2005)).
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Fig. 3.2 : Relaciones entre el coseno del &angulo de inclinaci 6n (cos@®)) y el cociente los semiejes
de la fotometr “a SDSS (b=g, segun modelos de forma intr ‘nseca ajustados para Sloan por Padilla

& Strauss (2008). En diferentes tonos rojizos (azulados) se muestra n los resultados para gala-
xias con fracDeV > 0;8 (< 0;8), disminuyendo la magnitud de las galaxias desde tonos claros a
oscuros, denotado con DEV (EXP). La | ‘'nea de trazos negra, representa la relaci 6n b=a= cos(®)
valida para la proyecci 6n de un disco circular ideal sin espesor.

En la actualidad, se sabe que las galaxias presentan un variado espectro de f ormas triaxia-
les. En el caso de las galaxias el ‘pticas, las formas var “an desde elipsoides triaxiales (Bertola &
Capaccioli 1975; Binney 1976) en el caso de los objetos de mayor mas a, a elipsoides oblados
para galaxias de menor masa (Davies et al. 1983). Vincent & Ryden (200 5) utilizando datos del
catalogo Sloan (SDSS-DR3), ajustan la distribuci  6n de los cocientes de semiejes mediante mo-
delos triaxiales, observando que, tanto para la poblaci on de el ‘pticas como de espirales, existe
una preponderancia de las formas esferoidales obladas. Por otro lad o, tambi én encuentran
gue la forma de las galaxias el ’pticas depende de la luminosidad, siendo ésta m as redondeada

para las galaxias m as luminosas.

En el caso de las galaxias espirales, la determinaci  6n de la forma intr ‘nseca de los ob-
jetos se ve di cultada por la gran cantidad de polvo presente en es tos sistemas. En el caso
de galaxias disco vistas “de canto”, la absorci  6n en el Optico por polvo produce importantes
enrojecimientos, y una disminuci  6n sist émica de la magnitud | ‘mite seg Gn el angulo de incli-
naci 6n, sesgando as ~ el an alisis de las formas intr 'nsecas de estos objetos (Padilla & Strauss
2008; Masters et al. 2010).

La variedad de formas intr ‘nsecas de galaxias, y la dependencia de estas con la morfolog ‘a
y magnitud, di culta la obtenci on de las inclinaciones intr  ‘nsecas de los objetos a partir de
los cocientes de semiejes proyectados. En la gura 3.2, presen tamos las relaciones obtenidas
por Padilla & Strauss (2008) entre el coseno del angulo de inclinaci 6n (cos@®)) y el cociente
de semiejes de la fotometr “a SDSS (b=g, segin modelos intr ‘nsecos de forma obtenidos para
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Fig. 3.3 : Histograma de la poblaci 6n de galaxias del cat &alogo seguin su magnitud absoluta y
distancia luminosidad. La escala de colores representa la cantidad de g alaxias en cada inter-
valo como se indica en el gr & co. La recta de trazo continuo negro representa el | "mite por ujo
del cat alogo para la magnitud aparente  17;6.

Sloan. Estos modelos fueron calculados separando seg  Un el par ametro fracDeV, tomando a
Su vez cuatro intervalos en magnitud absoluta, indicados en la gur a segun el valor medio. La
I'nea de trazos negra, representa la relaci  6n b=a= cos(®) valida para la proyecci 6n de un disco
circular ideal sin espesor. Podemos ver que las galaxias disco (curv as azules, indicadas con
EXP) se acercan m as a esta relaci 6n segin aumenta la magnitud. Lo mismo se observa para

las galaxias con per les tipo de Vaucouleurs (en rojo indicadas con D EV), si bien presentan
curvas con mucha menor variaci 6n en la proporci 6n axial. Los autores explican este com-
portamiento, en t érminos de una variaci 06n del espesor de la forma intr ‘nseca de los objetos

(triaxial, pero de tendencia oblada) en funci 6n de la magnitud y morfolog ‘a.

Mas all 4 de las di cultades descriptas enlos p  arrafos anteriores, no debe perderse de vista
gue nuestro objetivo es de nir una marca m que nos permita estimar de manera insesgada
la presencia de correlaciones en la orientaci  6n de pares de galaxias. La marca ideal vendr ‘a
dada por la inclinaci 6n con la visual m = cos(®), aunque ésta so6lo podr ‘a determinarse de
manera directa en las simulaciones. Para el caso de las observacione s, ser’a necesario asumir
algun modelo de forma como los de Padilla & Strauss (2008). Una hip otesis fundamental de
estos modelos es la suposici 6n de que las galaxias se encuentran orientadas al azar tomando
con igual probabilidad cualquier angulo, proyectando de esta manera diferentes proporcio-

nes axiales seg un su forma. Si esta hip Otesis se verica, una marca m = cos(®), presentar ‘a
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Fig. 3.4 : Histograma del par &metro de inclinaci 6n para galaxias con per les tipo de Vaucou-
leurs y exponencial.

una densidad de probabilidad uniforme. Con el n de evitar tener qu e asumir alg un modelo
para determinar expl ‘citamente el angulo de inclinaci 6n ®, vamos a de nir un par ametro m

alternativo, el cual por construcci  6n, veremos que tambi én presenta densidad uniforme. En la

gura 3.3 presentamos un histograma de la poblaci 6n de galaxias del cat alogo segln su mag-
nitud absoluta y distancia luminosidad (ver secci on B.3 del ap éndice B). La escala de colores
indica la cantidad de objetos en cada intervalo. La recta de trazo c ontinuo negro, representa

el I'mite por ujo del cat alogo para la magnitud aparente  17;6. Las objetos fuera de la regi 6n
contendida debajo de esta recta, es decir galaxias con baja luminos idad a grandes distancias,

se pierden debajo del umbral de detecci 6n del espectr 6grafo. Los rect angulos limitados con
I'neas negras, representan diferentes submuestras de galaxias comp letas en volumen, seg Un
intervalos de magnitud absoluta. Cada una de estas regiones contie ne entre 35000y 40000
galaxias . Para cada una de ellas se determin 6 el cociente axial b=aen la banda r, separando
galaxias tipo exponencial y de Vaucouleurs seg  Un fracDeV 7 0;8. Ordenando de manera cre-
ciente las galaxias en cada subconjunto seg  Un su raz 6n de semiejes proyectados, podemos

de nir una marca o par ametro de inclinaci 6n para cada galaxia como:
m; = Ri=N(M;)

Donde R; es el numero de orden (i.e. su lugar en el  ranking de b=g para la i-ésima galaxia de
las N (M) contenidas en el intervalo de magnitudes absolutas entre My M, +dM.
La marca as ~ de nida toma su valor m  ‘nimo para la galaxia con b=amas chico, es decir,
1Cambiando de manera continua la proporci 6n morfol dgica en cada submuestra seg Un la luminosidad. Comen-

zando con unas 23000 galaxias con per | de luminosidad tipo de Vaucouleurs y unas 16000 tipo exponencial para
magnitud | 22, llegando nalmente a unas 10000 de Vaucouleurs y 24000 exponenciales para magnitud  j 20.
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Fig. 3.5 : Histograma de magnitudes para galaxias de Vaucouleurs y exponen ciales (I'nea den-
tada continua, panel derecho e izquierdo respectivamente). La | ‘nea continua muestra la evolu-

cion, con la magnitud absoluta, del volumen m  aximo com 6vil en el que el cat alogo es completo
a la magnitud aparente | ‘mite de 17,6. La |'nea de trazos y puntos muestra la funci  6n de lu-
minosidad con una normalizaci 6n arbitraria. Las lineas verticales de trazos simples indican la
posici6n de cortes utilizados en el an alisis.

para la galaxia que se muestra m as “de canto” en la submuestra, obteniendo m =1=N % 0.
En el otro extremo, para el objeto que aparenta presentarse m as “de frente”, es decir R =N
(la mayor raz 6n axial), la marca toma su valor m  aximo, m = 1. En la gura 3.4, mostramos
los histogramas de las marcas as ~ de nidas para las galaxias seg un su per | de luminosi-
dad, tomando juntos todos los intervalos en magnitud absoluta. Com 0 puede apreciarse, la
distribuci 6n de este par ametro es rigurosamente plana sobre todo el rango.

3.4. Alineamientos esp  'nj esp’n en pares observados de galaxias

Una vez de nido el par ametro de inclinaci 6n de las galaxias en la secci 6n anterior, me-
diante la estad “stica de los coe cientes de Pearson es posible afrontar el an alisis de las corre-
laciones entre las orientaciones de pares de galaxias en el cat alogo Sloan. Para esto vamos a
separar el an alisis en dos subconjuntos de galaxias, seg  Un los per les de luminosidad de los
objetos resulten mejor ajustados por un ley tipo exponencial o t ipo de Vaucouleurs. Tambi én
analizaremos el alineamiento en diferentes rangos de magnitud. En la gura 3.5, mostramos
las funciones de luminosidad (I  ‘nea de trazos y puntos) para la poblaci  6n de galaxias tipo disco
(panel de la derecha) y tipo esferoidal (panel izquierdo). La | ‘nea continua muestra la evoluci  6n
con la magnitud absoluta, del volumen m aximo com o6vil en el que el cat alogo es completo a
la magnitud aparente | ‘mite de 17;6. En otras palabras, dado un objeto con magnitud abso-

luta ja, si variamos su distancia, se de ne el volumen m aximo como el contenido dentro de
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Fig. 3.6 : Correlaci 6n de Pearson para pares de galaxias Sloan en funci  6n de la separaci 6n.

En los paneles derecho e izquierdo se presentan los resultados para objetos tipo esferoidal y
disco, respectivamente. Los diferentes s ‘mbolos indican el valor de la correlaci  6n para diferen-
tes muestras acotadas en magnitud y distancia luminosidad (ver text 0). Las bandas grises y

blancas alternadas indican los intervalos en distancia.

una esfera cuyo radio es la distancia m  axima que permite la observaci 6n de la fuente. Esto
ocurre cuando el objeto presenta una magnitud aparente menor o ig ual a la magnitud | "mite
del cat alogo. Por otro lado, se puede apreciar en los histogramas de magnitu d de objetos del
catalogo (I'neas dentadas continuas en la gura 3.5), una ca ‘da de la frecuencia de galaxias
con baja luminosidad. Esto es producto de la limitaci on por ujo del cat alogo. Si en cambio se
calcula la densidad de probabilidad, utilizando los recuentos de | histograma en magnitud, te-
niendo en cuenta el volumen de completitud, es decir dividie ndo el histograma por el volumen,
se obtiene la funci 6n de luminosidad indicada por lal  ‘nea de trazos y puntos en cada panel
de la gura 3.5. En esta secci 6n vamos a analizar el alineamiento para diferentes intervalos

en magnitud absoluta, centrados alrededor del m aximo en el histograma de magnitudes, ya
gue all ~ se obtiene la mayor densidad de objetos, maximizando as " la sefial esperada. Estos
son indicados en la guracon| ’‘neas verticales de trazos.

En la gura 3.6 presentamos los resultados del ¢ alculo del coe ciente de correlaci  6n de
Pearson para pares de galaxias Sloan en diferentes intervalos de separaci 6n. Los objetos
fueron seleccionados seg Un su magnitud absoluta ( M < M i) Y tipo de per| de luminosi-
dad (fracDeV 7 0;8), en muestras limitadas por volumen ( D, < D ). Para galaxias tipo dis-

co, se tomaron las siguientes cotas en magnitud absoluta: Mim = i 206;i 20,9;i 214; i 21,7,
con | ‘'mites en distancia luminosidad de Dim = 436;5; 5012; 63Q9; 7244 Mpc h i !, respectiva-
mente. Para galaxias esferoidales, las cotas toman los valores: Mim = i 209;i 2L,7;j 223y

Dim = 501;2; 7244; 9550 Mpc h i 1. Las bandas verticales grises y blancas alternadas, indican

el ancho de los intervalos en separaci 6n del par. Los diferentes s “mbolos indican el valor del
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coe ciente de Pearson para cada muestra, como se indica en la gur a. Las barras de error
representan la varianza de los coe cientes, estimada mediante el método Jacknife (ver seccion
2.2). En el panel izquierdo, mostramos los resultados para la muest ra de galaxias con per |
exponencial. Como se puede apreciar en la gura, las muestras con may or luminosidad pre-
sentan una correlaci 6n positiva para separaciones pequefias (menores a 0;2 Mpc hi1). Otro
es el caso de la muestra de galaxias poco luminosas, éstas no exhiben correlaci 6n alguna e
incluso parecen insinuar alg Un grado de correlaci 6n negativa para escalas pequefas, si bien
esto Ultimo es indistinguible de cero. Por otro lado, en el panel der echo de la gura 3.6, se
presentan los resultados para las galaxias con per les tipo de Vaucou leurs. En este caso, las
muestras m &s luminosas parecen evitar en su estad  ‘stica las con guraciones alineadas, ex-
hibiendo coe cientes de correlaci  6n negativos. Aqu ~ de nuevo, cuando se toman las galaxias

menos luminosas, la correlaci  6n se pierde, no apreci andose alineamiento alguno.

3.5. Alineamientos esp  'nj esp’n en pares de galaxias sint  éticas y halos de materia os-

cura

En esta secci 6n vamos a analizar la capacidad de los modelos te  6ricos de formaci 6n de ga-
laxias y de la teor “a @ CDM, para explicar los alineamientos observados entre espines de pares
de galaxias. Para esto vamos a estudiar el modelo semianal ‘tico SAG-2 de Lagos et al. (2008),
aplicado sobre una simulaci 6n num érica @ CDM. Dicha simulaci 6n consta de un volumen
clbico de lado 60 Mpc hi 1, de geometr “a plana con densidad de materia -, =1 -« =0;28y
256° part ‘culas con masa 10° hi 1 M- . Si bien esta es una simulaci 6n de mediana resoluci 6n,
se dispone de unos 54;000halos con masas menores a  5;36£ 10** hi * M-, con subestructuras y
galaxias su cientes para llevar a cabo el an alisis. Se adopt 6 como normalizaci 6n del espectro
correspondiente con ¥ =09, y una constante de Hubble de Hy =72 kmsi® Mpcit. Alo largo
de esta secci 6n nos referiremos con el t érmino galaxias sint éticas, a las “producidas” en esta
simulaci 6n por el modelo SAG-2. En lo concerniente al an 4lisis de halos de materia oscura,
vamos a usar una simulaci 6n de mayor resoluci 6n, utilizada ya en el cap ‘tulo anterior (ver
seccion 2.2), tambi én de 60 Mpc h i ! de lado y geometr “a plana, con par ametros cosmol 6gicos
similares al modelo semianal  ‘tico, pero con 512 part “culas de masa 1,2£ 10hi 1M-.

Vamos a describir brevemente y de manera muy general en que consis te el modelo semi-
anal ‘tico, para m as detalle remitirse a Lagos et al. (2008). Este asume inicialmente que un
gas caliente llena los halos de materia oscura, siguiendo una dist ribuci 6n isoterma. El mo-
delo toma como soporte, los halos, subhalos, y arboles de fusiones, construidos en base a la
simulaci 6n num érica cosmol 6gica. Al principio, la masa de este gas caliente viene dada por
la fracci 6n de bariones, jada por el modelo a CDM segun la masa total del halo de materia
oscura. Luego esta cantidad se va modi cando en el tiempo, seg un crece la fracci 6n de gas
gue se enfr ‘a, y aumenta la masa estelar formada en las galaxias contenidas. Este mec anismo
de enfriamiento es establecido por el modelo, y depende de la mas a del halo, la temperatura

del gas y la metalicidad del medio. Por otro lado la tasa de formaci On estelar es prescripta de
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manera emp rica, y depende de la cantidad de gas enfriado disponible en cada gal axia. Cada
evento de formaci 6n de estrellas genera una cierta masa estelar, lo que a trav és del modelo,
conduce a un cierto n Umero de supernovas por unidad de tiempo. Esta cantidad depende

de la funci 6n inicial de masas adoptada. La energ “a liberada, por cada evento de supernova,
supone un recalentamiento del gas fr "o de la galaxia, produciendo as ~ transferencias de masa
entre las fases de gas fr ‘o y caliente. El modelo asume que el gas recalentado de esta manera,

se mantiene dentro del halo de materia oscura, donde reside la galax ia. Adem as, cada evento
de supernova, supone para el modelo, un enriquecimiento de la me talicidad del gas en el halo.
Por otro lado, a partir de los  arboles de fusiones, el modelo deduce eventos de fusi  6n, choque,
0 pasajes cercanos entre galaxias, los cuales pueden disparar episodi os de formaci 6n estelar.
Cuando ocurren eventos de fusi 6n mayor (la masa de los halos es comparable), el modelo
supone que las estrellas se reordenan en forma de esferoide, y el g as fr'o es utilizado en un
estallido de formaci 6n estelar (o starburst ). Las estrellas as * formadas, pasan a conformar la
componente del bulbo de la galaxia. Subsecuentes acreciones de g as fr'o, se suponen en el
modelo como formadoras de una componente tipo disco. Por otro | ado, cuando los eventos
de fusi 6n son menores, el modelo supone que ocurrir & un rebrote de la formaci 6n estelar,
dependiendo de la cantidad de gas fr ‘o disponible en el disco del objeto de mayor masa. Un
tercer mecanismo, que puede disparar la formaci on estelar en el modelo, son las inestabili-
dades de disco. Cuando una galaxia es su cientemente masiva, se vue Ive inestable y resulta
sensible a pequefias perturbaciones, como las producidas por el pas aje cercano de sat élites o

subestructuras de materia oscura.

Del p arrafo anterior, podemos concluir que el modelo semianal “tico utilizado presupone
la prescripci 6n de varias “recetas” y calibraciones de par ametros, para poder describir de
manera “realista”, los procesos astrof ~ “sicos que regulan la formaci  6n de galaxias. Esto sucede
as’ para la generalidad de modelos semianal ‘ticos actuales y es debido a la complejidad de
este problema astrof ’sico. Por otro lado la descripci  6n del modelo hecha en el p arrafo anterior
ha sido muy simpli cada. Por ejemplo, se puede mencionar que el mo delo SAG-2 tambi én
deduce varias propiedades para las galaxias de n  Ucleos activos, no obstante esto cae fuera de
la regi 6n de inter és de esta secci 6n (Lagos et al. 2008). Es importante no perder de vista aqu
cuales son las propiedades en las que estamos interesados. B asicamente el modelo predice
una poblaci 6n de galaxias sint éticas con tipos morfol 6gicos y momentos angulares de nidos.

El modelo calcula inicialmente el momento angular de las galaxias, a par tir del correspon-
diente momento del halo de materia oscura an tri on. Para esto, se supone que los bariones en
cada componente, poseen el mismo momento angular espec " co que el halo de materia oscu-
ra. Luego el momento angular va evolucionando en cada componente ( disco y bulbo), seg Un se
vaya adicionando esp 'n en los diferentes encuentros. De esta manera, se puede concl uir que
tanto el esp 'n como la morfolog “a de la galaxia sint ética, depender & del historial de fusiones
y por lo tanto, de la estructura en gran escala circundante. No obs tante, con el objetivo de
producir orientaciones con ables, se modic 6 el modelo para veri car en cada paso temporal

el namero de part “culas del halo antri  6n. As’, si la masa de éste no supera un| ‘mite de 100
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Fig. 3.7 : Correlaci 6n de Pearson para pares de galaxias sint  éticas (derecha) y halos de mate-
ria oscura (izquierda) en funci 6n de la separaci 6n. En el panel de la derecha se muestran los
resultados para diferentes tipos morfol  6gicos como se indica en la gura. En el panel de la iz-
quierda los diferentes s "mbolos indican el valor de la correlaci 6n para diferentes muestras de
halos y subhalos, como se indica en la gura. Las bandas blancas y grise s alternadas, indican
los intervalos en separaci 6n adoptados.

part “culas, el modelo ja el momento especi co de cada componente d e la galaxia, igual al
momento angular del halo de materia oscura. S 6lo luego que el halo haya acretado m as de
100 part “culas, se procede con la evoluci 6n diferenciada del esp 'n en los bariones. El objetivo
de esto es evitar la propagaci ©6n del ruido Poisson en el momento angular, a trav és del modelo
de evoluci 6n de la componente bari 6nica.

Cabe adem as mencionar que el modelo forma proporciones morfol Ogicas de galaxias con-
sistentes con las observaciones (Lagos et al. 2008). Este determi na la morfolog “a de un dado
objeto, seg un la fracci 6n de masa estelar del bulbo con respecto a la masa total de la galaxia.

As’, objetos con cocientes M pupo =Ma mayores a 0;95 se de nen como esferoides, mientras que
cocientes menores que este | ‘mite, se de nen como espirales. Objetos sin bulbo, es decir ¢ on

cociente nulo, se de nen como irregulares.

Comencemos ahora con el an alisis de la correlaci 6n de Pearson entre pares de galaxias o
halos, con respecto a su orientaci  6n segun una dada visual. Como hemos hecho enelcap  ‘tulo
anterior (ver secci 6n 2.3.1), vamos a de nir uno de los ejes coordenados de la simul acion
(e.g. eje z), como la | 'nea de la visual. Tomaremos el plano de nido por las restantes dos
coordenadas (e.g. X ey), como el plano del “cielo”, es decir, el plano sobre el que se pro yectan
las coordenadas. A partir de este sistema, se de ne un par de objetos (galaxias o halos),
como aquellos separados por una dada distancia proyectada sobre el p lano del “cielo”, cuya
separaci 6n radial no supere los 5 Mpc hi! (mismo valor que en las observaciones). Luego

tomando subconjuntos de pares de objetos seg  Un intervalos en separaci 6n, se puede analizar
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el coe ciente de Pearson de los par ametros de inclinaci 6n m, de cada objeto. Tanto para las
galaxias sint éticas, como para los halos de materia oscura, dado que se dispone de | a direcci 6n
exacta del momento angular, vamos a de nir m = cos(®), donde ® es el angulo o inclinaci 6n
del momento con la visual.

En el panel derecho de la gura 3.7 presentamos el resultado del an alisis de las correla-
ciones de Pearson para pares de galaxias sint  éticas, seg Un tipo morfol 6Ogico y separaci 6n. A
diferencia con los resultados observacionales, y debido a la baj a resoluci 6n de la simulaci 6n,
no result 6 posible estudiar la correlaci  6n para escalas menores a 0;1 Mpc hi 1. Aqu” de nuevo

las barras de error corresponden a las varianzas calculadas en base al m étodo de Jacknife .
Las bandas grises y blancas alternadas indican los intervalos en distanc ias sobre los cuales se
calcularon las correlaciones. Puede verse en la gura, que la poblac ibn con mayor alineamien-

to es la de galaxias el ‘pticas (representada por rect angulos). Luego la sefial disminuye para
galaxias espirales (indicada mediante tri ~ angulos), mientras que para objetos del tipo irregular
(mostrado con rombos), apenas se observa un alineamiento marginal e n escalas superiores
al megaparsec. No obstante, debido a la amplitud de los errores, lo S coe cientes de correla-
cion para las diferentes morfolog “as resultan indistinguibles entre s “. En la pr 6xima secci 6n

compararemos estos resultados con los obtenidos de las observaci ones.

En lo concerniente a los halos y subhalos de materia oscura, presen tamos los resultados
en el panel izquierdo de la gura 3.7. En el panel derecho, se prese ntan los coe cientes de
correlaci 6n de Pearson, para diferentes intervalos en distancia. Aqu " adem as de los resulta-

dos para halos y subhalos de la simulaci  6n de 60 Mpc hi ! de lado (indicados con rombos
y tri angulos respectivamente), afiadimos los coe cientes de correlac ion calculados para ha-
los de materia oscura obtenidos de una simulaci 6n de 250Mpc hi ! de lado, con los mismos
par ametros cosmol 6gicos y n umero de part “culas que la anterior. Aqu ~ se observa una corre-
laci 6n baja, que implica un alineamiento pobre para los halos en escalas mayo res a 400 Kpc.
La mayor sefial se obtiene para los pares extra “dos de la simulaci 6n de 250Mpc hi ! de lado.

3.6. Conclusiones

En este cap “tulo se avanz 0 sobre la estad “stica descriptiva del campo de espines. Alan  alisis
de la correlaci 6n esp 'n-densidad del cap “tulo 2, se agreg 6 aqu” el an alisis de la correlaci 6n cru-
zada entre espines de halos cercanos. Debido a que se utiliz 6 como estad ’stica el coe ciente de
correlaci 6n de Pearson, la medida obtenida para el alineamiento esp ‘n—espn, es independien-
te de la correlaci 6n esp’n—densidad. Es decir, la medida de Pearson, resulta un momento de
orden superior sobre la poblaci  6n de orientaciones de galaxias. Luego resulta m  as di cultoso
obtener medidas con signicaci  6n estad “stica sobre la misma base de datos disponibles.

En base a los par ametros fotom étricos disponibles en el cat alogo Sloan, se deni 6 un
par ametro de inclinaci 6n o marca, independiente de sesgos originados en la forma intr ‘nseca
y magnitud de los objetos. Debido a las propiedades de esta marca, s uponemos que la es-

tad ‘stica aplicada sobre ésta, es equivalente a la estad ’stica de las inclinaciones reales de
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galaxias. De esta manera, se calcul 0 los coe cientes de correlaci 6n de Pearson, separando
segun la morfolog “a de los perles de luminosidad, en diferentes intervalos de s eparaci o6n,
para muestras limitadas en volumen. De este an alisis, podemos concluir que las galaxias ti-
po disco brillantes, tienden a estar paralelas entre s ", siendo detectable el alineamiento para
separaciones menores a 0;2 Mpc h i 1, mientras que para galaxias d ébiles no se detecta alinea-
miento alguno. Para objetos con morfolog  “a esferoidal, se observa el comportamiento opuesto.
En el caso de galaxias brillantes, los coe cientes de correlaci 6n negativos indican una ten-
dencia de los datos, a evitar con guraciones alineadas. Para objeto s débiles, no se observa
tendencia alguna. Esta dependencia con la morfolog “a parece consistente con la observada en
el superc Umulo local (Aryal & Saurer 2005; Aryal et al. 2008).

El modelo semianal ‘tico SAG-2 (Lagos et al. 2008), no parece reproducir el comportamiento
de la sefial con la morfolog “a, observado en el cat alogo Sloan. Es valido aclarar que esta com-
paraci 6n es posible, debido a que el modelo evoluciona el momento angu lar de las diferentes
componentes de los objetos, esferoidal y disco, a partir del es p’n del halo de materia oscura
simulado en el modelo num  érico de fondo. Debido a la baja resoluci  6n de la simulaci 6n, no re-
sult 6 posible analizar el mismo rango de separaciones que en las observacio nes. No obstante,
para separaciones mayores (aunque menores al Mpc h i 1), el modelo predice una alineamien-
to positivo para todas las morfolog ‘as. En cuanto a las simulaciones num  éricas de halos de
materia oscura, se obtiene una sefial baja aunque detectable, tambi én hacia orientaciones
relativas alineadas.

Podemos concluir que el alineamiento entre pares de objetos parec e depender fuertemente
de la morfolog “a, algo que no pueden explicar los modelos semianal ‘ticos ni las simulaciones

num éricas. En particular, ninguno de los objetos simulados (galaxias si nt éticas, subhalos y
halos de materia oscura), muestra comportamiento parecido al de las galaxias el ‘pticas. No
obstante, la poblaci 6n de discos con per | exponencial, parece responder en acuerdo cualita-

tivo a la sefal obtenida en los modelos te  6ricos. Sin embargo cuantitativamente, la amplitud
de la sefial en este ultimo caso, es mucho menor que la observada en el cat alogo.
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Cap’tulo 4

Formas de halos de materia, grupos y
cumulos de galaxias

En este cap 'tulo presentamos el estudio realizado sobre las
formas de los halos de materia, y su relaci  6n con la estructu-
ra en gran escala. Mediante el uso de modelos semianal ‘ticos y
catalogos simulados, comparamos los resultados obtenidos so-
bre la forma de halos de materia oscura en simulaciones, con

la forma de grupos de galaxias identi cados en cat alogos espec-
trosc opicos.
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4.1. Introducci 6n

4.1. Introducci 6n

En una variedad de trabajos de literatura (ver por ejemplo Kasun & Evrard (2005) y sus re-
ferencias), basados fundamentalmente en simulaciones num éricas cosmol ogicas, se muestra
gue la cosmolog ‘a @ CDM, produce halos de materia oscura fr “a que presentan en su gene-
ralidad estructuras y formas no esf  éricas, con orientaciones relacionadas con estructuras
circundantes, tales como lamentos y paredes. Tambi én basados en simulaciones num  éricas,
van Haarlem & van de Weygaert (1993) (ver tambi  én Splinter et al. (1997)), explican el ori-
gen de estos alineamientos en un reordenando de la estructura in terna del halo, seg un la
direcci 6n del ultimo evento de fusi 6n importante, los cuales provienen principalmente de las
direcciones de nidas por los lamentos. Por otro lado como vimo s en el cap ‘tulo 1 Bond et al.
(1996), utilizando el formalismo desarrollado por Zel “Dovich (1970), explican el origen y for-
maci 6n de los lamentos, a trav  és del ujo y colapso de regiones lagrangianas (condiciones
iniciales) en el espacio entre picos en el campo de densidad. Seg Un estos autores, la forma
de un halo y su conexi 6n con la red de lamentos est & denida ab initio , y la subsecuente
evoluci 6n no lineal (tenida en cuenta en simulaciones), s 6lo aumenta el contraste en densidad
sumando ruido. Luego, es de esperar que la forma de los halos de mate ria guarde informaci 6n

sobre la estructura en gran escala, y su historia previa.

Por otro lado, como se mencion 06 en la primera parte, los modelos de halo han sido muy
utiles para describir la estad “stica de galaxias (Cooray & Sheth 2002; van den Bosch et al.
2004), pero asumiendo que la distribuci 6n de masa de los halos es esf érica. No obstante, en
una versi 6n m as precisa de este modelo es necesario tener en cuenta lo compli cado de la
estructura interna de los halos y sus formas (Jing & Suto 2002).

Si bien las propiedades de los halos hab ‘an sido estudiadas extensamente mediante si-
mulaciones num éricas cosmol 6gicas, al momento en el que publicamos el estudio aqu " pre-
sentado, exist “a un n Umero relativamente pequefio de trabajos relacionados a las formas de
los halos en cat alogos de galaxias y ninguno que contrastara observaciones con teor “a. Del
punto de vista observacional, Plionis et al. (2004) encontraron una relaci 6n entre la forma
de los cUimulos y grupos de galaxias aparentemente opuesta a la observada en simulaciones
(Kasun & Evrard 2005). Usando 1168 grupos del cat alogo UZC-SSRS2, Plionis et al. (2004),
concluyen que los grupos pobres en galaxias se observan m as elongados que los ricos, con
un 85% de los grupos pobres con cocientes de semiejes (ajustando una e lipse al grupo sobre
el cielo) menores a 0;4. En contraste, Kasun & Evrard (2005) encuentran que los halos en
simulaciones tienden a ser m  as asféricos cuanto mayor sea su masa.

En este cap “tulo, presentamos un estudio estad  “stico de las formas de los halos de materia
oscura en el rango de grupos a ¢ Umulos de galaxias. Se analiza la forma triaxial de los halos
y la evoluci 6n de la asfericidad con la masa. Utilizando un modelo semianal ‘tico de forma-
cion de galaxias, se construyeron cat alogos sint éticos de grupos de galaxias. Sobre estos, se
analizaron los diversos problemas que afectan la determinaci on observacional de la forma de

grupos, tanto sea por proyecci 0n, efecto de velocidades peculiares o estad ’stica pobre. Con
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respecto a esto Ultimo, se estudi 6 mediante realizaciones Monte Carlo la estad  ’stica inferen-
cial de las formas de los halos tanto en 2 como 3 dimensiones, en func ion del tamafio del
espacio muestral.

Estudiando la muestra de grupos 2PIGG de Eke et al. (2004) extra ‘das del cat alogo espec-
trosc 6pico de galaxias 2dFGRS (2-degree Field Galaxy Redshift Survey, Co lless et al. (2001))
y la muestra SDSS-DR3GC de Merch an & Zandivarez (2005) identi cada del Sloan Digital
Sky Survey SDSS (data release 3, Abazajian et al. (2005)), se demostr 6 que la inconsistencia
aparente entre observaciones y simulaciones es debida principal mente a errores sistem aticos
inducidos por una estad ’stica de pocos n Umeros.

En la secci 6n 4.2 se presenta el estudio de las formas tridimensionales de | 0s halos en
simulaciones num éricas, incluyendo el an Alisis de sesgos sistem aticos. La secci 6n 4.2.1 con-
tiene el estudio de las formas proyectadas de los grupos de galaxias e n datos observacionales,
y si presenta una base te o6rica para interpretar los resultados mediante cat alogos de grupos
de galaxias simulados.

4.2. An Aalisis tridimensional de las Formas de los Halos

En esta secci 6n analizamos la forma predicha para sistemas gravitatorios ligados en el
rango de masas que abarca desde grupos a ¢ Umulos de galaxias ( 10*? hi *M- a 10'® hi *M-).
Estos sistemas fueron extra ‘dos de una simulaci 06n realizada con el ¢ 6digo GADGET desarro-
llado por Springel et al. (2001). El volumen computacional abarca un cubo peri 6dico de 250
Mpc h i 1 de lado conteniendo 50C° part “culas con masas de M =1;04£ 10 hi 'M-. La simula-
cion adopta un modelo cosmol 6gico de materia oscura fr “a con constante cosmol 6gica (2 CDM)
con par ametros de densidad - = 0;3, -5 = 0;7, y una uctuaci 6n en masa rms a tiempo
presente de ¥g = 0;8 (ver seccion 1.5.2, ecuaci 6n 1.35). La identicaci 6n de los ¢ Umulos de
part “culas se llevo a cabo mediante un algoritmo de percolaci on estandar friends-of-friends
con una longitud de enlace | =0;17ni 173, donde n es la densidad num érica media.

4.2.1. Forma de los Halos

Por cada halo de materia oscura, se calcul 06 la parte anis 6tropa del tensor de inercia de
las part “culas pertenecientes al halo, a la cual llamaremos tensor de forma. Este puede ser
escrito como una matriz sim  étrica que involucra a todos los momentos de segundo orden de

la distribuci 6n de puntos:
W
li =(1=Nn) XeiXeg; 4.1)
®=1

donde Xg@;i es la i-ésima componente del vector posici ©6n de la part ‘cula ® con origen en el
centro de masa del sistema, y Np es el numero de part ‘culas en el halo. Los autovalores de
esta matriz corresponden a los cuadrados de los semiejes ( a, b, c ordenados seg in a>b >c)
del elipsoide caracter ’stico que mejor describe la distribuci  6n de las part “culas del grupo. Para

estudiar las formas tridimensionales de los halos de manera adimens ional seg un la escala,
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Fig. 4.1 : Isocontornos de la densidad de probabilidad de los halos seg un su forma. Se utilizan
los cocientes de semiejes b=ay c=bpara halos con masas M > 102 hi *M-. Las | 'neas s 6lidas
corresponden a los valores estimados usando todas las part ‘culas miembro. Las| ‘neas de trazos
representan la distribuci 6n estimada sobre la misma poblaci 6n de halos, pero cuando s 6lo se
utilizan 10 part ‘culas seleccionadas al azar para estimar la forma. Los contornos de ambas
distribuciones encierran el 10, 30, 50, 70 y 90% de la poblaci 6n en b=avs. c=b(de contornos
internos a externos, respectivamente).

basamos nuestro an alisis en los cocientes b=ay c=b Estas variables son independientes y
proveen un conjunto completo de par  ametros para analizar las formas elipsoidales triaxiales.

En la literatura es frecuente tambi  én el uso del cociente del semieje menor al mayor (  c=a),
debido a que este par ametro var ‘a mas cuanto mayor sea la asfericidad del elipsoide. De
todos modos, este par ametro no distingue entre elipsoides prolados y oblados. Record emos
que un elipsoide prolado es la super cie de revoluci on que se obtiene al rotar una elipse
utilizando como directriz el eje correspondiente al semieje m ayor, obteniendo de esta manera
un elipsoide con dos semiejes iguales y uno mayor orientado a lo | argo de la directriz. Si
por lo contrario rotamos el elipse generatriz en la direcci 6n del semieje menor, obtenemos
un elipsoide oblado, formado por dos semiejes iguales y un terce ro menor sobre el eje de
rotaci 6n. La gura 4.1 muestra los mapas de contornos de la distribuci on de halos de nuestra
simulaci 6n con masas M > 102 hi 'M- (I'neas continuas), seg (n sus cocientes de semigjes
b=ay c=h Los isocontornos encierran el 10, 30, 50, 70y 90 % de los puntos desde los contornos
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interiores al exterior. En este espacio de par ametros la recta vertical b=a= 1 con valores
arbitrarios de c=h corresponde a la ubicaci 6n de todos los elipsoides perfectamente oblados.
Por otro lado, los sistemas con c=b= 1 y b=alibre, corresponden a elipsoides perfectamente
prolados. El punto c¢c=b= 1y b=a= 1 corresponde a todas las esferas. Si bien uno espera
gque tanto los elipsoides prolados como los oblados sean altamente im probables, debido a
gue por de nici 6n ocupan regiones de medida nula (usando como medida la probabi lidad
sobre intervalos de b=ay c=h, a menudo nos referiremos a las formas de halos proladas o
de tendencia prolada cuando los sistemas presenten b=a < c=by por el contrario, cuando
hablemos de elipsoides oblados, debe sobrentenderse que hablamo s de formas triaxiales con
b=a > c=b

Como puede observarse en la gura 4.1, los halos de materia son en general triaxiales, es
decir, sus formas parecen distribuirse uniformemente entre | os extremos de los elipsoides de
revoluci 6n (contornos internos) con una ligera tendencia (contorno s exteriores) a preferir for-
mas proladas (i.e. aA b > c). El valor m as frecuente de cocientes de semiejes puede estimarse
alrededor de c=b=0;8y b=a=0;76 (moda de la distribuci 6n).

4.2.2. Efectos de Resoluci o6n en la inferencia de las formas de los halos

Cuando se usan cat alogos de galaxias o simulaciones de baja resoluci  6n, s6lo se dispone

de unos pocos miembros para determinar el tensor de forma del gr upo. Es por esto que
estudiamos el efecto en la estima de los cocientes de semiejes , en funci 6n del n imero de
part “culas del halo. Por un lado uno espera que para semiejes con amplitu des similares, el

ruido Poisson debido al uso de pocas part “culas discretas para calcular el tensor de forma,
ampli que diferencias inexistentes. De esta manera, se induce un reordenado de los semiejes
gue resulta en una disminuci  6n sistem atica de los cocientes c=by b=a Adem as de esto, debido
a que el tensor de inercia es b asicamente un estimador de segundo orden sobre la distribuci on
de puntos, es de esperar la presencia de sesgos m  as complicados.

Para vericar estas hip Otesis, calculamos los cocientes de semiejes de halos pero s  6lo
usando en el ¢ bmputo submuestras de 10 miembros seleccionados al azar. En la gur a4l
se muestra en | ‘'neas cortadas, los contornos de isodensidad para los semiejes b=ay c=bas’
determinados. Cuando se compara en la gura esta distribuci on, con el resultado obtenido
usando todas las part ‘culas del halo (I 'nea continua), puede apreciarse que la distribuci on
de formas estimada con menos part ’culas, se corre hacia valores menores de  c=by b=g como
esperabamos. Adem as, puede apreciarse que la distribuci  6n degradada se distribuye m as
uniformemente, entre las regiones proladas y obladas. Es decir, ade mas de una apreciable
diferencia entre los picos de ambas distribuciones, parece habe r aumentado la cantidad de
halos oblados en la regi 6n b=a > c=h con respecto a la distribuci 6n de | 'neas continuas.

Este cambio en la proporci 6n de formas, es el segundo efecto mencionado al principio.

La raz6n de este fen bmeno puede encontrarse en el hecho que, debido a la naturaleza de I

ruido Poisson, s 6lo puede reducir la sefial, ya que por de nici 6n b=a <1y c=b <1), lo cual
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Fig. 4.2 : Dependencia de las estimas de cocientes de semiejes (  b=ay c=h con el nimero de
puntos utilizados al calcular el tensor de forma (I "nea continuas). Los cuadrados vac ‘os son los
valores ideales, jados sobre el elipsoide Monte Carlo; los ¢ ‘rculos llenos representan los valores
obtenidos cuando s 0lo se utilizan conjuntos de 5 puntos extra  “dos al azar para estimar la forma
del elipsoide.

hace que los semiejes chicos sean m as propensos a ser afectados por ruido. Luego, las formas
proladas (dos semiejes chicos) est an m as afectadas y distorsionadas por el ruido, que las
formas obladas (s 6lo un semieje chico).

Para cuanti car estos conceptos, realizamos simulaciones Monte C arlo cubriendo ho-
mogéneamente el espacio de par ametros ( b=a c=b, con elipsoides generados a partir de 10000
puntos. Se calcul 6 el promedio de las estimas de cocientes de semiejes, para conju ntos dife-

rentes de puntos extra ’‘dos al azar, en cada elipsoide. En la gura 4.2 mostramos el resultad 0.
Las I'neas continuas, muestran el camino descripto por la estima de la forma de los elipsoi-
des segln el n tmero de miembros que es usado para calcular el tensor de forma. El n Umero

de miembros (que denotamos con  Na, ), se reduce desde 1000hasta 5. Los cuadrados vac ‘os
muestran los valores verdaderos utilizados al generar cada elipsoi de Monte Carlo. Los ¢ ‘rculos
llenos, muestran el resultado de  b=ay c=b Como hab "amos mencionado antes, el efecto de la
estad ‘stica de pocos puntos, introduce un desplazamiento sistem atico hacia valores menores
de b=ay c=h que afecta m as fuertemente las formas mas esf éricas, y con una mayor tendencia

a poblar la regi 6n oblada del espacio de par ametros.
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Fig. 4.3 : Evoluci 6n del par ametro de triaxialidad P con N;, enrangos de masa creciente (I ‘neas
continuas, punteadas y cortadas respectivamente).

4.2.3. Dependencia de la forma con la masa del sistema

Como vimos en la secci 6n anterior, los halos de materia oscura producidos en simula-
ciones aCDM, presentan preferentemente formas proladas. Esto Gltimo es consistente con
resultados previos de la literatura (Kasun & Evrard 2005; Jing & Sut 0 2002), en donde se
reporta una dependencia d ébil en la media del par ametro c=acon la masa. Este par ametro es
usado com Unmente para indicar el grado de asfericidad de un halo de materia osc ura. Para
caracterizar la dependencia de la forma de un halo con la masa y el n Umero de part “culas,
consideramos m &s conveniente introducir un nuevo par ametro que nos permita, a diferencia
de c=a distinguir entre halos prolados y oblados. Un manera sencilla d e de nir este par ametro
es mediante el cociente de los par ametros c=by b=a Sistemas de tendencia prolada satisfacen
ca=8 > 1, mientras que sistemas oblados cumplen ca=¥ < 1. Por lo tanto de nimos a nuestro
par ametro de triaxialidad como:

P :=In( ca=B): (4.2)

Donde hemos introducido el logaritmo neperiano a n de eliminar la asimetr “a natural de la
distribuci 6n para halos oblados ( 0 < ca=k? < 1) y prolados ( 1 < ca=k? < 1 ). Luego decimos que
un elipsoide es oblado cuando P < 0, y por el contrario decimos que es prolado cuando P>0.
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Fig. 4.4 : Parametro de triaxialidad P y cociente c=acomo funci 6n de la masa del halo (panel
de izquierda y derecha respectivamente). Las| ’neas son el ajuste usando una relaci  6n log-lineal
(Ecuaciones 4.3y 4.4).

Mas all & del n imero de part “culas utilizadas para calcular el tensor de formas, encontramos

una dependencia en la distribuci  6n de formas de los ¢ Umulos con la masa, consistente con
los resultados de la literatura. En la gura 4.3 se muestra el par ametro de triaxialidad como
funci 6n del n imero de part ‘culas Ny, en diferentes rangos de masa. Adem as del crecimiento
de los valores de P con N4y (lo que re eja el efecto num  érico descripto en la secci  6n anterior),
tambi én se puede observar un aumento de P para diferentes rangos de masa creciente, sin

importar el valor de  Niap .

En la gura 4.4 se puede ver la dependencia de la media de los valo res del par ametro de
triaxialidad P (panel izquierdo) y el cociente c=a (panel derecho) con la masa. Las barras de
error corresponden a la desviaci 6n estandar rms para P o c=asegun sea el caso. Encontramos
una tendencia decreciente y log-lineal de c=acon la masa, consistente con la literatura previa.
Esto indica un aumento de la asfericidad de los sistemas seg Uun su masa. Adem as encontra-
mos que P aumenta tambi én con la masa, lo cual indica que el incremento de asfericidad es
originado en realidad por un aumento en la fracci 6n de halos prolados de la poblaci 6n. Los

ajustes mostrados en | ‘neas continuas corresponden a las f  6rmulas,

<c=a>

i (0;0568 0;003)log,,(M )+ (0;708§ 0;01); (4.3)

<P >

(0;0898 0;005)log;,(M)i (0;118 0;01): (4.4)

De los resultados de esta secci 6n se puede concluir que, aunque la asfericidad de los
sistemas y la fracci 6n de halos prolados, en la distribuci ~ 6n general de formas, aumenta nota-

blemente con la masa, es necesario entender y estudiar detalladamen te los sesgos estad “sticos
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gue afectan sistem aticamente las mediciones. Por otro lado, si bien el efecto de est ad’sticas de
distinto n Umero de miembros N4, , introduce efectos espurios en un primer an alisis, cuando
se trabaja en intervalos jos de Nan para cualquier masa, se observan resultados cualitati-
vamente consistentes. Es por esto que a la hora de trabajar con obser vaciones de grupos de
galaxias, una buena opci ©6n es jar el n Umero de galaxias Ny, con el que se determinar a la
forma. Si bien esto introduce ciertamente variaciones cuantitati vas en la relaci 6n masa-forma
as” medida, esto nos permitir ‘a entender de todos modos la verdadera relaci  6n entre la for-
ma de un grupo o ¢ Umulo de galaxias y su masa, e incluso comparar con las predicciones

num éricas.

4.3. An alisis en Proyecci 6n

Debido a las distorsiones en el espacio de  redshift (ver apéndice B.3), el an Alisis de los
datos observacionales de cat alogos espectrosc 6picos, se encuentra necesariamente limitado a
mediciones de la forma proyectada de los grupos sobre el plano d el cielo. Si bien es posible
de nir e identi car sistemas de galaxias, utilizando la velocidad r adial espectrosc 6pica como
estima de la distancia, se espera por de nici 6n mayor contaminaci  6n por velocidades peculia-
res en grupos de galaxias. Al tratar la coordenada radial como una coor denada espacial m as,
se observan alargamientos espurios en lal  "nea visual (el conocido efecto “dedos de Dios”) de
los grupos y ¢ Umulos de galaxias, que impide cualquier an alisis de la forma de los halos en
esta direcci 6n. Por lo tanto, cuando estudiamos la forma proyectada de grupos de galaxias,
utilizamos un procedimiento similar al descripto en el caso trid imensional, pero involucrando
so6lo dos dimensiones. Utilizando coordenadas cartesianas proyect adas sobre el plano del cie-
lo (a la distancia del centro de masa), se calcula el tensor de form a bidimensional del grupo.
Los autovalores de esta matriz nos proveen de los semiejes mayor ay menor b de la elipse
de forma del sistema. An alogamente al caso tridimensional, utilizaremos como par ametro de
forma adimensional el cociente de semiejes b=a

En esta secci 6n analizamos la forma proyectada de grupos de galaxias tomados del cat alogo
2PIGG (2dFGRS Percolation Inferred Galaxy Groups, Eke et al. (2004 )) construido a partir del
2dFGRS, y el cat alogo SDSS-DR3GC, compilado por Merch an & Zandivarez (2005) a partir
del cat dlogo SDSS. El cat alogo 2PIGG contiene 4045grupos con al menos 4 miembros, y el de
Merch an y Zandivarez, 10152grupos.

Para poder comparar datos observacionales con simulaciones num éricas, se construy 0
un cat alogo sint ético del 2dFGRS, mediante la colocaci 6n de un observador en un cubo de
galaxias semianal ‘ticas de la simulaci 6n, buscando reproducir en  éste, de la mejor manera
posible, los sesgos observacionales. Para reproducir estos se  sgos, se ubic 6 un m ascara de
completitud angular y una funci  6n de selecci 6n, an alogas a las estimadas para el cat alogo
2dFGRS real, y se determin 0 los redshift de las galaxias a trav és de las componentes radiales
de las velocidades simuladas y sus magnitudes aparentes a partir de las absolutas producidas

por un modelo semianal ‘tico. Las galaxias semianal ‘ticas utilizadas para poblar la simulaci on
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Fig. 4.5 : Distribuciones de b=ade los cat alogos, real 2PIGG (I ‘neas continuas), simulado 2PIGG
('neas de trazos) y grupos SDSS-DR3GC (I ‘neas punteadas y de trazo), para distintos rangos
en Ngu (diferentes paneles, ver leyenda de las guras).

num érica, corresponden al llamado modelo GALFORM (Cole et al. 2000). D espu és de generar
el catalogo sint ético, se aplic 6 el mismo algoritmo originalmente usado para identi car los
grupos reales en el cat alogo 2dFGRS por Eke et al. (2004). Se trata esencialmente de un
algoritmo de percolaci 6n, m as comlUnmente conocido como algoritmo amigos de los amigos
(Friends-of-Friends , FOF), con una longitud de enlace que var “a segun el redshift del objeto
y segun la direcci 6n de b uUsqueda, radial o angular. Esta variaci  6n de la longitud de enlace
busca compensar la disminuci  6n de la densidad num érica con la distancia, efecto inherente

a todo cat alogo limitado por ujo como el 2dFGRS y el SDSS. La variaci 6n en la direcci 6n
depende de las componentes angular y radial, debido a que esta Ultima se ve m as afectada
por el efecto de las velocidades peculiares, y por ende es necesar io aumentar la longitud de
enlace en esta direcci 6n.

4.3.1. La forma de los grupos de galaxias seg Uun el n Umero de miembros

Del estudio de las formas de halo en simulaciones num éricas, hemos visto que los resul-
tados pueden cambiar dram aticamente, cuando se utiliza diferentes n Umeros de miembros,

para inferir los cocientes de semiejes. En esta secci  6n se estudia la importancia de estos efec-
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tos, cuando se calcula el tensor de forma bidimensional de grupo s, identi cados en cat  alogos
de galaxias espectrosc Opicas. Para hacer esto, se procedi 6 a calcular las formas de los grupos
en los cat alogos real y sint ético, utilizando diferentesn  Umeros de galaxias miembro, que deno-
tamos con Ngg . En la gura 4.5 se muestra el resultado de estos c alculos. Como puede verse,
hay una semejanza muy alta entre datos reales y sint éticos. Por ejemplo, en ambos casos,

se observa que la distribuci  6n obtenida de grupos con  Nga , 4, muestra mayores excesos de

formas elongadas, que la correspondiente obtenida con Nga , 20. Se puede apreciar tambi én
un muy buen acuerdo en los diferentes rangos de Nga entre cat &logos reales y simulados,
especialmente para valores bajos en  Nga . Esto indica que el modelo sint  ético es adecuado
para la comparaci 6n. Adem &s es interesante notar, que el valor t ‘pico de la distribuci 6n de
formas proyectadas, aumenta con el n  Umero de galaxias miembro. M as adelante se analizar a
si esta tendencia es real, o depende del n  Umero de galaxias miembro usadas en la estad  “stica.
En la misma gura, se muestra tambi én los resultados del cat alogo SDSS-DR3GC, los cuales
tambi én muestran un excelente acuerdo con el cat  alogo simulado y el catalogo 2PIGG. Este
acuerdo es muy importante, ya que los cat  alogos de grupos 2PIGG y SDSS-DR3GC, son mues-
tras observacionales independientes. Ambas muestras de grupos, estan basadas en cat alogos
espectrosc opicos diferentes, que tienen diferentes profundidades, areas de cobertura del cielo,

y sufren de diferentes sesgos observacionales debido a distin tas con guraciones instrumen-
tales utilizadas en la construcci  6n del cat alogo (ver Colless et al. (2001), para el 2dFGRS y
Abazajian et al. (2005), para el SDSS-DR3).

El aumento en la media de los valores de  b=acon el n umero de galaxias miembro es cuali-

tativamente consistente con los resultados de Plionis et al. (20 04) para los grupos del cat alogo
UZC-SSRS2. En la literatura hay varias sugerencias para explicar esta inesperada tenden-
cia. Se han propuesto en general mecanismos que involucran la masa de | halo, o fricci 6n

din amica. No obstante, las simulaciones num éricas como vimos, apuntan en direcci  6n con-
traria. Por otro lado, Kasun & Evrard (2005) propusieron explicar la d iscrepancia a trav és
de sesgos importantes en la selecci 6n o6ptica de las galaxias, que podr “a segun ellos, incluso
revertir la relaci 6n entre la forma del grupo y su masa. En esta secci on se busca resolver
esta discrepancia entre teor “ay observaciones. De la secci 6n 4.2.3, vimos que el par ametro de
triaxialidad depende fuertemente del n  Gmero de part “culas involucradas en su ¢ alculo ( gura
4.3).

Agu” aplicamos el mismo procedimiento a los datos observacionales, y comparamos la dis-
tribuci on de cocientes de semiejes para grupos con  Nga =6, con la distribuci  6n medida sobre

grupos con Nga , 20, pero considerando s 0lo 6 galaxias seleccionadas al azar en cada grupo,

B

para calcular la matriz de forma bidimensional. Debido a que la canti dad de halos disminuye

considerablemente con el n  Umero de miembros, generamos por cada halo de Nga , 20, unas

200mediciones de cocientes con 6 galaxias cada una, para tener as ~su ciente estad ’stica para
determinar la distribuci  6n. Hay que notar que de un grupo con 20 miembros, es posible se-
leccionar hasta 38750muestras de 6 miembros distintas, sin repetir un miembro, con lo cual

al seleccionar s 6lo 200, nos aseguramos la independencia estad “stica de los datos utilizados,
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Fig. 4.6 : Distribuci 6n de cocientes de semiejes proyectados b=apara grupos con Nga =6 (I'nea
de trazos), grupos ricos Nga > 19 (I'nea continua) y grupos con Ngz > 19 donde solo se us6 6
miembros para obtener la forma del grupo (I 'nea a trazos con puntos).

hasta cierto punto. En la gura 4.6, se muestra la distribuci 6n de los cocientes de semiejes
de grupos relativamente pobres  Nga =6 (histograma con | 'nea de trazos largos), y se compara
con el resultado obtenido para grupos con Nga > 19, utilizando todas las galaxias miembro
(I'nea continua), y considerando s  6lo 6 miembros en la medida (I 'nea a trazos con puntos).

Queda claro al mirar la gura que la distribuci on de formas de grupos con Nga = 6 es
indistinguible de la de grupos ricos, con medidas que utilizan s 6lo 6 galaxias. Como conse-
cuencia, se observa tambi én, que para la poblaci 6n de grupos ricos, la medida que utilizas  6lo
6 galaxias di ere de manera importante con la medida que utiliza todas las galaxias en grupo.
Se obtiene medidas aparentes mucho m as elongadas cuando se dispone de una estad ’stica
mas pobre. En el caso de esta Ultima distribuci  6n, el histograma se observa m as suave, debi-
do a la gran cantidad de medidas que extraemos de cada grupo considerad 0. Luego podemos
concluir que la tendencia observada en los grupos pobres a pres entar formas proyectadas m as
alargadas, es un efecto debido fundamentalmente a sesgos sistem aticos, e incluso podr ‘a ser
gue la forma intr ‘nseca de los grupos de galaxias, no var ‘e signi cativamente con el n  imero
de galaxias miembro.

Basados en estos resultados, se calcul 6 una medida insesgada, de la distribuci  6n de for-
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84. Formas de halos de materia, grupos y ¢ Umulos de galaxias

mas de grupos, para sistemas con cualquier n umero de miembros. De todos modos hay que
tener en cuenta, que cualquier dependencia de la forma de grupo co n la masa ser 4 prome-
diada. Para realizar esto, se gener 6 medidas de la forma de grupos ( 200 para cada grupo),
utilizando galaxias miembro en n  Umeros desde 4 a 16, extra ‘das de la muestra de grupos con
Nga > 19. A cada distribuci 6n as” calculada en cada cat &alogo de grupos, le ajustamos un

polinomio de 4% orden,
X4

Fn,., (b=9 = hi(b=9': (4.5)

i=0
Luego se de nieron factores de correcci  6n para aplicar a la distribuci  6n de semiejes de gru-
pos con Nga miembros, a n de eliminar sesgos con respecto a la medida equiv alente que
resultar “a de utilizar 20 miembros,

5

Cnga (=8 = F, 20(b=9=Fn,, =ng, (0=3; (4.6)

donde F 5 es el ajuste a la distribuci  6n medida en grupos con Nga , 20 galaxias miembros.

Notar que los factores de correcci 6n se obtienen desde la misma muestra de grupos a la que
se aplicar & la correcci 6n. En la gura 4.7, se muestran las distribuciones corregidas par a
cocientes de semiejes con Ngg en unrango de 4 a 13 galaxias miembro. Como puede verse, las

distribuciones corregidas para diferentes Nga muestran alguna dispersi  6n no correlacionada

alrededor de una Unica distribuci 6n, que puede ser ajustada mediante un polinomio de 4
orden.
Para el cat alogo 2PIGG, los coe cientes del mejor ajuste son ho =0;228 0,07, hy = | 78 1,

h, =388 5 hs = {498 7,y hy =20 8§ 3. Como puede apreciarse en la gura, los polinomios
de mejor ajuste que corresponden a los resultados de los cat alogos 2PIGG, 2PIGG simulado y
grupos SDSS-DR3GC, son extremadamente similares.

4.3.2. Correlaci 6n entre la forma de los grupos y su masa

Para eliminar cualquier tendencia sistem atica espuria de las formas de los halos con la
masa, se disefi 6 un m étodo estad “stico sencillo que revela cualquier posible dependencia de
la forma de los grupos con la masa en datos observacionales. Como p rimer paso, para en-
tender la conexi 6n entre los resultados tridimensionales con los observados, s implemente se
proyect 6 en dos dimensiones, una muestra de halos extra  ‘da de la simulaci 6n. La muestra de
halos fue tomada de la simulaci 6n de tal manera de seleccionar una distribuci on de masas
similar a la calculada para el cat  alogo 2PIGG. Las masas de los grupos 2PIGG se calcularon a
partir de las luminosidades totales de cada grupo y la relaci 6n masa-luminosidad suministra-
da por Eke et al. (2004). Para alcanzar una comparaci on realista, es necesario tambi  én tener
en cuenta el efecto de n Umero en la estad stica. Esto es tenido en cuenta en la simulaci on,
forzando a que los halos tengan la misma distribuci 6n de n imero de miembros que el cat 4alogo
2PIGG, mediante una selecci 06n aleatoria de part ‘culas miembro en cada halo. La distribuci on

de cocientes de semiejes proyectados b=ade esta muestra particular de halos simulados, y la
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Fig. 4.7 : Distribuciones de cocientes de semiejes proyectados b=a corregidos a una medida
equivalente con N = 20 galaxias miembro. Se presentan los resultados para los cat alogos 2PIGG,
2PIGG simulado y SDSS-DR3GC (ver leyenda en la gura).

correspondiente muestra del cat  alogo 2PIGG, se muestran en la gura 4.8, con | ‘neas conti-
nuas y punteadas respectivamente. Como puede apreciarse, ambas dist ribuciones muestran
un razonable acuerdo. No obstante, la muestra de grupos 2PIGG sim ulados, muestra una
ligera tendencia a mayores elongaciones que aquella construida a partir de proyecci 6n directa
de los halos de materia oscura simulados. Aunque este efecto es pe qguefo, se observa que
persiste a Un en diferentes rangos de masa y n Umeros de miembros. Luego, es posible que

esta diferencia, que se muestra entre ambas distribuciones, sea debida a diferencias entre los
algoritmos de identi caci  6n usados en simulaciones, y en muestras afectadas por distorsione S
en redshift .

Por ejemplo, el algoritmo utilizado en cat  alogos con redshift , utiliza una longitud de enla-
ce que var ‘a con cierta complejidad, caracterizada por asumir una dada relaci 6n de aspecto
entre la longitud radial y la angular, y un escalado con el redshift que tiene en cuenta la
disminuci 6n en la densidad de galaxias, t ‘pica de cat alogos limitados por ujo. Como mencio-
namos anteriormente, una buena manera de evitar el efecto num érico en nuestra estad “stica,
es usar un n Umero jo de miembros para estimar la forma de los grupos. Por lo tanto, se

calcul 6 el promedio de los cocientes de semiejes b=apara halos de materia oscura en proyec-
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cion, como funci 6n de la masa del sistema, usando s ©6lo 10 miembros del total disponible de
part “‘culas en cada halo. Los cocientes de semiejes resultantes se mue stran en la gura 4.9,
donde los halos de mayor masa son consistentes con formas ligerame nte m as elongadas que
sistemas de menor masa (c ‘rculos vac ‘0s). Si se compara esta tendencia de la forma con la
masa del halo, con aquella que es obtenida usando todas las part ‘culas de halos con m as de
100 miembros, se observa s 6lo un desplazamiento constante entre las dos. Esto indica que el
proceso de seleccionar 10 part ‘culas miembro preserva la relaci  6n entre la forma proyectada
con la masa. Luego, se procede a calcular los cocientes medios de s emiejes b=ade grupos
del cat alogo 2PIGG, para todos los grupos con al menos 10 galaxias miembros, pero usan-
do so6lo 10 miembros seleccionados al azar, para calcular la forma del grupo. Est e resultado
se graca en la gura 4.9 (cuadrados vac ‘0s) en funci 6n de la masa calculada a trav és del
cociente masa—luminosidad caracter  “stico del cat alogo. Como puede verse, la relaci 6n con la
masa es recuperada en el cat alogo sint ético. Finalmente, se repite este procedimiento para el
catalogo 2PIGG real, mostrando los resultados con tri angulos llenos en la misma gura. Es
decir, se utilizaron grupos con al menos 10 galaxias miembro, pero usando s 6lo un n U4mero
jo de 10 miembros para medir b=a Queda claro de la gura, que se ha podido reconciliar

los resultados de las simulaciones num  éricas con los datos observacionales, dado que los
grupos 2PIGG muestran una ligera tendencia a formas m as elongadas para sistemas masivos
(b=a' 0,538 0,02 para M =4 £ 10 hi M- y b=a' 0498 0,06 para M = 2 £ 10 hi M-,

implicando una detecci 6n con nivel de signicaci 6n de una desviaci 6n estandar).

4.3.3. Dependencia con las propiedades de las galaxias miem bro

En esta secci 6n, buscamos posibles diferencias en la forma t  ‘pica de los grupos de ga-
laxias, cuando se consideran diferentes propiedades de sus galaxias miembro. Para esto, se
dividi 6 la muestra de grupos, de acuerdo con el color medio y el tipo es pectral de las galaxias
miembro, debido a que estas propiedades pueden entenderse como indicadores de diferentes
historias de formaci 6n estelar, como as ~tambi én de diferentes historias de interacci  6n vy fu-
sion entre halos. En todas las comparaciones, se consider 6 el mismo n Umero de miembros en
la medici 6n de la forma de los grupos.

En general, se encuentra muy dif ’cil decidir, si hay o no una correlaci  6n detectada entre
la forma y el color, ya sea del cat alogo 2PIGG o el SDSS-DR3GC. En particular, se presentan
los resultados para los grupos 2PIGG en el panel superior de la g ura 4.10, donde se muestra
la media en b=acomo funci 6n de el color by j r, para dos rangos distintos en el n  Gmero
de miembros Nga (notar que el efecto de bajo n Umero en la estad “stica introduce valores
menores en la media de b=apara el caso de Nga bajos). Se repiti 6 este analisis para el 'ndice
espectral “ (un indicador de la actividad de formaci on estelar reciente Colless et al. (2001))
de las galaxias 2dFGRS, determinando la fracci  6n de galaxias miembros con ~ < j 1;4 en
cada grupo. Como puede observarse en el panel superior de la gur a 4.10, de nuevo no se ve

ninguna tendencia o dependencia clara en la media del cocient e de semiejes, con la fracci 6n
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Fig. 4.8 : Distribuciones de b=aproyectado de las formas tridimensionales (I  "nea continua) y de
grupos sint éticos (I'nea de puntos). Las distribuciones de masayn  Umero de los halos de materia
oscura, han sido forzadas para concordar con la muestra del cat alogo sint ético.

de formaci 6n estelar pasiva, dentro del grupo. En el caso de los grupos SDSS-D R3GC, se
repiti 6 este mismo an alisis, pero utilizando el  'ndice espectral e-class (Abazajian et al. 2005),

no observ andose ninguna variaci  6n signi cativa de este  'ndice con la forma de los sistemas.

El an dlisis se repiti 6 usando s 6lo galaxias miembro con ~ < j 1;4 (galaxias sin formaci 6n
estelar) por un lado, y s 06lo galaxias miembro con ~ > j 1;4 (galaxias con formaci 06n estelar) por
el otro. Hay que notar que varios grupos se encuentran representados en ambas muestras,
dado que es bastante com Un que ambos posean galaxias con y sin formaci  6n estelar reciente.
Una vez m as, no fue posible detectar ninguna diferencia sistem atica en la forma de los grupos
considerando s 6lo galaxias formadoras o no formadoras de estrellas en el ¢ alculo de la forma.
Se repiti 6 tambi én este an alisis usando el ‘ndice espectral en el cat alogo SDSS-DR3GC en-
contrando el mismo resultado, es decir, no vemos ninguna depen dencia clara de la forma del

halo con el tipo espectral de las galaxias miembro.
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Fig. 4.9 : Dependencia de la media en el cociente b=acomo funci6n de la masa, para halos
extra “dos de la simulaci 6n num érica (c’rculos), grupos del cat alogos sint ético y real 2PIGG (cua-
drados y rect angulos respectivamente). En todos los casos, s 06lo se involucr 6 en el célculo 10
miembros seleccionados aleatoriamente.

4.4. Conclusiones

Se realizaron variados an alisis de la forma de los sistemas ligados gravitatoriamente, en
simulaciones num éricas, cat alogos sint éticos de grupos, y muestras observacionales de gru-
pos de galaxias, derivadas de los relevamientos 2dFGRS y SDSS. Los pr incipales resultados
gue hacen a la forma tridimensional de los halos de materia en simul aciones num éricas se

pueden resumir como:

= Los halos de materia oscura fr “a, son bien descriptos mediante elipsoides triaxiales, los
cuales presentan una clara tendencia hacia formas proladas para los s istemas de mayor
masa. Esto puede ser tambi én detectado mediante otros par ametros estad “sticos; tanto
la asfericidad c=a como el cociente de semiejes proyectado b=a muestran una tendencia

decreciente con la masa del halo.

= Se demostr 6 que la estad “stica basada en un bajo n Umero de datos, tiende a sesgar las
formas triaxiales medidas, hacia con guraciones obladas. Mediante u n an alisis Monte

Carlo, se mostr 6 que los semiejes menores se encuentran mas afectados por el ruido Y
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Fig. 4.10 : Dependencia de la media en los cocientes b=acomo funci 6n del color medio b; j r
(panel superior), y la fracci 6n de galaxias con ~ < j 1,4 (panel inferior) para los grupos 2PIGG.
Las |'neas continuas (I ‘'neas punteadas) muestran los resultados para grupos con 5 Nga - 6
(10- Nga - 14). Las barras de error corresponden a los percentiles 10y 90.

consecuentemente, las formas proladas, caracterizadas por dos semi ejes menores, son

mas distorsionadas.

En cuanto al an alisis concerniente a los cat alogos reales y simulados, los resultados pue-

den resumirse en:

= El an alisis en el espacio de redshift , no cambia signi cativamente la distribuci 6n de for-
mas proyectadas de los halos, para una dada distribuci 6n de masas y n Umero de miem-
bros, aunque existe una tendenciad  ébil de los sistemas del cat alogo sint ético, a ser m as
elongados que los obtenidos mediante proyecci 6n directa de las simulaciones. Esto es
debido probablemente a diferencias en los algoritmos de identi caci 6n en simulaciones
y cat alogos espectrosc Opicos.

= Las propiedades de la distribuci  6n de formas en el cat alogo sint ético, muestran un cer-
cano acuerdo con las observaciones, indicando concordancia entre teor ‘a y observaci on.
En particular, la tendencia de los grupos con pocos miembros, a m ostrar formas proyec-

tadas aparentemente m as elongadas, es enteramente consistente en los cat  alogos real y
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simulado.

= Se demostr 6 que la tendencia reportada en la literatura, donde los grupos ri COoS se pre-
sentan m as redondos, es un efecto espurio debido a la estad “stica de bajo n Umero. Se
dan ajustes a las distribuciones corregidas de formas de grupos, c alibradas para medi-
das con N = 20.

= Tambi én se analiz 6 submuestras de grupos tanto del 2PIGG como el SDSS-DR3GC, se-

leccionadas seg Un el color y el tipo espectral de las galaxias miembros. No fue posi ble
detectar ninguna dependencia signi cativa de la forma del gru po con la fracci 6n de ga-
laxias rojas, o fracciones de galaxias pasivas en formaci on estelar.

Finalmente, mediante la consideraci  6n de un n Umero jo de miembros por grupo, fue po-
sible detectar una dependencia signi cativa estad ‘sticamente con la masa (obtenida a trav =~ és
del cociente masa-luminosidad). Estos resultados indican que los g rupos masivos tienden a
mostrar formas m as elongadas, en excelente acuerdo con los resultados derivados de simula-

ciones num éricas, y la teor “a jer arquica de formaci 6n de estructuras.
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Cap’tulo 5

Alineaci 0n de la forma de grupos de

galaxias y estructura en gran escala.

En este cap 'tulo presentamos un an dlisis de la orientaci 6n de
grupos y ¢ Umulos de galaxias, con respecto a la distribuci 6n de
materia circundante. Utilizando la metodolog ‘a desarrollada en
los cap “tulos previos, se compara los alineamientos obtenidos en
simulaciones num éricas con los observados en sistemas de gala-

xias identi cados en cat alogos espectrosc 6picos.
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5.1. Introducci 6n

Desde los comienzos de la astronom “a extragal actica, ha resultado evidente a la inspecci  6n

visual, que las agrupaciones de galaxias se presentan generalmente dis tribuidas en regiones
alargadas en el cielo. Como vimos en las secciones previas, la visi 6n moderna es que la forma
tridimensional de los pozos de potencial en los que se forman esto s sistemas, es bien descripta

en primera aproximaci  6n por formas triaxiales asf éricas. Del espectro de formas presentadas,
se observa una especial preponderancia por formas proladas (ver ¢ ap‘tulo 4). Hemos ya anali-
zado de manera acabada las formas de gruposy ¢ Umulos de galaxias, y hemos vinculado estas
medidas con las predichas por el modelo cosmol  6gico estandar @ CDM. Por otro lado, como
hemos introducido en la secci  6n 4.1, ha sido bien establecido en la literatura la existencia de
alineamientos entre la forma de los sistemas de galaxias, con la est ructura en gran escala cir-
cundante. No obstante, hasta la fecha notamos que es necesaria una d escripci 6n estad “stica
robusta, que cuanti que la presencia de este efecto, tanto en simu laciones num éricas como
observaciones. Estas alineaciones entre sistemas ligados y estruc tura, parecen ser un resul-
tado gen érico de las teor “as de inestabilidad gravitatoria. Por lo tanto, la utilizaci on de este
efecto como discriminante de modelos cosmol  6gicos requiere de una calibraci 6n cuidadosa
(Onuora & Thomas 2000).

Antes de seguir avanzando, revisemos los esfuerzos hist  Oricos para determinar la exis-
tencia de este efecto. Binggeli (1982) fue el primero en inve stigar alineamientos de pares de
cumulos cercanos entre si. Tomando 44 grupos de Abell, Binggeli encontr 6 que galaxias se-
paradas hasta distancias de  30Mpc, muestran una fuerte alineaci  6n entre ellas, mientras que
la orientaci 6n de un dado ¢ Umulo, depende de la distribuci  6n de los sistemas vecinos. Otros
autores (Rhee & Katgert 1987; West 1989b,a; Richstone et al. 1992; PI ionis 1994) han repor-
tado asimismo, tanto alineamiento entre c Umulos vecinos, como as ~ tambi én alineamientos
con otros grupos embebidos en el mismo superc  Umulo.

Con algunas excepciones, como por ejemplo Struble & Peebles (1 985) o Rhee & Katgert
(1987), la mayor “a de los trabajos en la literatura (de Theije et al. 1995; West 198 9a; Rhee
et al. 1992; Onuora & Thomas 2000; West et al. 1995) con rman los re sultados originales de
Binggeli. West (1989a) utiliza 48 superc iumulos Abell y encuentra una tendencia de los grupos
a estar alineados dentro de los 60 Mpc hi ! de separaci 6n. Plionis (1994) obtiene alineaciones
fuertes para 637 grupos Lick, hasta escalas de 15 Mpc hi !, y alineaciones d ébiles hasta 60
Mpc hi . West et al. (1995) encuentra una marcada anisotrop “a en los c Umulos observados
con el sat élite Einstein , que se extiende hasta escalas del orden de  10Mpc hi .

Por el lado de las simulaciones, existe una extensa cantidad de trab ajos que determinan la
presencia de alineamientos entre la forma y la estructura en gr an escala (Arag 6n-Calvo et al.
2007; Hahn et al. 2007b,a; Brunino et al. 2007; Cuesta et al. 2008; P atiri et al. 2006). En
la mayor “a de estos estudios, se realiza estad “stica sobre las inclinaciones de ejes de halos
de materia, con respecto a direcciones de nidas sobre la estruc tura circundante. De esta

manera, en estos trabajos se identi can superc Umulos, es decir lamentos o paredesdevac  ‘os
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(voids en su versi 6n angl 6fona m as estandarizada) en la distribuci  6n de part “culas, mediante
diversos criterios topol 6gicos. Si bien la gran mayor “a de los estudios, coinciden en demostrar

la presencia de alineamientos en el paradigma a CDM, la magnitud del efecto de alineaci 6n en
cada caso, depende fuertemente de la de nici  6n de superestructuras aplicada oportunamente.

En el cap "tulo 2 se estudi 06, en lo concerniente a observaciones, el alineamiento del mome n-
to angular de halos de tamafio gal Aactico (desde 102 a 10% hi 1 M-). Si bien en las simulacio-
nes se estudi 6 sistemas de mayor masa, no result 6 posible realizar comparaciones con datos
emp ricos, fuera del rango de masa mencionado. Esto se debe a que no es p osible determinar
la direcci 6n del momento angular de sistemas de mayor masa, trazados en las observ aciones
por grupos y ¢ Uumulos de galaxias. No obstante, de la teor “a de torque tidal, es de esperar que
el momento angular de un halo tienda a ser perpendicular al eje de may or del momento de
inercia. Luego si estudiamos el alineamiento de sistemas de galaxias , como grupos y ¢ Umulos,
segun la direcci 6n de m aximo alargamiento de su distribuci  6n interna, es posible extender en
masa el contraste con observaciones. Siguiendo la metodolog ‘a implementada en el cap ‘tulo
2, buscamos cuanti car alineamientos entre la orientaci on de halos de materia oscura en
simulaciones y sistemas de galaxias en observaciones.

Mediante la funci 6n de correlaci 6n bipuntual, es posible obtener inferencias estad ‘sticas
robustas, a la vez que se independiza el an alisis de cualquier de nici  6n topol ogica de la es-
tructura circundante. Adem  as, dado que la funci 6n de correlaci 6n bipuntual es un estad “stico
clasico de la teor “a, es posible tomar estas mediciones como punto de partida de fut uros desa-
rrollos te oOricos. Por ejemplo, en la descripci  6n de la estructura no lineal mediante el modelo
de halo (Cooray & Sheth 2002), toda la materia est a contenida en halos espacialmente co-
rrelacionados. Estos abarcan un amplio espectro en masa (ver seccion es 1.5.3, 1.5.4). En el
tratamiento anal ‘tico, el modelo asume halos de simetr “a esférica. No obstante para poder
modelar las correlaciones observadas en este cap  "tulo, no solo es necesario tener en cuenta
el espectro de formas de halo, sino tambi  én la correlaci 6n espacial de las formas de halos de

Vecinos.

5.2. Alineamiento de la forma de Halos de materia oscura

En esta secci 6n analizamos el alineamiento predicho para sistemas gravitatorios | igados
en el rango de masas que abarca desde grupos pequefios a ¢ Gmulos de galaxias ( » 102 a
» 10 hi IM-). Estos sistemas fueron extra ‘dos de una simulaci 6n realizada con el ¢ 6digo
GADGET desarrollado por Springel (2005). ElI volumen computacion al comprende un cubo
peri 6dico de 500Mpc h i * de lado, conteniendo 500° part ‘culas de masa M =6;67£ 10°°hi 1M
Se adopt 6, como a lo largo de toda la tesis, un modelo cosmol  6gico de materia oscura fr ‘a
con constante cosmol o6gica y par ametros de densidad - g = 0;26, - » = 0;74. Las condiciones
iniciales se normalizaron seg Un ¥ = 0;8'. Como siempre, la identicaci  6n de sistemas ligados

1Recordemos (ver secci 6n 1.5.2, ecuaci 6n 1.35) ¥g representa la uctuaci 6n rms de la densidad contenida en una
poblaci 6n centrada en puntos al azar de esferasde 8 Mpc hi 1 a tiempo nal.
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de part “culas se llev 6 a cabo mediante un algoritmo de percolaci  6n estandar friends-of-friends

con una longitud de enlace | =0;172 13 donde @ es la densidad num érica media.

5.2.1. An alisis tridimensional de la funci 6n de correlaci  6n direccional

Como en la secci 6n 4.2.1, se procedi 0 a calcular el tensor de forma | , dado por la ecuaci 6n
(4.1), para los halos de materia oscura identi cados en la simulac ion. En el cap “tulo anterior
se utilizaron los autovalores de esta matriz (recordemos denotad 0sS con a, by c, en orden
decreciente) para caracterizar la forma de estos sistemas. En esta seccion vamos a utilizar los
correspondientes autovectores, -, By € para de nir la orientaci  6n espacial del halo de materia
oscura.

Del an dlisis de las formas de estos objetos, hemos visto que la mayor ‘a presenta una
tendencia hacia formas proladas, y por lo tanto, la direcci on del semieje mayor, =4, resulta
la que mejor caracteriza la orientaci  6n del halo. Esta distribuci  6n de materia, es debida a la
alta excentricidad de las  orbitas de las part ‘culas que forman el halo (Tormen 1997). Dichas
orbitas, no solo determinan la forma de éste, sino tambi én su conguraci 6n en velocidad.
De esta manera el semieje mayor del tensor de forma, presenta un al to grado de alineaci 6n
con la direcci 6n de m axima dispersi 6n de velocidades (ver Kasun & Evrard (2005)). Debido a
esta distribuci  6n de velocidades internas, es de esperar que el momento angular del halo sea
perpendicular al semieje mayor & Por otro lado, esto tambi én es consistente con la teor ‘a de
torque tidal. Si tenemos un tensor de inercia prolado (que por de nici 6n es paralelo al tensor
de forma), el momento angular producido por torque tidal resulta m aximo en la direcci 6n
perpendicular.

Por lo expuesto en el p arrafo anterior, vemos que un estudio del alineamiento de la forma
de halos, resulta una extensi  6n natural del an Aalisis del cap ‘tulo 2, con la ventaja de que
podemos extender el contraste entre observaciones y simulacio nes, al rango de masas de
grupos y ¢ umulos de galaxias.

Haciendo uso de la funci 6n de correlaci 6n anis 6tropa, introducida en la secci  6n 2.2, pode-
mos calcular la correlaci  6n de estructura circundante al halo, seg Un sea paralela o perpendi-
cular al semieje mayor -a. Los resultados de este ¢ alculo, pueden observarse en la gura 5.1.

En el panel izquierdo de la gura se presentan los resultados para si stemas de baja masa
(£ 10% a 2,5£ 103 hi IM-). La I'nea de trazos largos, corresponde a la funci  6n de correlaci 6n
calculada sobre pares cuya direcci 6n halo-part ‘cula, yace a menos de 30 grados del plano
generado por By € (plano perpendicular al semieje mayor, » ). Por otro lado, la| 'nea continua
corresponde al resultado obtenido cuando el angulo subtendido por los pares con el semieje
mayor, se halla contenido en un cono de 60 grados de apertura (funci  6n paralela, »). De esta
manera los vol umenes de nidos son complementarios e iguales, es decir su uni 6n de ne un
volumen esf érico. Cada par halo—part ’cula, estar a contabilizado por de nici  6n en una u otra
funci 6n de correlaci 6n. Por otro lado, con un | ‘nea de puntos, se presenta la funci  6n de co-

rrelaci 6n resultante al utilizar todos los pares en un volumen esf érico (denotada con »go). El
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Fig. 5.1 : Panel izquierdo: Correlaci 6n espacial halo j materia para sistemas de baja masa en

la simulaci 6n (2£ 10 a 25£ 10 hi IM-). La I'nea de trazos largos corresponde a la funci  6n
de correlaci 6n entre halos con vecinos en la direcci 6n perpendicular al semieje mayor. Lal ’'nea
continua corresponde al resultado obtenido cuando se usan traz adores a lo largo de la direcci  6n
del semieje mayor. Con un | ‘nea de puntos, se presenta la funci  6n de correlaci 6n resultante al
utilizar todas las part ’culas de materia, sin distinguir la direcci ~ 6n. El panel inferior izquierdo se
presenta el cociente entre las funciones de correlaci  6n del panel superior con la funci  6n is 6tropa.
Panel derecho: An &logo al panel izquierdo, pero para una muestra de halos de mayor m asa
(masas mayores a 1,3£ 10 hi 1M-).

panel inferior izquierdo de la gura 5.1, muestra el cociente e ntre las funciones de correla-
cion direccionales, ya sea paralela o perpendicular, con respecto a la funci 6n is 6tropa. En la
parte derecha de la gura 5.1 tenemos los resultados correspon dientes para halos de masas

mayores a 1;3£ 10 hi M- . Las sombras grises que envuelven cada funci  6n de correlaci 6n,
representan las bandas de error calculadas con la t écnica de Jacknife , ya introducida en la
seccion 2.2. Las | ‘'neas verticales de trazos, representan las escalas de transici on, entre el
régimen de uno y dos halos, seg U(n se puede apreciar en el comportamiento de la funci on de
correlaci on.

Se puede apreciar en la gura 5.1, un alto grado de anisotrop “a en la distribuci  6n de ma-
teria seg un las direcciones paralelas y perpendicular al eje mayor de la poblac ion de halos.
Las diferencias en amplitud entre la correlaci on paralela y perpendicular resulta signi cativa
estad ‘'sticamente, ya que supera varias veces el valor estimado para el err or. Tambi én puede
apreciarse un cambio en la sefial de anisotrop  “a segun la escala en consideraci 6n. Por ejem-
plo, en las escalas por debajo de la transici ~ 6n entre el t érmino de uno y dos halos de la funci  6n
de correlaci 6n, la diferencia de amplitudes llega a un m aximo, para luego disminuir hacia el
centro del halo. Por otro lado, a distancias mayores, en el r égimen de dos halos, la sefial de
alineamiento cae de manera marcada, para mantenerse luego constante y d isminuir su signi-

caci 6n a escalas grandes. As "~ como en el cap “tulo 2, podemos intuir de este comportamiento
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diferenciado en la sefial de anisotrop “a segun el modelo de halo, alg Un indicio de la presen-
cia de diferentes mecanismos f ’sicos, interviniendo en la conformaci  6n del alineamiento para
escalas grandes y chicas.

Por otro lado, para los dos extremos de masa considerados en los pan eles izquierdo y
derecho de la gura 5.1, puede verse que el efecto es mayor, cuant 0 mayor es la masa de
la poblaci 6n de halos centrales. Esto lo hemos investigado con otras dos mues tras de masa
intermedia, con rmando que el grado de alineamiento dado por las dife rencias de correlaci 6n,

depende fuertemente y aumenta en funci  6n de la masa.

5.3. An Alisis del alineamiento de grupos de galaxias y estructura en gran escala

As” como la forma de los grupos de galaxias s 06lo puede determinarse en proyecci 6n (ver
4.3), en lo que respecta a la orientaci 6n de un grupo, s 6lo puede observarse el angulo de
posici 6n de la direcci 6n en la que aparenta una elongaci 6n mayor sobre el plano del cielo.
Es decir, debido a la distorsi 6n causada por velocidades peculiares (ver ap  éndice B.3), s 6lo
puede determinarse los semiejes y forma del grupo en cuesti 6n sobre el plano del cielo. Como
en la secci 6n 4.3, se utiliz 6 las coordenadas cartesianas proyectadas a la distancia del centro

de masa del grupo, es decir sobre un plano perpendicular a la visu al. Mediante el ¢ alculo de
los autovalores del tensor de forma bidimensional, se obtienen los semiejes de la elipse que
mejor ajusta la con guraci  6n observada de galaxias. Los correspondientes autovectores, ay

B, de nen la posici 6n de la elipse, bastando con medir el  angulo de posici 6n de 4aen el cielo,
para de nir la orientaci  6n del sistema.

Como en el cap tulo 2, calculamos la funci  6n de correlaci 6n proyectada (ver secci 6n 2.3)
en la direcci 6n paralela, denotada con !, y perpendicular, !, al angulo de posici 6n del
grupo. Cada funci 6n, !, y !, es calculada usando los pares que subtiendan con el eje mayor
angulos mayores o menores que 45°, respectivamente. La funci  6n de correlaci 6n proyectada
usual se obtiene al utilizar todos los pares sin distinguir su ori entaci o6n, y la llamaremos
funci 6n is 6tropa proyectada ! is,.

Por otro lado, como vimos en la secci 6n 4.2.2, es de esperar que el bajon  Umero de miem-
bros, no solo afecte las formas de los grupos, sino tambi én el angulo de posici 6n estimado.
Por esto en las pr 6ximas secciones, analizaremos la funci  6n de correlaci 6n anis 6tropa, para
grupos con m as de 10, 15y 20, galaxias miembro. De esta manera esperamos gque grupos con
mas de 20 galaxias, posean angulos de posici 6n de mejor calidad que grupos con 10 galaxias.
En la gura 5.2 podemos ver histogramas en masas, para estas poblacion es con diferente cota
en el n umero de miembros. La masa es calculada suponiendo la validez del teorema del virial.
De esta manera, siguiendo Merch an & Zandivarez (2005), se puede estimar una masa virial
Mir , dado un grupo de galaxias como:

Mo = ¥Ry B 1/4Nga|(|\|ga| i 1)
vir — G ’ e E - Rj» 1
1

i>j
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Fig. 5.2 : Histograma en masa para grupos de galaxias en el cat alogo Sloan (SDSS-DR7). En
diferentes tonos de grises, presentamos las distribuciones de obje tos con mas de 10, 15y 20,
galaxias miembros (aumentando el n  Umero de gris claro a gris oscuro).

donde Ry se de ne como el radio virial del sistema, y Yses la dispersi 6n de velocidades de las
galaxias miembro. El radio virial se estima f acilmente con la ecuaci 6n de la derecha, donde
Nga €s el numero de galaxias miembro y  Rj la distancia de separaci 0On proyectada, para
un dado par de galaxias i,j del grupo. Por dltimo, la dispersi 6n de velocidades observada
en la | 'nea de la visual ¥4, se relaciona con la dispersi 6n de velocidades tridimensional, Y4,
mediante ¥ = p§~’/gd. Volviendo a la gura 5.2, vemos que al jar cotas altas en el n Umero
de galaxias miembros, se disminuye notablemente el total de objet os de la submuestra ( area
del histograma). Luego es necesario para el an  alisis, balancear la signi caci  6n estad “stica de
la funci 6n de correlaci 6n, con la precisi 6n en la estima del angulo de posici 6n de cada grupo.
Esto se consigue mediante una adecuada elecci  6n de la cota | ‘mite en galaxias. Por otro lado
al subir dicha cota, el m aximo de la distribuci 6n se corre hacia masas mayores, bajando la
cantidad de grupos con baja masa de la muestra. Luego el an alisis ve afectada su relevancia
para sistemas de baja masa, seg (n sea elegida la cota m "nima de galaxias por grupo (efecto

de incompletitud en la masa).

5.3.1. An Aalisis proyectado en simulaciones y factores de sesgo

Antes de avanzar con el an Alisis sobre el cat alogo real de grupos, vamos a estudiar la
factibilidad de detectar la sefial predicha en la secci 6n 5.2.1, bajo la acci 6n de los efectos
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Fig. 5.3 : Correlaci 6n espacial proyectada halo  materia. En los paneles superiores izquierdo

y derecho se presentan los resultados para sistemas de baja y alta m asa respectivamente (iz-
quierda: 2£ 10'? —2;,5£ 103 hi 'M~, derecha: , 1;3£ 10'*hi M- ). Lal'nea de trazos corresponde
a la funci 6n de correlaci 6n para halos con part “culas vecinas en la direcci 6n perpendicular al
semieje mayor. La | ‘nea continua corresponde al resultado obtenido cuando se usan t razado-
res a lo largo de la direcci 6n del semieje mayor. Con | ‘nea de puntos se presenta la funci 6n de
correlaci 6n resultante al utilizar todas las part  “culas de materia, sin distinguir la direcci  6n. El
panel inferior izquierdo muestra el cociente entre las funciones de correlaci 6n del panel superior
con la funci 6n resultante al involucrar vecinos en todas las direcciones. Los pan eles inferio-
res muestran el cociente entre las funciones de correlaci  6n paralelas y perpendiculares con la
is6tropa.

de proyecci 6n, incompletitud, y ruido Poisson, que sesgan los resultados o bservacionales. Si-
guiendo un procedimiento an  alogo al llevado a cabo en la secci 6n 2.3.1, se tom 06 el plano x-y
del volumen simulado, como el plano del “cielo”, es decir, el pl ano sobre el que se proyectan
las distancias y formas de los halos. Asimismo, el eje z sede ne comolal ‘nea de la visual, to-
mando para el ¢ alculo de la funci 6n de correlaci 6n, intervalos de velocidad radial equivalentes
a50Mpchil,

En la gura 5.3, presentamos los resultados para la funci 6n de correlaci 6n anis 6tropa
proyectada, sobre las mismas muestras de halos que en la gura5.1. En e | panel izquierdo de
la gura 5.3 presentamos los resultados para halos de baja masa ( 2£ 102 a 2,5£ 10 hi TM-).
En la parte derecha presentamos los correspondientes resultado s para halos de masa alta

(mas de 1;3£ 10*hi 'M-). Siguiendo la misma notaci 6n que antes, con | ‘nea de trazos se
muestra la funci 6n de correlaci 6n proyectada perpendicular !, , con | 'nea continua la funci  6n
paralela !, y nalmente con | ’‘nea de puntos la funci 0n isoétropa ! 5. Los paneles inferiores
presentan el cociente entre las funciones de correlaci on correspondientes en el panel superior
con la funci 6n resultante al involucrar vecinos en todas las direcciones ( liso). Las I'neas de

trazos verticales indican las escalas de transici on para el modelo de halo.
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Fig. 5.4 : Funci6n de correlaci 6n anis 6tropa proyectada para halos con formas determinadas
con so6lo 10 part ‘culas (derecha) y 20 part “culas (izquierda) respectivamente. Los resultados co-
rresponden a la muestra de halos masivos ( M 1;3£ 10" hi *M-). Las muestras de halos se

5

construyeron buscando reproducir la correspondiente distribuc ibn observada en masas para
grupos de 10y 20 galaxias miembro.

Comparando las guras 5.3 y 5.1, vemos que la amplitud de la funci on de correlaci 6n
proyectada, ha sufrido una signi cativa disminuci on con respecto a su contraparte tridimen-
sional. Esto se debe a la proyecci 6ny promediado de estructuras que est  an por delante y por
detr as de un dado halo, en escalas de 50 Mpc hi . Ademas se observa una disminuci 6n de
la sefial de anisotrop ‘a, es decir, la diferencia entre las funciones paralela y perpen dicular es
mas baja. Esta disminuci 6n en la sefial es del orden del 50% siendo a Un mayor la ca ‘da en
escalas grandes.

Por otro lado, analizamos el efecto sobre la funci  6n de correlaci 6n, del ruido Poisson en
la determinaci 6n del tensor de formas de grupos pobres en galaxias. Para esto calcu lamos la
funci 6n de correlaci 6n anis 6tropa, para halos con formas determinadas con s 6lo 10, 15y 20,
part ‘culas seleccionadas al azar. Adem &s, se seleccion 6 las muestras de halos seg Un su masa,
buscando reproducir en la muestra elegida, la correspondient e distribuci 6n en masas obser-
vada para grupos de 10, 15y 20 galaxias miembro (ver gura 5.2). De esta manera buscamos
reproducir el mismo efecto de incompletitud en masa, de las mues tras observacionales.

En la gura 5.4, presentamos a modo de ilustraci on, solo los resultados para la muestra

de halos masivos ( M 1,3£ 10 hi 'M-). A derecha e izquierda, se puede apreciar la fun-

cion de correlaci 6n proyectada para halos cuyo  angulo de posici 6n fue determinado con s 6lo
10y 20 part “culas, respectivamente. Cada poblaci  6n de halos centro reproduce la respectiva

distribuci 6n en masa de la gura 5.2. Si comparamos esta gura, con el lado dere cho de la
gura 5.3, vemos que el ruido Poisson y de incompletitud en la m asa, producen otra erosi 6n

de la sefial de anisotrop ‘a. La diferencia entre la funci  6n de correlaci 6n proyectada paralela
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y perpendicular al angulo de posici 6n, disminuye casi diez por ciento. Esa Un m as notable la
disminuci 6n de la sefial en el r égimen de dos halos, especialmente para escalas mayores a 10
Mpc hi 1. Si se comparan los paneles derecho e izquierdo de la gura 5.4, ve mos que cuando
utilizamos 10 part ‘culas en la determinaci 6n del angulo de posici 6n, la erosi 6n en la sefial de
anisotrop “a parece ser mayor que en el caso de 20 part “culas.

Por lo visto hasta aqu ’, podemos concluir que el factor que m  as degrada la sefial de aniso-
trop “a es el efecto de proyecci 6n de estructuras. Como efectos de segundo orden, tenemos el
ruido Poisson en la estima de la forma de los halos y el efecto de incompletitud en masa. No
obstante esperamos que este Ultimo sea el efecto que mas degrade la sefial para muestras de
grupos con baja masa.

5.3.2. An alisis proyectado en grupos espectrosc Opicos

En esta secci 6n se analiza los resultados obtenidos sobre la muestra identi cada de grupos
en el cat dlogo Sloan Digital Sky Survey , en su s éptima edici 6n (SDSS-DR7, Abazajian et al.
(2009)). Dicha muestra, facilitada por el Dr. Merch an, fue extra ‘da de este cat alogo siguiendo
los lineamientos de Merch an & Zandivarez (2005). Como en la secci  6n anterior, se calcul 0 la
funci 6n de correlaci 6n proyectada (ver secci 6n 2.2), para diferentes cortes en masay n  Umero
de galaxias miembro. En la gura 5.5 presentamos algunos de los resu ltados. Los paneles
(A), (B) y (C), corresponden a la funci  6n de correlaci 6n proyectada entre grupos con m  as de
10 galaxias miembro y todas las galaxias Sloan. En el panel (A), arriba a la izquierda, se
muestran los resultados para el tercio de menor masa extra ‘do de dicha muestra de grupos
(M - 6£ 10 hi *M-). El segundo panel, (B) arriba a la derecha, corresponde a grupos con
masas intermedias ( 6 £ 10'* - M=hi *M- . 1,7 £ 10'*). Por ultimo el panel (C), abajo a la
izquierda, presenta los resultados para el restante tercio de halo s con masas altas ( M
1;7£ 10"* hi *M-). El cuarto panel, (D) abajo a la derecha, ha sido incluido para su com paraci 6n
con (C), y presenta los resultados para el tercio de mayor masa de | a muestra de halos con
mas de 20 galaxias miembro ( M , 2;6£ 10" hi IM-). Las |'neas de trazos verticales, muestran
la escala en la que se espera el cambio de r égimen de la funci 6n de correlaci 6n, segun las
funciones proyectadas determinadas en simulaciones, reproduci endo el ruido Poisson y el
efecto de incompletitud en masa (ver secci  6n 5.3.1).

Como puede apreciarse en la gura 5.5, para varias de las muestras se o bserva una detec-
cion signi cativa de anisotrop  “a. Adem as, la sefial aumenta sistem aticamente seg Un la masa
de los centros, en acuerdo cualitativo con la pauta predicha en si mulaciones. Tambi én se ob-
serva una marcada diferencia en la anisotrop ‘a observada en escalas correspondientes a los
reg’'menes de uno y dos halos, siendo este comportamiento consiste nte con el observado en
simulaciones. Asimismo, tambi  én en concordancia cualitativa con los resultados num éricos,
existe una mayor amplitud en la sefial para el r égimen de un halo. Si se comparan los paneles
(C) y (D), puede apreciarse adem as cierta robustez de la sefial. Es decir, si se sube la cota

m'nima para el n Umero de galaxias por grupo, si bien el n  Umero de centros disminuye de
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Fig. 5.5 : Funci6n de correlaci 6n anis 6tropa proyectada entre grupos con m as de 10 galaxias
miembro y todas las galaxias Sloan. Arriba a la izquierda (panel A), se mue stran los resultados
para el tercio de menor masa de la muestra ( M - 6£ 10 hi IM-). Arriba a la derecha (B) para
masas intermedias ( 6£ 10 - M=hi 'M- . 1,7£ 10'). Abajo a la izquierda (C) para el tercio de
mayor masa ( M , 1,7£ 10**hi 'M-). Abajo a la derecha (D) incluimos los resultados para el tercio

de mayor masa de la muestra de halos conm  as de 20 galaxias miembro ( M , 2,6£ 10 hi 1M-).

manera importante, la sefial de anisotrop ‘a sigue siendo signi cativa. No obstante, para el
régimen de un halo, observamos cierta degradaci  6n de la sefial, sobre todo para escalas me-
nores a 1Mpc, donde la sefal desaparece. Sin embargo, de la inspecci on del panel (D), puede
apreciarse un ligero aumento de la sefial en el r  égimen de dos halos, m &as precisamente para
el intervalo de distancias entre 2y 5 Mpc hil. Esto parece ser consistente con el hecho de
gue, para la poblaci 6n de grupos con m as de 20 galaxias miembro, las estimas en la direcci  6n

del semieje mayor proyectado resultan m  &s precisas que para la poblaci 6n del panel (C), au-
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Fig. 5.6 : Comparaci 6n entre las funciones de correlaci 6n anis 6tropas proyectadas para halos
(derecha) y grupos (izquierda) con 15 miembros. Ambas muestras, grupos y halos, tienen masas
superiores a 1;3£ 10" hi M-

mentando de esta manera la certeza de las mediciones a grandes dis tancias, y por lo tanto la
sefial de anisotrop ‘a.

5.4. Contraste entre observaciones y simulaci on

En la secci 6n anterior se observ 06, mediante la funci 6n de correlaci 6n anis 6tropa proyec-
tada, la existencia de alineamientos entre la poblaci on de grupos y estructura en gran escala
circundante. Hemos visto que la presencia de estas anisotrop ‘as en la distribuci  6n de galaxias
vecinas, es detectable tanto en observaciones como simulaciones , hasta distancias del orden
de 20 Mpc h i 1. En esta secci 6n analizaremos de manera cuantitativa esta concomitancia en-
tre resultados emp ‘ricos y simulados. De la comparaci  6n de los resultados de las secciones
5.3.1 y 5.3.2, puede verse que la sefial observada en cat  alogos, segln distintos cortes en
masa y reg ‘menes del modelo de halo, es consistente cualitativamente con | 0s resultados de
simulaciones. Para mayor comodidad en esta comparaci 6n incluimos en la gura 5.6, las
funciones de correlaci 6n anis 6tropas proyectadas para halos (panel derecho) y grupos (panel
izquierdo) con angulos de posici 6n determinados con 15 part ‘culas y 15 galaxias miembro,
respectivamente. Puede apreciarse aqu ~ de nuevo, un excelente acuerdo entre observaciones
y simulaciones. Si bien son visibles las diferencias en amplitud y forma del comportamiento
general de las funciones de correlaci 6n (ver por ejemplo ! g ), la magnitud de la sefial de a-
nisotrop ‘a observada en ambos casos es muy parecida. Dicha magnitud viene ex presada en
la diferencia entre las funciones _de correlaci on paralela y perpendicular al  angulo de posici 6n

del centro en cada caso (i.e. i '2 =lis). Mas interesantes a un son las similitudes, para

122



8§5. Alineaci 6n de la forma de grupos de galaxias y estructura en gran escala.

Término Global de 1 Halo

/‘8 \\\\\‘ T T T T T T 17T T T T T T T 17T
. ] 1.30
| | 1.25
1.6 .
L @M. =10 ] 1.20
I *N,e = 15 7
3 1.4 s - 3
< mN,, = 20 L] ~ 1.15
3 [ i, 7 3
r ONg 2 10 ]
L [ ] |
AN 2 15 1.10
120 .
| ON. = 20 |
I | 1.05
N ———————— 1.00
| | L
/‘OWS /‘014 /‘OWB
Masa [Me]

Término Global de 2 Halos

i m ]
: i
} oN,, = 10 —
[ * Noo = 15 N ]
:— mN,, = 20 + —
ONy 2 10 %
L YN, 215 % ]
DN, 220 o
/‘OWB /‘014 /‘015
Masa [Me]

Fig. 5.7 : Estimas globales de los cocientes de funciones de correlaci  6n (ver seccion 2.2.2), en las
direcciones paralela y perpendicular al angulo de posici 6n (! (=!,), para pares halo j part cula
égimen de uno (panel izquierdo) o dos
halos (panel derecho). Los s ‘mbolos llenos corresponden a los resultados obtenidos en simula-
ciones, los s ‘mbolos vac ‘os corresponden a resultados observacionales.

0 grupoj galaxia, separados por distancias dentro

la sefial de alineamiento a gran escala en el t

en la gura 5.6, en ambos casos la diferencia de correlaci

distancias en este r égimen, alcanzan un valor de

del r

érmino de dos halos. Como puede apreciarse

6n en una y otra direcci 06n, para

30 % en amplitud relativa.

De la misma forma que en la secci 6n 2.2.2, se busc 6 disminuir los efectos de la covarian-

za de la funci 6n de correlaci 6n con la distancia. El objetivo es determinar la amplitud de la

sefial de alineamiento en uno u otro r  égimen, de manera independiente. Para esto, se rea-

lizaron estimas globales de los cocientes de funciones de corre

laci 6n (ver secci 6n 2.2.2), en

las direcciones paralela y perpendicular al angulo de posici on (! (=!, ), usando todos los pares

halo j part ‘cula o grupo i galaxia, separados por distancias dentro de uno u otro r égimen. El

resultado de estos ¢ alculos puede verse en la gura 5.7. Los diferentes s ‘mbolos representan

muestras con diferente n Umero de objetos por sistema, los s

‘mbolos llenos indican resulta-

dos teoricos y los vac ‘os valores emp ‘ricos de cat alogo. En el panel izquierdo se presentan

los cocientes de las funciones globales en una y otra direcci

régimen de un halo. Para las diferentes muestras extra

‘das de

se observa que la anisotrop ‘a aumenta de manera mon o6tona

apreciar una ligera proclividad a disminuir la sefial cuando se uti

halo (como se indica en la gura con diferentes s

on, para el rango de escalas del

la simulaci 6n (s"'mbolos llenos),
con la masa. Si bien se puede
lizan menos part ‘culas por

‘mbolos), la tendencia observada entre la a-

nisotrop “a y la masa, no parece ser afectada por el ruido Poisson en las medici ones del angulo

de posici 6n. En contraste, para los grupos de galaxias de la muestra observaci onal (s ‘mbolos
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vac’os), no se ve tendencia alguna de variaci 6n de la sefial con la masa de los sistemas. No
obstante, la amplitud de los cocientes es consistente con los v alores te oricos, siendo adem as
indistinguibles dentro de todo el rango de masas con las simulacio nes. Por Ultimo, para los
cocientes emp ‘ricos, no se observa sesgo alguno seg Un la cota m ‘nima de galaxias en grupo.
Por otro lado, en el panel derecho de la gura 5.7, vemos los resu Itados para los cocientes
de funciones de correlaci 06n, en el rango de distancias del r égimen de dos halos. En dicho
régimen, tambi én se observa una tendencia creciente del cociente seg  Un la masa de la mues-
tra, tanto para los datos simulados como para los observacionales. Si bien los resultados
de simulaciones son indistinguibles de los correspondiente S para grupos espectrosc 0Opicos de
galaxias, parece que estos Ultimos presentan valores sistem  aticamente menores para masas
bajas, y ligeramente superiores para masas altas. La amplitud de la sefi al de anisotrop ‘a en
este caso, es menor a la observada para el r  égimen de un halo (panel izquierdo), sobre todo el
rango de masas estudiado. En particular para las muestras de menor masa, la sefial se vuelve

indistinguible de la unidad, es decir, no se observa anisotrop “a alguna.

5.5. Conclusiones

Se estudi 6 el alineamiento entre la forma de sistemas ligados de materia y la estructura
en gran escala, tanto en simulaciones num éricas cosmol 6gicas, como en el cat alogo espec-
trosc opico de galaxias Sloan (SDSS-DR7). Se encontr 6 que la direcci 6n de m aximo alarga-
miento de los halos de materia oscura, seg Un la cosmolog ‘a @ CDM, se halla preferentemente
orientada en la direcci 6n paralela a la distribuci  6n de materia en el rango de escalas corres-
pondientes a los t érminos de aglomerado de uno y dos halos. Estos resultados num éricos
resultan consistentes con predicciones anal ‘ticas como la teor “a de torque tidal, o la evoluci 6n
de parches de materia en picos de densidad (ver 1.4.3).

Por otro lado, se observa que los halos presentan un mayor sefial de ani sotrop “a cuanto
mayor es su masa, en ambos reg ‘menes, siendo tambi én mayor el alineamiento en el r  égimen
de un halo, con respecto al hallado paraelt érmino de aglomerado de dos halos. Esto es con-
sistente de manera cualitativa con el alineamiento hallado en el cap “tulo 2 para el momento
angular con la estructura (ver secci  6n 2.6).

Para el t érmino de un halo, el alineamiento de la estructura con el semiej € mayor proyec-
tado var ‘a desde un » 30% para halos de masas chicas ( ' 103 hi M- ), hastaun » 60 % para
masas altas (' 10 hi *M-.). Este alineamiento es previsible, ya que el t  érmino de un halo
de la funci 6n de correlaci 6n re eja la distribuci  6n de materia interna e inmediata externa de
la poblaci 6n de halos. Luego por consistencia, se espera este alineamiento con los semiejes
mayores de los objetos. Por otro lado para el r  égimen de dos halos, el alineamiento presenta
una sefial m axima que roza el 20% para masas altas, disminuyendo mon  6tonamente hacia
masas menores. As ~ como en el cap ‘tulo 2, si extrapol aramos la relaci 6n observada, hacia
masas pequenfas, esta relaci 6n masa-alineamiento llegar “a a la unidad para masas del orden

de ' 10 hi IM-. No obstante esto Ultimo tiene un grado alto de incerteza, debido a la ex-
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8§5. Alineaci 6n de la forma de grupos de galaxias y estructura en gran escala.

trapolaci 6n de un orden de magnitud en masa. Esta sefial de alineamiento en el r égimen de
dos halos es de sumo inter és, ya que se puede interpretar como una reliquia observable del
proceso de fusi 6n de subestructuras que dio lugar a la formaci 6n de los halos de materia (ver
secciones 4.1, 5.1).

Tambi én se estudi 6 la muestra de grupos de galaxias del cat alogo espectrosc 6pico Sloan
(SDSS-DRY7), calculando la direcci  6n de semieje mayor de la forma proyectada en el plano del
cielo para cada sistema. Como vimos en el cap  “tulo 4, al ser necesaria una m nima cantidad
de galaxias por grupo para poder inferir la orientaci on de cada sistema, el an Aalisis se ve
restringido hacia masas altas.

Fue posible detectar sefial de alineamiento en casi todas las muestras de grupos. No obs-
tante, en el caso del r égimen de dos halos, ésta sefial var “a sensiblemente con la masa, siendo
en algunos casos muy d ébil, en el extremo de masas bajas, y signi cativa para sistemas ma-
sivos.

Se encontraron excesos de estructura en la direcci 6n del semieje mayor, en acuerdo cua-
litativo y cuantitativo con los resultados de simulaciones num éricas, tanto en el r égimen de
uno como de dos halos. Este  (ltimo resultado es de cierto inter  és, ya que en el an alisis del
alineamiento de halos de masa gal Aactica (cap ‘tulo 2), los resultados para el r  égimen de un
halo en observaciones muestran una sefial alineamiento nula o0 muy baj a con respecto a lo
gue se esperaba del an alisis en simulaciones. Esto se debe quiz as a que la distribuci 6n de
galaxias en un grupo resulta mejor trazador de la materia oscura del halo, que la distribuci  6n
de materia luminosa de una galaxia.

En el cap "tulo 2 se estudi 6 en observaciones y simulaciones el alineamiento del momento
angular de halos de masa gal A&ctica (desde 10 a 103 hi 1 M-). Debido a que el momento
angular de un sistema tiende a ser perpendicular al eje de mayor del momento de inercia,
podemos concluir que este cap ‘tulo es una extensi 6n del an alisis previo para masas mayores
(masas de sistemas de galaxias que van desde 103 a 10" hi 1 M- ). Desde este punto de vista,
el comportamiento de las funciones de correlaci on anis 6tropas de grupos de galaxias, resulta
consistente cualitativamente con el observado para galaxias indivi duales en el cap "tulo 2. En
ambos casos se observa que la anisotrop ‘a es una funci 6n creciente de la masa, y que el
comportamiento de ésta sefial seg Un los reg ‘menes de uno y dos halos, es marcadamente

distinto, indicando la presencia de diferentes mecanismos se gun la estructura en gran escala.
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Cap’tulo 6

Momento angular y acreci Oon de materia
en halos © CDM

En el presente cap ‘tulo se estudia, mediante simulaciones
num éricas cosmol oOgicas, el historial o  arbol de eventos de fusi 6n
gue da origen a los halos de materia oscura, seg Un lo predice
la teor “a jer arquica de formaci 6n de estructuras. Se analiza los
eventos de choque entre halos, seg Un la direcci 6n del momento
angular y la distribuci  6n general de estructura en gran escala.
Tambi én se estudia la forma general de la distribuci on de pro-
genitores, y como ésta afecta la distribuci  6n de espines y alinea-
mientos. Finalmente, se analiza la dependencia temporal de este
proceso.
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6.1. Introducci 6n

6.1. Introducci 6n

En este cap "tulo estudiamos el modelo de adquisici  6n de momento angular por torque tidal
en el contexto de formaci 6n de halos por agregaci 06n jer arquica mediante fusiones de estructu-
ras (en ingl és mergers). Como vimos en el cap “tulo 2, la teor “a de torque tidal explica el origen
del momento angular de los halos de materia oscura, mediante interac ciones de la regi 6n co-
lapsante que formar a el halo con la estructura circundante. Cabe preguntarse entonc es, cobmo
es afectado este esquema cuando se considera adem as un aspecto fundamental de la teor ‘a
jerarquica de formaci 06n de estructuras: los halos de materia oscura fr “a se forman mediante
el choque o fusi 6n de halos de menor masa formados previamente.

En cap "tulos anteriores hemos estudiado consecuencias observacional es de ambas teor “as.
Por un lado, la relaci 6n encontrada entre la forma y la masa de los halos, en el cap “tulo 4,
puede interpretarse en el contexto de la teor ‘a jer arquica = CDM. La temperatura inicial, es
decir, la velocidad t ‘pica de la materia oscura en el instante de desacople en el Big Bang , en
este modelo es muy baja (i.e. no relativista, por esto se denomin a materia oscura fr “a). Luego
la primera generaci 6n de estos objetos, se forma por colapso gravitatorio en escalas m uy
pequefias 1. De esta manera, la teor “a predice una primera etapa de fusiones “violentas” de

halos pequefios (i.e. encuentros de objetos de masas comparables, | 0 que llamaremos acreci 6n
caliente), para luego pasar a una etapa en que el halo ya formado contin Ga con una acreci 6n
menos violenta pero continua de materia a lo largo de lamentos ( acreci on fr ‘a). Este hecho ha
sido observado ampliamente en la literatura de simulaciones num éricas @ CDM, mediante la

de nici 6n de lo que se conoce como arboles de fusi 6n de halos (en ingles merger trees ), como
veremos m as adelante.

La época de transici 6n entre ambos modos de acreci 6n (caliente y fr “a), de ne el instante de
formaci 6n del halo. Luego de dicho instante, el posterior proceso de re lajaci 6n din amica ten-
dera a acercar la forma prolada del objeto hacia formas m as esféricas, uniformando el campo
de velocidades interno. Seg Un la teor “a jer arquica de formaci 6n de estructuras, de niendo la
jerarqu ‘a de un objeto seg Un su masa, halos de materia oscura fr  ‘a de masas altas tendr an
épocas de formaci on recientes. Luego, es de esperar que el proceso de relajaci  6n din amica
actle de manera m as pronunciada en halos de masas chicas (debido al mayor intervalo de
tiempo transcurrido desde su formaci on), dejando entonces la correlaci 6n de forma y masa
gue observamos en el cap “tulo 4, tanto en simulaciones como en cat alogos observacionales.
Por otro lado en el Cap ‘tulo 2, vimos que la teor “a de torque tidal predice exitosamente los
alineamientos detectados entre el momento angular y la estructur a en gran escala.

Segun se desprende de discusiones en la literatura, a Un no est a claro como se combinan la
teor a jer arquicay la teor ‘a de torque tidal, a la hora de realizar un an alisis completo y realista
de la din &mica del halo. Por ejemplo D %nghia & Burkert (2004) argumentan que el mecanis-

INo se encuentra establecido en la literatura cual es la escala m ‘nima de estos primeros objetos, o halos primordia-
les de materia oscura fr “a. La escala m ‘nima de estos objetos, viene dada por la temperatura del material al instante

de desacople, y por la presencia o no de interacciones no gravitator ias para cada candidato de materia oscura (por
ejemplo secci 6n e caz de aniquilaci 6n para part ‘culas supersim étricas).
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86. Momento angular y acreci 6n de materia en halos ©CDM

mo de torque tidal no provee su ciente momento angular para formar o bjetos soportados
por rotaci 6n, y sostienen la necesidad de recurrir a mecanismos como la acr ecion de mate-
ria. Maller et al. (2002) analizan como escenarios contrapuestos ambas teor ‘as. Estudian un

mecanismo de adquisici 6n de momento angular mediante fusi ~ 6n de objetos ( “orbital-merger
scenario” ), mientras que tratan por otro lado un escenario basado en torques tidal es (“tidal-
torque scenario” ). Si bien las simulaciones num  éricas concuerdan de manera cualitativa con
las predicciones de la teor “a de torque tidal, los modelos implementados de ésta, no concuer-
dan de manera detallada con la evoluci 6n observada del momento en halos simulados. El
momento predicho por las diferentes implementaciones, sobre stima t “picamente en un factor
» 3, al momento angular obtenido en simulaciones cosmol ogicas (Barnes & Efstathiou 1987;
Sugerman et al. 2000). Esta sobrestimaci  6n disminuye, si se asume que el crecimiento del
momento angular del protohalo se detiene su cientemente antes d el instante de desacople
del objeto con la expansi 6n general. Seg Un Porciani et al. (2002), esto  Ultimo se debe a efec-
tos no lineales presentes en las simulaciones de N—cuerpos, que n 0 son tenidos en cuenta
en implementaciones lineales de la teor  “a de torque tidal. Adem as, se observa una dispersi 6n
importante en la distribuci  6n de momentos angulares de halos simulados, con respecto a los

valores predichos por lateor “a de torque tidal (Porciani et al. 2002; Vitvitska et al. 2002).

Por otro lado Vitvitska et al. (2002), proponen un modelo de adqui sici bn de momento angu-
lar debido a la fusi 6n decorrelacionada de estructuras con momentos angulares distr ibuidos
independientemente. De esta manera los autores proponen que la distribuci 6n de espines ob-
servada en halos de materia oscura, es debida simplemente al histo rial de fusiones de halos
de jerarqu “a menor. Mediante una caminata aleatoria, los autores modelan la fus ion is 6tropa
de subestructuras con momento angular aleatorio, y predicen una d istribuci 6n logar tmica

normal para el par ametro de esp n, en concordancia con los resultados de simulaciones (Vit-
vitska et al. 2002; Maller et al. 2002). Si bien este modelo no da c uenta del alineamiento
hallado de los momentos angulares con la estructura, pone en relie ve la necesidad de eva-
luar la teor “a de torque tidal sobre modelos realistas de acreci on de materia. Por ello en este
captulo, realizamos un an Alisis del momento angular de halos en simulaciones seg an su
historial de fusiones.

6.2. Eventos de fusi 6n en arboles de halos

En esta secci 6n se estudi 6 una simulaci 6n = CDM de gran resoluci 6ny buen rango din amico
en masas de halo, conocida como  “Millenium Run” (Springel et al. 2005), con 64 salidas tem-
porales entre redshift 0y 20?. Las salidas han sido espaciadas temporalmente seg un el factor
de crecimiento, buscando de esta manera hacer un muestreo lineal de los cambios en el con-

traste en densidad. La simulaci 6n consta de una realizaci 6n cubica peri 6dica con lado 500

2En este cap "tulo utilizamos dos simulaciones distintas a las utilizadas e n cap tulos anteriores. La raz  6n de esto,
radica en la necesidad de disponer las salidas temporales, de dichas si mulaciones, de manera adecuada para la
construcci 6n de historiales de fusi 6n. Las pequefias variaciones hechas en los par  ametros cosmol 6gicos, no afectan
de manera substancial la din  amica interna de los halos de materia oscura (Navarro et al. 1997).
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Fig. 6.1 : Ejemplo de arbol de fusiones en la simulaci 6n Millenium . El eje vertical indica el
tiempo por transcurrir (unidades de  10° afios) hasta redsh t cero. En verde se indica la rama
principal. Con ¢ ‘rculos se indican los halos que pertenecen al mismo grupo FOF que la ra ma
principal. El tamafio de cada s ‘mbolo indica la masa del halo, como se indica en la gura.

Mpc hil - =0;25=1j - .,y constante de Hubble Ho =73 km s . El par &metro de nor-
malizaci 6n del espectro es ¥ =09, y la masa por part ‘cula es 8;61£ 10° hi ' M-. Se hizo uso
del historial de fusi 6n para los halos de esta simulaci  6n, disponible en la base de datos  online
del observatorio virtual alem  an (GAVO, German Astrophysical Virtual Observatory). Los halos

de esta simulaci 6n fueron identi cados mediante un algoritmo amigos de los amigos (Friend
of Friends , FOF) modi cado (Springel et al. 2001). B asicamente este m étodo toma los grupos
de part “culas identi cados mediante un FOF ordinario (halo FOF), e ident i ca los subhalos
que conforman la subestructura de dicho grupo 3. Finalmente al grupo FOF se le substrae
los subhalos identi cados, para obtener lo que se de ne como el hal o central. Se de ne una
fusi 6n de dos o m as objetos (halos o subhalos) a un dado tiempo, cuando m as del 50%de la

masa de cada uno pasa a formar parte de un mismo objeto en la salida sig uiente.
En la gura 6.1 se presenta un ejemplo de arbol de fusi 6n de la simulaci 6n Millenium .
El eje vertical da cuenta del tiempo restante hasta la Ultima salida ( t = 0). El tamafio de

los s’'mbolos indica la masa de cada objeto en n  Umero de part “culas, tal como se indica en
la gura. Llamaremos halo—ra 'z, al halo central formado a t = 0 (época actual). Los ¢ ‘rculos

verdes marcan la rama principal, es decir la cadena de halos centrale S progenitores que aporta
la mayor cantidad de masa en cada intervalo de tiempo. A estos halos ce ntrales los llamaremos
3La identicaci 6n se realiza sobre el campo de densidad suavizado del halo FOF, toman do como candidatos a

subestructura, las regiones alrededor de los m aximos locales para diferentes cortes en densidad. A cada candidato
se le calcula la energ “a de ligadura gravitatoria, part ~ “cula por part “cula, rechazando part “culas libres. Los conjuntos
de subestructuras con m  as de 20 part “culas ligadas se las considera subhalos.
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halos principales. Con ¢ ‘rculos naranjas, indicamos los subhalos correspondientes al mis mo
grupo FOF del halo principal, mientras que con tri angulos se representan halos centrales
y subhalos no pertenecientes. Si seguimos en la gura la rama pr incipal, vemos diversos
eventos de fusi 6n entre el halo principal y subhalos. Siguiendo la rama hacia el pas ado de
cada uno de estos subhalos, vemos que en alg Un momento estos objetos son representados
por tri angulos. Esto indica al tiempo considerado, que el objeto pertene c’a a otro grupo FOF.
Dado un arbol como el descripto en el p arrafo anterior, de niremos el evento de fusi on
entre dos halos centrales de este  arbol, como el momento en que ambos pasan a formar
parte del mismo grupo FOF. Con esta de nici on, construimos arboles de fusi  6n entre halos
principales, a partir de los  arboles de fusi 6n disponibles en la simulaci 6n Millenium . Esto se
hizo as” ya que nos interesa la direcci 6n de impacto de los objetos, y no as ~ la orbita interna

que describen una vez que forman parte de la subestructura del halo central. A lo largo de
toda la secci 6n nos referiremos a los halos centrales, como simplemente halo s 0 halos de
materia.

En esta secci 6n vamos a analizar las direcciones de fusi  6n entre halos de materia a lo
largo del tiempo, buscando describir de manera cuantitativa y cual itativa la geometr ‘a de este
proceso de acreci 6n. No obstante, vale aclarar que en este an  alisis, no se tiene en cuenta la
situaci 6n de part ‘culas no pertenecientes a halos. Estas part  “culas conforman lo que enten-
demos como acreci 6n difusa o suave del halo, la cual contribuye de manera apreciable a la
conformaci 6n nal del objeto. Debido a que se busca vincular el proceso de fu siones con la
teor ‘a de torque tidal, dejaremos por ahora de lado el an alisis de la acreci 6n difusa. Se ana-
lizar & la presencia de correlaciones entre la geometr  “a del proceso de fusi 6n de halos, con la
direcci 6n del momento angular del halo formado a t =0 y la distribuci 6n circundante de ma-
teria a tiempo nal. De esta manera buscamos interpretar el arbol de fusiones en el contexto
de la teor “a de torque tidal.

Primeramente, se analiz 6 la distribuci 6n de direcciones de fusi 6n desde el punto de vista
del centro de masa de la materia que conformar & el halo nal, a lo largo de toda la historia
de formaci 6n (las 64 salidas). De esta manera, para cada evento de fusi on ocurrido en la

simulaci 6n, se calcula el vector desplazamiento relativo, en un sistema d e coordenadas jo
en el centro de masa. Este desplazamiento se de ne como la diferenc ia entre los vectores
posici 6n de cada elemento del par en la salida anterior al choque. Fijando po r convenci 6n la

direcci 6n de éste, obtenemos un vector posici  6n con origen en el halo m as masivo, y nal en el
objeto de menor masa del par. Luego para cada  arbol de fusiones, se calcula adem as el tiempo
en gue éste alcanza la mayor cantidad de halos progenitores. En este instant e la acreci 6n de
masa por eventos de fusi 6n, comienza a superar la acreci  6n difusa de part “culas. Por ejemplo,
para halos con masa entre 1,3y L;4£ 10 hi * M-, los instantes de m axima multiplicidad de
progenitores oscilan entre  redshift 2 y 3. Se eligi 6 la orientaci 6n de los ejes cartesianos del
sistema de referencia, de tal manera que resulten paralelos a los €j es principales del tensor de
forma de la distribuci 6n de halos progenitores al tiempo de m  axima multiplicidad. EI tensor

de forma trazado de esta manera, es una buena aproximaci 6n de la distribuci 6n de materia
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Fig. 6.2 : Direcciones de los eventos de fusi 6n segun la orientaci 6n del tensor de forma de
progenitores. Las direcciones de fusi 6n se de nen para un sistema de ejes cartesianos ubicado

en el centro de masa y orientado paralelo a los ejes del tensor de for ma de los progenitores
(ver texto). Arriba a la izquierda (abajo a la derecha) se muestra la dens idad de eventos en
intervalos de é&ngulo por unidad de &ngulo s 6lido, en proyecci 6n cil'ndrica (Lambert). Regiones
rojas indican altas frecuencias y regiones azules indican regiones m as raras en fusiones. Abajo
a la izquierda (arriba a la derecha) se muestra la distribuci 6n marginal seg Un el angulo azimutal
(coseno del angulo zenital). Las | ‘neas cortadas indican el comportamiento esperado para una
distribuci ©6n is 6tropa.

del protohalo, como se entiende en la teor ‘a lineal de Zel'Dovich. Esto se debe a que las
escalas involucradas son su cientemente grandes a tiempo tempran os (i.e. estamos dentro
del r égimen lineal para la evoluci 6n de perturbaciones). Por ejemplo, para halos con masa
entre 1;3y 1;4£ 10" hi ! M-, la escala caracter “stica (i.e. el radio que encierra el 65% de la
materia) del elipsoide de progenitores al tiempo de m axima multiplicidad, oscila entre 3y 8
Mpc.

Luego se procedi 6 a construir un ensamble de estos historiales de fusi on, para halos-ra 'z
en diferentes rangos de masas. De esta manera estudiamos la densid ad angular de eventos de
fusi 6n en un sistema de coordenadas, que recordemos, es orientado seg Un los ejes principales

del tensor de forma de los progenitores, ubicado en el centro d e masas en cada tiempo. En la
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Fig. 6.3 : Distribuci 6n de las direcciones de fusi 6n vistas desde el centro de masa. Los ejes
cartesianos fueron orientados seg Un el momento angular del halo nal y la direcci 6n del Ultimo
evento de fusi 6n mayor (ver texto). Arriba a la izquierda (abajo a la derecha) se muest ran los
conteos en intervalos de &ngulo normalizado seg (n el angulo s 6lido en proyecci 6n cil 'ndrica
(Lambert). Regiones rojas indican altas frecuencias y regiones azules in dican regiones m 4&s raras
en cuanto a fusiones. Abajo a la izquierda (arriba a la derecha) se mues tra la distribuci 6n
marginal seg Un el angulo de azimut (coseno del angulo zenital). Las | ‘neas cortadas indican el
comportamiento esperado para una distribuci  6n is 6tropa.

gura 6.2 presentamos los resultados para halos con masas entre 4£ 102y 6£ 108 hi 1 M-,
En el panel superior izquierdo, se muestra la densidad de eventos segun angulo de incidencia
por unidad de angulo s 6lido en proyecci 6n cil ‘ndrica. En el panel inferior derecho, se muestra

la misma distribuci  6n pero en una proyecci 6n de Lambert, la cual deforma menos las regio-
nes polares del gr &4 co. Las zonas rojas indican una mayor ocurrencia de eventos de fus ion,
mientras que las regiones azules indican las direcciones angulares d onde resultan menos fre-
cuentes los eventos. En el panel inferior a la izquierda se muest ra la distribuci 6n marginal
segun el angulo azimutal. Por otro lado, en el panel superior derecho se pre senta la distri-
buci 6n marginal para el coseno del angulo zenital. En ambos gr acos, las | ‘'neas de trazos
indican el comportamiento esperado para una distribuci on uniforme e is 6tropa de angulos

de incidencia. Puede apreciarse en la gura 6.2 que la distribuci on obtenida de direcciones
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Fig. 6.4 : Distribuci 6n de las direcciones de fusi 60n vistas desde el centro de masa. Los ejes
cartesianos fueron orientados paralelos a los ejes del tensor de fo rma del entorno del halo-ra 'z
a redshift cero (ver texto). Arriba a la izquierda (abajo a la derecha) se muestran los conteos
en intervalos de &ngulo normalizado seg Un el angulo s 6lido en proyecci 6n cil 'ndrica (Lambert).
Regiones rojas indican altas frecuencias y regiones azules indican reg iones m &s raras en cuanto
a fusiones. Abajo a la izquierda (arriba a la derecha) se muestra la distr ibuci 6n marginal seg Un
el angulo de azimut (coseno del angulo zenital). Las | ‘neas cortadas indican el comportamiento
esperado para una distribuci  6n is 6tropa.

de eventos, es apreciablemente distinta de una distribuci on is 6tropa de fusiones, mostrando
excesos del orden de un 25% en la direcci 6n del eje mayor del tensor de forma del elipsoide
de progenitores (eje x del sistema de coordenadas). De esta manera vemos que la direcci on
de los eventos de fusi 6n es preferentemente radial, siguiendo un esquema geom étrico general
de colapso bien de nido. Estos resultados son consistentes con los obtenidos en los cap “tulos
4y 5, ya que apoyan la hip 6tesis que explica los alineamientos de la forma de los halos, y

la preponderancia de formas proladas para halos de mayor masa, mediante la acreci 6n de
estructura seg Un la red de lamentos. AQu ~ vemos que la mayor ocurrencia de eventos de fu-
sion, se da a lo largo del eje mayor del elipsoide primordial de prog enitores, el cual esperamos
este alineado con la distribuci  6n de estructura a tiempo nal.

Seguidamente se realiz 6 un an lisis similar, calculando las direcciones de los eventos de
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fusi 6n, segun un sistema de coordenadas jo en el centro de masa, en cada paso tem poral.
No obstante en esta ocasi 6n, se orient 0 el sistema de ejes coordenados tal que el eje  z resulte
paralelo al momento angular del halo-ra "z a tiempo nal. El eje y se eligi® perpendicular al
momento angular, sobre el plano que forma éste con la direcci 6n del dltimo evento de fusi 6n
importante. Dicho evento se de ne como la Ultima fusi  6n que aport 6 en un Unico evento, m as
de un tercio de la masa del halo. As " como en el an alisis anterior, se construy 6 un ensamble de
arboles de fusiones, midiendo la distribuci on de las direcciones de choque para todo tiempo.
Los resultados pueden apreciarse en la gura 6.3, donde los panel es resultan an alogos a los de
la gura anterior. Los paneles superior izquierdo e inferior de recho, muestran la densidad de
eventos segUn su direcci 6n, para dos proyecciones distintas de la esfera. Los paneles sup erior
derecho e inferior izquierdo, muestran las distribuciones marg inales. Como puede verse en la
gura, el eje y correlaciona fuertemente con la direcci  6n en la que ocurre la m axima cantidad
de eventos. De esta manera, uno puede concluir que la direcci 6n de fusi 6n mayor tiende
estad ‘sticamente a ser paralela al eje vy, y por lo tanto, perpendicular al momento angular

nal. Vemos a su vez, que en este nuevo sistema de coordenadas, se o bservan anisotrop ‘as
equivalentes cualitativamente a las obtenidas en el sistema de ejes principales del elipsoide
de progenitores. Esto es consistente con lateor  “a de torque tidal (ver, secci 6n 1.6.1), ya que de
la ecuaci 6n (1.48), uno espera que el momento angular sea perpendicular al s emieje mayor.
Por otro lado, es de esperar que la direcci 6n de fusi 6n mayor sea paralela al eje mayor del
elipsoide de progenitores. Por la aproximaci  6n de Zel'Dovich, uno espera que en el elipsoide
de progenitores el Ultimo eje en colapsar sea el semieje mayor (ver secci  6n 1.3.1), debido a
gue las formas de panqueques privilegiadas (ver secci  6n 1.4.3) son proladas y por simetr “a,
uno espera que los encuentros nales sean entre halos de masas simil ares a lo largo de esta
direcci 6n. Como puede apreciarse en las distribuciones marginales de la gura 6.3, se mide
un exceso de eventos de fusi 6n del orden de un 20%en la direcci 6n perpendicular al momento
angular y en la direcci 6n paralela al dltimo evento de fusi 6n mayor. Este exceso resulta un
poco menor, al obtenido en las distribuciones marginales de la g ura 6.2.

Luego se repiti 6 el anélisis de las direcciones de fusi 6n, pero orientando esta vez los ejes
cartesianos seg Un el tensor de forma del entorno del halo a tiempo nal en un ento rno esf érico
de 5 Mpc hi 1. De esta manera, lo que estamos estudiando es la geometr ‘a del proceso de
acreci 6n de materia que forma el halo a  redshift cero, en un sistema de coordenadas de nido
por materia que a Un no ha ca “do hacia el halo a tiempo nal. Debido al éxito obtenido en los
cap’tulos 5y 2, en la detecci 6n de alineamientos en la direcci 6n del momento angular y la
forma, con la estructura en gran escala, esperamos tambi én una correlaci 6n entre el historial
de fusi 6n del halo, y la distribuci  6n de materia que lo rodea. Nuevamente (ver gura 6.4) se
observa una distribuci  6n de eventos de fusi 6n similares a las anteriores pero con menores
excesos. Si se presta atenci 6n a las funciones de distribuci  6n marginales, se puede apreciar
como m aximo un exceso de eventos de fusi 6n de un 10%en la direcci 6n del eje mayor. De esta
manera, vemos que este nuevo sistema de coordenadas a  Un conserva las caracter ‘sticas de

las distribuciones anteriores, aunque con una disminuci on signi cativa debido a diferencias
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6.3. Evoluci 6n temporal de arboles de fusi 6n
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Fig. 6.5 : Panel izquierdo: Distribuci 6n del coseno del &angulo zenital de fusi 6n segun el tensor
de forma del entorno a 5 Mpc hi 1. En azul se muestra el histograma para eventos ocurridos
entre redshift 0y 1, en negro para eventos m &s tempranos que redshift 4. Panel derecho: Dis-
tribuci 6n del coseno del angulo zenital de fusi 6n, segln la direcci 6n del momento angular nal.
En diferentes colores se muestran las distribuciones para diferent es intervalos en redshift de
los eventos de fusi 6n (Zn,), tal como se indica en la gura.

entre la distribuci  6n de materia circundante a tiempo nal, y la distribuci 6n de materia de los
progenitores a tiempos tempranos.

6.3. Evoluci 6n temporal de arboles de fusi 6n

Al an alisis integrado del ensamble de historiales de fusi 6n de la secci 6n anterior, le agrega-
mos aqu ~ un estudio complementario de la evoluci  6n de estos alineamientos seg Un el tiempo.
Primero veamos el caso en el que el referencial de coordenadas se dir ecciona seg un los ejes
principales del entorno del halo en época actual. Recordemos que el entorno se de ne como
una esfera de radio 5 Mpc hi ! centrada en la posici 6n del halo-ra ‘z. Se analizan arboles en
un intervalo de masas de halo-ra ‘z entre 4£ 10?2 y 6£ 10'3 hi * M- . En el panel izquierdo de la
gura 6.5, vemos la distribuci  6n de los cosenos del angulo zenital para diferentes poblaciones
de eventos de fusi 6n segun el redshift , Z,, del evento. Estas distribuciones fueron norma-
lizadas a n de representar la densidad de probabilidad de los event os (i.e. se normalizan
al area). En negro, se presenta la poblaci 6n de eventos ocurridos a tiempos tempranos, m as
espec’ camente para redshift mayor que 4, mientras que en azul se seleccionaron los choques
ocurridos a tiempos m  as recientes, en un intervalo en  redshift entre 0y 1. Aqu” de nuevo, una
distribuci 6n constante en el coseno del angulo, vendr “a dada por una distribuci  6n is 6tropa
de fusiones. Como puede verse en la gura, los eventos a tiempo s tempranos presentan un

ligero aumento en el grado de alineamiento con el plano perpendicu lar al eje menor de la
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distribuci 6n de materia circundante a  redshift cero (i.e. la frecuencia de eventos alrededor de
cog ) = 0 es mayor). Por otro lado, los eventos de fusi 6n m as recientes, con redshift menor
a la unidad, muestran una distribuci 6n un poco m as aplanada, indicando un menor valor

de correlaci 6n. So6lo incluimos estas dos submuestras de eventos a redshift extremos, ya que
la dependencia del alineamiento para muestras intermedias var ‘a de manera muy suave. Es
decir, la variaci 6n de la correlaci 6n segln la época de fusi 6n es m as bien d ébil, aunque signi -
cativa estad “sticamente. De estos resultados, se puede concluir que los eve ntos de fusi 6n m as
tempranos, trazan de mejor manera la estructura circundante del h alo en la época actual.

En el panel derecho de la gura 6.5, presentamos las distribucion es normalizadas al area
del coseno del angulo comprendido entre las direcciones de fusi 6n y el momento angular del
halo formado a redshift cero. Como en la discusi 6n anterior, se estudiaron  arboles con halo—
ra’z entre 4£ 10?2 y 6£ 10" hi 1 M-, tomando diferentes intervalos en  redshift de los eventos de
fusi 6n, Z,,, como se indica en la gura. En contraste con los resultados anteri ores, se puede
apreciar que los eventos de fusi 6n m as recientes resultan en un alineamiento mayor con la
perpendicular al momento angular, que eventos tempranos. En este cas o la dependencia del
alineamiento entre el momento angular y las direcciones de fusi on con el redshift se presenta
mas marcada. Por ejemplo, para redshift mayores a 2 se observa s 6lo un exceso de eventos de
fusiones perpendiculares al momento angular del orden de un 10 % mientras que para eventos
muy recientes, con redshift menores que 0;5, la distribuci 6n di ere en aproximadamente un
30 % con respecto a una distribuci  6n is 6tropa plana.

Las dependencias temporales descriptas en los p  arrafos anteriores, representadas en la

gura 6.5, parecen indicar comportamientos contrapuestos en el historial de encuentros en-
tre halos. No obstante, esta aparente diferencia puede interpre tarse de manera consistente.
Por un lado, el panel izquierdo de la gura 6.5, indica que la distr ibuci 6n de materia circun-
dante en la época actual, traza de mejor manera la historia antigua del proces o de acreci 6n

de halos. La distribuci 6n de lamentos y estructura observada en la actualidad, puede in-
terpretarse como una huella o f 06sil de la situaci 6n geom étrica de las fusiones de halos en
épocas tempranas. Mientras que por otro lado, del an alisis del recuadro derecho de la gura
6.5, vemos que la direcci 6n del momento angular, si bien correlaciona con todo el histori al de

fusiones de estructuras, parece responder en mayor medida a la h istoria m as reciente.

6.4. Torque tidal sobre progenitores

Algunos autores (Hetznecker & Burkert 2006; Peirani et al. 2004 ; Gardner 2001; Vitvitska
et al. 2002), reportan la presencia de correlaciones entre los e ventos de fusi 6ny el par ametro
de esp’n de halos a tiempo nal. Esto es consistente con los resultados d e las secciones an-
teriores. En algunos de estos trabajos se interpreta a dichos res ultados como limitaciones del
poder predictivo de la teor “a de torque tidal (Porciani et al. 2002; Vitvitska et al. 2002). Si bien
la teor ‘a describe de manera cualitativa los resultados de simulaciones , Se argumenta que

efectos no lineales, no tenidos en cuenta en tratamientos anal ‘ticos (la no linealidad en este
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Fig. 6.6 : Panel izquierdo: Distribuci 6n del coseno del &angulo zenital de fusi 6n a partir del mo-
mento angular nal. Los puntos negros representan la distribuci 6n para arboles con una con -
guraci 6n inicial de progenitores prolada (T, > 3). En rojo se muestra la distribuci  6n para objetos
triaxiales moderadamente prolados (T, > 0), mientras que en azul se muestran los resultados
para sistemas predominantemente oblados (T, < j 1,5). La I'nea s 6lida representa una distri-
buci6n is6tropa. Panel derecho: Distribuci 6n de la densidad de probabilidad del par  ametro de
esp’n , para halos—ra z a redshift cero. La | "nea negra (roja) muestra la distribuci  6n para halos
con progenitores con gurados de manera oblada (prolada), es decir con T, < j 25 (T, > 25).
Las echas sefialan la ubicaci 6n estimada para la moda de cada muestra, con sus respectivas
barras de error.

caso vendr ‘a dada por eventos de fusi 6n de halos de masas comparables), parecen jugar un
papel importante en la determinaci  6n del momento angular nal. Debido a esta naturaleza
“violenta” del proceso de acreci 6n de materia, en una variedad de trabajos de la literatura, se
apoya la idea que la teor “a de torque tidal s 6lo predice valores de expectaci 6n para el momen-
to angular, con errores signi cativos originados por din amica no lineal (Porciani et al. 2002;
Lee & Pen 2000). Si bien esto es estrictamente cierto, no neces ariamente se debe interpretar
que las limitaciones del tratamiento anal ‘tico de los torques gravitatorios, impliquen necesa-
riamente la intervenci 6n de otros mecanismos f ‘sicos de adquisici 6n de momento, como el
residuo de vorticidad obtenido de la colisi on decorrelacionada de estructuras. Es decir, como
mecanismo f “sico, la teor ‘a de torque tidal puede pensarse en un contexto no lineal, como
simplemente el mecanismo que origina la rotaci on de los halos a tiempo nal, debido a la

acumulaci 6n de torques gravitatorios de toda la materia que conforma el obje to a redshift
cero (White 1984).
En esta secci 6n analizamos la dependencia de la sefial encontrada en la secci on anterior y

la distribuci 6n de espines de halos, con la forma del elipsoide de progenito res. Recordemos que
éste se de ne como el elipse que mejor ajusta la distribuci 6n de halos progenitores al tiempo
de maxima multiplicidad del  arbol de fusiones. Seg Un la teor “a de torque tidal, se espera que
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el momento angular nal del halo, dependa del momento de inercia d e la distribuci 6n inicial
de materia, y por lo tanto la forma de la distribuci on de progenitores. Por otro lado, se espera
gue la ca‘da de halos hacia el centro de masas se vea afectada por la interacci 6n del campo
gravitatorio en el que el sistema se haya embebido. Luego es de esp erar un comportamiento

general de los eventos de fusi 6n consistente con el torque tidal sobre la regi on.

Denotemos con T, al par ametro de prolacidad P denido en la ecuaci 06n (4.2), secci 6n
4.2.3. Bajo esta de nici  6n, un elipsoide con T, ~ P < 0 resulta oblado, mientras que uno con
Tp > 0, prolado. Debido a la contaminaci  6n por la estad ‘stica de pocos n umeros, se espera
una cantidad moderada de con guraciones proladas con forma estimad a oblada (ver secci 6n
4.2.2). Por ejemplo, para halos—ra "z con masa entre 1;3y 1;4£ 10" hi 1 M-, el nimero m aximo
de progenitores oscila entre 25y 35 halos. De la inspecci 6n de la gura 4.3 (secci 6n 4.2.3),
podemos ver que para 30 puntos, el error en la determinaci ~ 6n de T, no supera el 20%en todos
los rangos de masa de halo estudiados. Esto puede dar una idea del rui do en la distribuci 6n
de progenitores, ya que el ruido Poisson, no depende fuerteme nte del per | en densidad del
elipsoide estimado.

En el panel izquierdo de la gura 6.6, se presenta la distribuci 6n del coseno del angulo
zenital de fusi 6n a partir del momento angular del halo-ra ‘z, para la poblaci 6n de halos con
masas entre 4£ 102 y 6 £ 10'® hi ' M-. Los puntos negros representan la distribuci on para
arboles con una con guraci  6n inicial de progenitores prolada (T, > 3). En rojo se muestra el
histograma normalizado de fusiones para arboles con progenitores distribuidos en con gu-
raciones triaxiales moderadamente proladas (T, > 0), mientras que en azul se muestran los
resultados para sistemas predominantemente oblados ( Tp < i 15). La I'nea horizontal repre-
senta una distribuci  6n hipot ética is 6tropa. Las barras de error representan el ruido Poisson.
Puede observarse en el gr aco, que el efecto de alineamiento con la perpendicular al momento
angular, aumenta signi cativamente cuando se seleccionan halos—ra “z con una distribuci  6n
de progenitores prolada. Por otro, lado se observa tambi én que distribuciones de progeni-
tores obladas producen eventos de fusi  6n menos colimados sobre el plano perpendicular al

momento angular, en comparaci  6n con con guraciones triaxiales proladas.

En el lado derecho de la gura 6.6, se presenta la estima de la den sidad de probabilidad
del par ametro de esp 'n para halos-ra ‘z seleccionados seg Un la distribuci 6n de sus progeni-
tores. En rojo se muestra la distribuci on de espines para halos con progenitores distribuidos
en con guraciones proladas (T, > 2;5). En negro se presenta la distribuci  6n de par ametros
de esp’n para progenitores distribuidos de manera oblada ( Tp < i 2;5). Las echas indican en
cada caso las modas de las distribuciones estimadas seg Un el m étodo de mitades muestrales
(Half sample ), con errores estimados mediante remuestreo aleatorio ( Bootstrap ). Puede apre-
ciarse una ligera pero signi cativa tendencia de los halos con d istribuci 6n de progenitores
prolada a adquirir par ametros de esp ‘'n m as altos que los correspondientes objetos con pro-

genitores distribuidos de manera oblada. Las modas distribucion ales ,™ estimadas en cada

B
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caso resultan:

m —-0N- 5+0 ;005
s oblado 01022| 0;004
m —-0N- 5+0 ;009
> prolado 0'032. 0;007
Si bien la diferencia entre ambas modas es indistinguible en el e rror, las distribuciones son

claramente diferentes. Para cuanti car estad ‘sticamente, se realiz 6 el test de Kolmogorov-
Smirnov para ambos conjuntos de datos. Esta prueba utiliza como e stad “stico, la diferencia
maxima entre las distribuciones acumuladas de ambas muestras (denotar emos con D), y
busca rechazar la hip 6tesis nula de que ambos subconjuntos de datos provengan de una
misma distribuci 6n. En nuestro caso, los conjuntos de espines de halos con distri buciones
de progenitores oblados y prolados, muestran una distancia m axima en sus distribuciones
acumuladas de un 16% (D = 0;16), siendo la probabilidad de que la hip  6tesis nula resulte
verdadera del orden de 2£ 10 ©. En otras palabras, la diferencia entre ambas distribuciones
es signi cativa estad “sticamente, observ andose una tendencia a obtenerse espines m  as altos,
para con guraciones de halos prolados.

Estas dependencias con la forma del elipsoide de progenitores a tiempos tempranos, tanto

para las distribuciones de esp 'n como para el alineamiento de las fusiones, pueden interpre-

tarse de manera sencilla en el contexto de torques tidales. En prin cipio, si suponemos un
mismo campo tidal, con guraciones proladas de materia adquieren de m anera m as e ciente
momento angular, debido a la mayor inercia, que con guraciones obl adas. Luego es de espe-

rar, un mayor par ametro de esp ‘n y consecuentemente un mejor alineamiento en la ca ‘da de
progenitores, para con guraciones proladas que obladas.

6.5. Ejemplos de evoluci  6n del momento angular en halos

En esta secci 6n vamos a mostrar un par de ejemplos ilustrativos del proceso de e voluci 6n
del momento angular de halos de materia oscura. La idea es entender o describir hasta cierto
punto, la complejidad involucrada durante la formaci 6n de un objeto, y su adquisici 6n de
momento angular, prescindiendo de abstracciones estad “sticas que puedan ocultar procesos
f'sicos existentes.

Quiz as una de las principales fuentes de ruido al estudiar la teor ‘a de torque tidal, en el
contexto de acreci 6n en arboles de fusiones, es la cantidad de materia que interviene en el
arbol y que no formar & parte del halo—ra "z en el tiempo nal. Debido a la naturaleza jer arquica
de la formaci 6n de estructura, se espera que sea poca la cantidad de materia que, h abiendo
formado parte de un progenitor, no forme parte del halo nal. No obs tante, siempre existe
una pequefia cantidad de part ’culas que, mediante intercambios de energ  “a ocurridos du-
rante el choque de estructuras, consigue escapar de la regi 6n en colapso. Estas part ‘culas
llevan consigo parte de la energ ‘a y momento angular de la regi  6n colapsante, afectando as

la precisi 6n de implementaciones lineales de la teor “a de torque tidal. Sin embargo, aqu " no
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Fig. 6.7 : Derecha: Evoluci 6n del momento angular en funci 6n del factor de escala, para el halo—
ra’z de mayor masa de la simulaci 6n (23 £ 10*hi 1 M-). La curva negra gruesa, muestra la
evolucion del momento para el total de las part “culas del halo-ra “z. La curva de trazos, repre-
senta el comportamiento esperado por el modelo de torque tidal lin eal. La | ‘nea vertical marca el
instante de desacople de la expansi  6n. La curva gris muestra la acreci  6n de masa en el conjunto
de halos progenitores. Los tri angulos azules (¢ ‘rculos rojos), muestran el momento total orbital
(esp’n) de la suma de progenitores. Izquierda: Situaci  6n del halo-ra “z a tiempo nal, la escala
de colores muestra la variaci 6n en el logaritmo de la densidad. Un ¢ ‘rculo negro, de radio igual
a tres veces el radio promedio del halo, es centrado sobre éste.

nos referimos a este caso, sino a la materia o halos de materia, que hab iendo tenido encuen-
tros cercanos, sin estar ligados gravitatoriamente, son incluido s por error en laidenticaci  6n,
como pertenecientes al  arbol de fusiones. Una vez que se incluye materia espuria en un dad o}

nivel del arbol, este error se propaga atr as en el tiempo, incluyendo progenitores que no est an
vinculados f “sicamente con el halo-ra ‘z a tiempo nal. Por esta raz  6n, en simulaciones como
la Millenium , utilizada en este cap ‘tulo, los autores optan por criterios de identi caci on que
calculan la energ “a gravitatoria de ligadura de cada part ~ “cula, buscando minimizar la cantidad

de elementos no vinculados f ’‘sicamente. No obstante, el calibrado del m  étodo de identi ca-

cion (por ejemplo la elecci 6n de los niveles de corte en energ ‘a), siempre involucra un cierto

compromiso entre la completitud de las estructuras detectadas, y el nivel de contaminaci 6n
admisible a lo largo de todo el historial de fusiones. Por otro lad o0, la teor “a de torque tidal
explica por de nici  6n, el origen del momento angular de un halo a tiempo nal, mediante la

acumulaci 6n de torques sufrida por las part  “culas que forman parte del halo nal. Es por esto
gue errores en el modelo de acreci 06n, pueden afectar la interpretaci  6n de los resultados en el
contexto del mecanismo de torque tidal.

Una manera de evitar las di cultades descriptas en el p arrafo anterior, es analizar la evo-
luci 6n del momento angular sobre  arboles de fusiones de nidos s  06lo sobre las part ‘culas que
forman parte del halo—ra 'z a tiempo nal. De esta manera, dado un halo a redshift cero, se
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toman todas sus part ‘culas para cada salida temporal, identi cando sobre éstas grupos de
part “culas, mediante un algoritmo FOF est  andar. La longitud de percolaci 6n del FOF se var ‘a

,

en el tiempo, siguiendo la expansi 6n del modelo de fondo. As °, usando las part ‘culas que
son efectivamente acretadas por el halo nal, se puede analizar la acrec ion caliente (como
se discuti 6 en la secci 6n 6.1) de momento angular, representada por el arbol de fusi 6n de
grupos FOF de part “culas. De esta manera, se evita incluir en el ¢ alculo del momento angular

part “culas y estructuras que no forman parte del halo nal, y que por lo tanto , No son tenidas

en cuenta por la teor “a de torque tidal.

Con este n, se analiz 6 una simulaci 6n de resoluci 6n moderada =CDM, en un volumen
peri 6dico de 500Mpc h i 1 de lado, para un universo plano con par  ametros cosmol 6gicos usua-
les. La densidad de materiaes -, =1 - = 0;258 el par ametro de Hubble Hg = 71;9 km
si ! Mpci?l, la normalizaci 6n de las uctuaciones de materia a tiempo nal corresponde a
¥ = 0;796 La resoluci 6n en masa por part ‘cula es de m, , 6;7£ 101°hi 1M-. Para esta si-
mulaci 6n se dispusieron 180 salidas temporales entre  redshift 4y 0 ubicadas seg Un el factor
de crecimiento, a n de observar cambios lineales en el contraste de las estructuras. Como
ya hab "'amos mencionado, los arboles de fusiones se identicaron s  6lo sobre las part ‘culas
pertenecientes al halo—ra “z, de niendo un evento de fusi  6n entre dos 0 m as halos a un dado
tiempo, cuando m &s del 50% de la masa de cada objeto, pasa a formar parte de un mismo
grupo en la salida subsiguiente.

En las guras 6.7 y 6.8 presentamos la evoluci 6n temporal del momento angular para dos
halos de esta simulaci 6n. En ambas guras se muestra, en el panel de la derecha, la evoluci on
del modulo del vector momento angular para diferentes componen tes. La curva negra gruesa
muestra la evoluci 6n para todo tiempo, del momento calculado sobre el total de part ‘culas
del halo-ra "z a tiempo nal. La curva negra de trazos, representa el compor tamiento esperado
por la teor “a de torque tidal anal ‘tica. Por simplicidad esta curva se calcul 0 para el modelo
de universo Einstein-de Sitter. En este modelo a/ t¥2, luego segun la teor “a de torque tidal
L/ t/ a°2. Mediante unal ‘nea gris, se representala evoluci 6n de la masa contenida en halos,
para cada salida. Esta curva re eja la acreci 6n suave de part “culas, para todos los halos del
arbol a cada tiempo. Los tri  angulos violetas, muestran la evoluci  6n temporal del m 6dulo de
la suma de los momentos orbitales de halos progenitores alreded or del centro de masa del
sistema. Con ¢ ‘rculos rojos, se representa el m 6dulo de la suma sobre los progenitores de los
momentos intr ‘nsecos de esp ‘'n segun el tiempo. Estos valores han sido normalizados seg uan
el momento nal del halo-ra ‘z en a=1 (época actual). La curva verde muestra el m  6dulo del
momento angular suma de las componentes orbital y de esp ‘n, resultantes del conjunto de
progenitores para cada tiempo. En el panel izquierdo de cada gura ( 6.7 y 6.8), se muestra
la situaci 6n del campo de densidad de materia, en una regi  6n de 10 Mpc h i ! alrededor del
halo, a tiempo nal. La escala de colores muestra la variaci 6n (en escala logar ‘tmica) de la
densidad. Las regiones negras y verdes, representan las regiones mas densas, mientras que
las regiones de m ‘nima densidad, se representan en blanco. Centrado sobre el halo s e puede

apreciar un ¢ ‘rculo negro, de radio igual a tres veces el radio promedio del hal 0.

142



86. Momento angular y acreci 6n de materia en halos ©CDM

10 T 2.5x10™
I — ] 15F
F oy b 2 [ 2.0x10™
st D 4R
r : : : R S L
: — £
I f i ; b © W'Oj 77777777777777777777777 1.5x10™
o ) | 5 |
& B B H o L
B B B C "
E ; ; : 1 o | 1.0x10
k i o
; . ! = 051
b £
-5 | | | 4 F
i / ] § 3 - [ 5.0x10"
40: . [ | | j 0.0 d 0
-0 - 0 ° 1 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

Factor de escala

Fig. 6.8 : Derecha: Evoluci 6n del momento angular en funci 6n del factor de escala, para un
halo—ra 'z de masa 2;2£ 10" hi ' M- . La curva negra gruesa, muestra la evoluci  6n del momento
para el total de las part “culas del halo-ra "z. La |'nea de trazos, representa el comportamiento
esperado por el modelo de torque tidal lineal. La curva gris muestra la acrecion de masa en el
conjunto de halos progenitores. Los tri  angulos azules (¢ ‘rculos rojos), muestran el momento total
orbital (esp 'n) de la suma de progenitores. Izquierda: Situaci  6n del halo-ra "z a tiempo nal, la
escala de colores muestra la variaci  6n en el logaritmo de la densidad. Un ¢ “rculo negro, de radio
igual a tres veces el radio promedio del halo, es centrado sobre éste. Los c’rculos rojo y verde
indican la posici 6n de halos vecinos. Las echas negras indican la velocidad de cada halo

Como puede apreciarse en el panel derecho de la gura 6.7, el mome nto angular del total de
materia en el halo—ra z, crece de manera mon 6tona, siguiendo de cerca la evoluci  6n predicha
on (2;3£ 10 hi 1 M-).

0;5<a< 06, el crecimiento comienza a desacelerarse, haci

por la teor “a. Este caso corresponde al halo de mayor masa de la simulaci

Dentro del intervalo éndose cons-

tante el momento angular para a > 0;7. Esto Ultimo es previsto por la teor “a, debido a que

luego del instante de desacople de la expansi  6n general (indicado con la | ‘nea vertical conti-

nua), el halo colapsa, disminuyendo su momento de inercia y la magn itud de la interacci 6n

con el material circundante. A medida que aumenta la cantidad de part ‘culas en los proge-

nitores, el momento angular de  éstos (I'nea verde en la gura 6.7), sigue el crecimiento del

momento total de la materia. Luego, cuando el momento angular total s e ha estabilizado, el

momento angular en progenitores contin Ua creciendo por acreci  6n. A tiempos tempranos, pa-

ra el momento angular en halos, puede verse que la componente domi nante es la orbital, la

cual va siguiendo una evoluci  6n paralela al torque tidal de la materia. Luego para la época de

desacople del halo (I ‘nea vertical en a=0;5), comienza intercambiarse momento entre la com-

ponente orbital y la de esp 'n. Finalmente, para a > 0;7, comienza a dominar la componente

de esp’n, decreciendo notablemente el momento orbital total. A partir del arbol de fusi 6n de

progenitores, vemos que para estos instantes el n  Umero de halos disminuye dr  asticamente,

cayendo por debajo de la decena. En los instantes nales, este aument 0 en la suma de los
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Fig. 6.9 : Derecha: Momento angular espec ’co, para el objeto central y sus vecinos. Las| 'neas
se identi can con los objetos seg Un los colores de la gura 6.8. En gris se presenta el momento
angular total de los tres objetos seg Un su centro de masa com Un. Con | 'neas de trazo se indica
la evoluci 6n predicha por el modelo anal ‘tico de torque tidal. Izquierda: Otro punto de vista (a
9(°) de la escena mostrada en el panel izquierdo de la gura 6.8.

espines, puede interpretarse como un aumento en la coherencia de las direcciones de esp 'n
entre vecinos (ver cap ‘tulo 3).

En la gura 6.8, se presenta el caso de un halo con masa un orden de mag nitud m as baja
(2,2 £ 10 hiM-). Este halo fue elegido por su cercan ’“a con otro par de objetos a tiempo
nal. En este caso, si bien el momento angular total responde inicial mente al modelo, para
tiempos posteriores se observa un comportamiento diferente al esperado. Se puede apreciar
gue el momento angular llegaaun m  aximo un 50 % mayor que el momento angular nal, para
luego caer y estabilizarse. La Unica explicaci 6n para este comportamiento, es la existencia de
torques gravitatorios ejercidos por sus halos vecinos. Esto se de be a que seguimos la totalidad
de masa del halo en todo tiempo, luego no es posible variar el momen to angular de este por
medio de acreci 6n o escape de part ‘culas. Como en el caso anterior, se observa que el momento
angular de los halos progenitores, a medida que aumenta la acreci on, sigue el comportamiento
general del total de materia. Asimismo, se observa que luego del in stante de colapso, comienza
a intercambiarse en los progenitores la componente orbital con la de espn.

Para entender el extrafio comportamiento del momento angular total de este objeto (que
llamaremos halo central, si bien no es el objeto de mayor masa), analizar emos el momento
angular de sus halos vecinos. En la gura 6.9 panel izquierdo, vemos la ubicaci 6n espacial de
los tres objetos, con una |l ‘nea de visual paralela al eje de las ordenadas del panel izquierdo de
la gura 6.8. Los tres sistemas se observan bastante alineados, mie ntras que el halo central
cae con mayor velocidad que sus vecinos hacialal ’‘nea de nida por éstos. El vecino indicado

con el c’rculo verde, subtiende una estructura lamentosa de densid ad intermedia con el
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objeto central (panel izquierdo gura 6.8). En el panel derecho de la gura 6.9, mostramos el
momento angular normalizado seg  (n la masa (i.e. momento angular espec " co), para el objeto
central y sus vecinos, identi cados seg  Un los mismos colores que en la gura 6.8. En gris se
presenta el momento angular total de los tres objetos seg Un su centro de masa com Un. Con
I'neas de trazos indicamos para cada objeto, la evoluci 6n predicha por el modelo anal ‘tico
de torque tidal. El quiebre en la | ‘nea de cada modelo, se debe a que luego del instante de
desacople del halo, el momento angular deber  “a permanecer aproximadamente constante. Se
puede apreciar en la gura, que la evoluci on del momento total de los tres objetos, parece
estar bien descripta por la teor “a. Lo mismo ocurre para el vecino indicado con el c ‘rculo rojo.
No obstante vemos que el halo central, parece haber perdido una canti dad substancial de
momento angular con respecto al modelo, mientras que su vecino de ¢ olor verde, muestra un
signi cativo incremento de su momento con respecto al corresp ondiente modelo. Este par de
objetos aparenta presentar un mayor grado de interacci on gravitatoria, ya que se presentan
conectados por una estructura lamentosa. Debido a estos indic ios, se puede concluir que
el extrafio comportamiento observado para el momento de la gura 6 .8, se debe a la interac-
cion tidal de este halo con uno de sus vecinos. Estos objetos parecen haber intercambiado

momento angular como resultado de su mutua interacci on gravitatoria.

6.6. Conclusiones

Se analiz 6 la geometr “a del proceso de fusi 6n de estructuras en varios sistemas de coorde-
nadas, orientados seg Un diferentes direcciones caracter “sticas del problema. Primeramente,
se hall 6 una fuerte anisotrop “a en la distribuci 6n de direcciones de encuentro de halos (del
orden de un 25%), utilizando un ensamble de  arboles de fusi 6n, construido seg Un las orien-
taci on de los ejes principales del elipsoide primordial de progeni tores. Dicho elipsoide es una
buena aproximaci 6n de la distribuci 6n de materia del protohalo, como se entiende en la teor ‘a
lineal de Zel'Dovich (ver secci 6n 1.3.1). Esto Ultimo se debe a que la escala del elipsoide es
su cientemente grande y su sobredensidad su cientemente chi ca, ambas condiciones esta-
blecidas por el r égimen lineal. Luego el proceso de acreci 6n violenta de estructuras, si bien es
un proceso no lineal s 6lo modelable mediante simulaciones de N-cuerpos, responde gl obal-
mente a la din amica lineal, y por lo tanto a las condiciones iniciales.

En segundo lugar, se observ 6 que los eventos de fusi 6n tienden a ser perpendiculares
a la direcci 6n del momento angular del objeto nal (halo—ra “z). Esto es consistente con el
mecanismo de torque tidal (ver, secci 6n 1.6.1), ya que lateor “a predice que el momento angular
tiende a ser perpendicular al semieje mayor del protohalo.

Por otro lado, se advierte un exceso de eventos del orden del 209%, en la direcci 6n del dltimo
evento de fusi 6n mayor, con respecto a la direcci  6n del momento angular del halo-ra “z. Esto
puede interpretarse haciendo uso de la aproximaci on de Zel'Dovich. En este contexto, se espe-
ra que el ultimo eje del elipsoide de progenitores en colapsar sea el mayo r (ver secci 6n 1.3.1).

Debido a que las formas proladas resultan privilegiadas, para el caso de campos gaussianos
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6.6. Conclusiones

(ver seccion 1.4.3), se espera que los eventos nales de fusi  6n, por simetr “a, resulten entre
halos de masas similares a lo largo de la direcci ~ 6n del semieje mayor. Luego, el alineamien-
to de los eventos con la direcci 6n del Ultimo episodio de fusi 6n mayor, es consistente con el
alineamiento de los eventos con el elipsoide de progenitores.

Finalmente, se encontr 6 que la distribuci 6n angular de eventos de fusi  6n correlaciona con
las direcciones caracter “sticas del entorno, de nidas por el tensor de forma de la materi a
circundante al halo-ra "z a tiempo nal. Las funciones de distribuci 6n marginales, muestran
como m aximo un exceso de eventos de un  10%en la direcci 6n del eje mayor.

Asimismo se analiz 0 la dependencia temporal de la distribuci ~ 6n angular de fusiones, seg Un
las direcciones: del momento angular nal, el Ultimo evento de fusi 6n mayor, la distribuci  6n
de progenitores, y el tensor de formas del entorno a tiempo nal

Primero se observ 6 que las fusiones ocurridas a tiempos tempranos ( Z > 4), presentan un
ligero aumento del alineamiento con la distribuci 6n de materia circundante actual del halo—
ra’z (Z =0), que los eventos sucedidos m as recientemente ( Z < 1). No obstante, los eventos de
fusi 6n m &s recientes, muestran un claro aumento de su alineamiento con la pe rpendicular al
momento angular nal. En este caso la variaci on de la sefial de alineamiento con el tiempo
es mas marcada. Por ejemplo, para Z > 2 se observa un exceso de eventos perpendiculares al
momento angular de un 10 %, mientras que para eventos m as recientes Z < 0;5, la distribuci 6n
diere enun 30%con una is o6tropa.

Esto indica que la distribuci  6n de materia circundante en la  época actual, traza de mejor
manera la historia antigua del proceso de acreci on de halos. La distribuci 6n de lamentos
y estructura observada en la actualidad, puede interpretarse com o un f 6sil de la situaci 6n
geométrica de las fusiones de halos en  épocas tempranas. Mientras que por otro lado, vemos
que la direcci 6n del momento angular, si bien correlaciona con todo el histori al de fusiones de
estructuras, parece responder en mayor medida a la historia m as reciente.

Por ultimo, del an alisis de los ejemplos presentados en la secci 6n 6.5, vemos que quiz &as
uno de los principales factores que producen desviaciones de los momentos simulados y
tedricos, es la presencia de torques tidales luego del instante de desacople del halo. En la
literatura, la presencia de estas desviaciones ha sido interpre tada como consecuencia de la
violenta fusi 6n de subestructuras durante la formaci on del halo (ver discusi 6n en la secci 6n
6.4). De esta manera, la fusi 6n de estos objetos con par ametros de impacto al azar, genera
cierta cantidad de momento angular que puede aumentar o disminuir el momento angular
nal, desvi andolo del valor predicho por la teor ‘a anal ‘tica. Si bien es necesario un an alisis
mas amplio y con una mayor base estad ’stica, el an alisis minucioso de los pocos objetos de
la seccion 6.5, sugiere que en realidad halos ya formados sin mediar fusi 6n alguna, pueden
intercambiar momento angular debido a interacci on gravitatoria luego del instante de des-
acople. Por otro lado los objetos aislados, si bien han acretado su mas a a trav és del violento
proceso de fusi 6n de subestructuras, responden de manera muy ajustada al modelo an al’tico

de torques tidales.
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Discusi 6n Final

El objetivo de esta tesis fue vincular las propiedades internas de los halos de materia, con
las propiedades externas de la estructura en gran escala. Luego los resultados que vamos a
destacar en esta secci 6n, son los concernientes a correlaciones entre una dada poblac ion de
objetos, sus objetos vecinos y la estructura en gran escala cir cundante.

Tanto la teor “a de torque tidal, como la teor “a jer arquica de formaci 6n de estructuras, pre-
dicen alineamientos de la orientaci  6n y momento angular de halos de materia oscura, con la
estructura en gran escala. Esto fue investigado, tanto en su aspecto tedrico mediante simula-
ciones, como en su aspecto observacional, mediante cat alogos espectrosc Opicos de galaxias,
grupos y ¢ Umulos (cap ‘tulos 2 y 5), en un rango de masas que abarca cuatro ordenes de
magnitud. Se desarroll 6 una estad ‘stica nueva, modi cando la cl  asica funci 6n de correlaci 6n
bipuntual, la cual no s 06lo permite medir estos alineamientos, sino realizar comparacion es
cuantitativas y cualitativas entre resultados observacionales y pre dicciones te oricas. Asimis-
mo al utilizar esta estad ’stica, fue posible vincular la sefial de alineamiento con el model o de
halo de la estructura en gran escala. De esta manera podemos distin guir dos tipos de alinea-
mientos, que seg Un la escala involucrada, responden al r  égimen de uno o dos halos, y por
lo tanto, encuentran su explicaci  6n en din amicas esencialmente distintas. Los resultados de
estos estudios se resumen en las secciones 2.6 y 5.5.

z

Como se discuti 6 en la secci 6n 5.2.1, la forma de los halos est & ‘ntimamente relacionada
con la distribuci  6n de velocidades internas. As °, se sabe que la direcci 6n del semieje mayor
del tensor de forma, tiende a ser paralelo a la direcci 6n de m axima dispersi 6n de velocidades,
y por lo tanto perpendicular a la direcci 6n del momento angular del halo. Es por esto que los
resultados en halos de materia oscura de los cap  “tulos 2 y 5, resultan consistentes tanto si se
analiza la funci 6n de correlaci 6n direccional, seg Un el tensor de formas, como si se utiliza la
direcci 6n del esp 'n del halo de materia oscura. No obstante, esta distinci on resulta no trivial,
en cuanto permite identi car en los cat alogos el observable m as adecuado seg Un la masa
de halos que se pretenda estudiar. Por ejemplo en el cap  "tulo 2, se estudia la orientaci 6n de
la imagen fotom étrica proyectada de galaxias, con la distribuci on de estructura del cat alogo.
Este observable se vincula, mediante la teor “a de formaci 6n de galaxias, con la orientaci 6n
del esp’n del halo de materia oscura. Se detect 6 con un alto nivel de signicaci  6n estad stica,
gue las galaxias tienden a colocarse paralelas a la distribuci 6n de materia en gran escala. Se

observ 6 la existencia de una relaci 6n creciente log-lineal , entre la masa de las galaxias y su
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sefial de anisotrop ‘a, en escalas del r égimen de dos halos. De esta manera las galaxias de
mayor masa presentan un mayor grado de alineaci on con el entorno que las menos masivas.
Esta relaci 6n se extiende sobre un rango de dos o6rdenes de magnitud en masa ( 10' — 10'3
hi *M-), con rmando cualitativamente la teor “a de torque tidal, siendo adem  &s consistente de
manera cuantitativa con los resultados obtenidos en simulacione S.

Por otro lado en el cap "tulo 5, se estudi 06 la orientaci 6n de la forma proyectada de grupos
y cumulos de galaxias, con respecto a la estructura observada en el ¢ atalogo espectrosc opico.
Como se estudi 6 en el cap "tulo 4, la forma de estos sistemas de galaxias se vincula de manera
natural con la morfolog ‘a de halos de materia oscura. As ~ se obtuvo una relaci 6n log-lineal
creciente entre la masa de los sistema y la sefial de anisotrop ‘a, para el r égimen de dos halos.
Esta vez, se extendi 0 el estudio al rango de masas de ( 10' — 10' hi *M-). Sobre este rango,
se obtuvo para los halos de materia oscura simulados, un comportam iento indistinguible del
observado.

Segln la teor ‘a, la sefal descripta en el p arrafo anterior, se origina en anisotrop  “as en el
proceso de acreci 6n de materia, que da lugar a la formaci  6n de estos objetos. La ca ‘da de
material hacia estos sistemas se dirige principalmente en la dire ccion de los lamentos y es-
tructura circundante. Este material puede venir en forma de halos de materia oscura de masa
comparable con la del objeto en formaci  6n. Este proceso de acreci 6n se estudi 6 en el cap "tulo
6, analizando la historia de fusi  6n de estas estructuras. Estos eventos de fusi  6n, dejan una
marcada anisotrop ‘a en el campo de velocidades interno del halo, y por lo tanto, un ali nea-
miento entre la direcci 6n de m aximo alargamiento del halo, y la estructura circundante. Esto
a su vez causa que halos reci én formados presenten distribuciones no relajadas, desplazadas
con respecto al equilibrio virial. A medida que pasa el tiempo, est 0s sistemas van a ir relajan-
do, tendiendo a formas esf éricas seg Un transcurra el proceso de virializaci  6n. De esta manera,
se espera que exista una correlaci  6n entre la forma de un halo y su edad, la cual mediante la
teor “a jer arquica, depende de la masa del objeto.

En el cap "tulo 4, se estudia esta  Ultima consecuencia de la teor “a jer arquica de formaci 6n
de estructura. Para esto se analizaron las formas de halos de materia en simulaciones, con-
front andose estos resultados con los obtenidos en grupos de galaxias ex tra ‘dos de cat alogos
observacionales y sint éticos. Los resultados m as importantes de este cap ‘tulo se resumen en

la secci6n 4.4. No obstante podemos destacar aqu , que se hall 6 unarelaci 6n log-lineal decre-
ciente entre laraz 6n axial proyectada de grupos de galaxias y sus masas, sobre un interval ode
3£ 10'2 a 3£ 10" hi *M- . Estos resultados son consistentes con los obtenidos en simul aciones

y cat alogos sint éticos, apoyando a su vez, la explicaci 6n dada en el p arrafo anterior.

Ahora bien, como ya hemos mencionado, la din  amica interna de los halos de materia os-

cura implica que el momento angular tiende a ser perpendicular al s emieje mayor de la forma
del objeto. Cabe preguntarse entonces, si es realmente necesari o invocar a dos mecanismos
aparentemente dis ‘miles, a n de explicar los alineamientos encontrados en los cap “tulos 2

y 5. Como se desarroll 6 en la secci 6n 6.1, estas aparentes discrepancias se soportan en la

discusi 6n actual del problema en la literatura. Nuestra posici 6n en este trabajo de tesis, es
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gue no es necesaria tal distinci  6n, ya que ambas teor ‘as representan aspectos v alidos de la
teor ‘a de formaci 6n de estructuras.

Por ejemplo, las relaciones halladas en los cap  "tulo 4 y 5, pueden explicarse de manera
natural, mediante el proceso de fusi  6n y acreci 6n anis 6tropa de subestructuras. No obstante
tambi én se puede argumentar que, debido al pobre soporte rotacional obse rvado en halos
de materia oscura, necesariamente los torques deben ser m ‘nimos durante la formaci  6n de
estos objetos. Por lo tanto la forma de los sistemas debe alinears e necesariamente con la
estructura circundante. Asimismo, algunos autores argumentan qu e los eventos de fusi 6n de
halos, resultan un mecanismo e ciente de generaci 6n de momento angular. De esta manera se
podr “a explicar la orientaci  6n relativa de las galaxias con la estructura circundante, observad a
en el cap tulo 2, mediante eventos de fusi  6n a lo largo de las direcciones caracter “sticas de la
estructura. De esta manera, vemos que surgen al menos dos interpre taciones distintas, para
las observaciones sobre el rango de masas (10 —10'® hi 1M-).

Por lo expuesto en el p arrafo anterior, se decidi 6 analizar mediante simulaciones num  éricas
en el cap 'tulo 6, como se relaciona la teor “a de torque tidal con la fusi  6n jer arquica de halos
de materia oscura. Los resultados m  as importantes de este cap ‘tulo se resumen en la secci 6n
6.6. De estos resultados cabe destacar que la geometr  “a del proceso de fusi 6n de progenitores,
parece correlacionar con ciertas caracter  “sticas b asicas de la teor “a de torque tidal. Las direc-
ciones de los eventos de fusi 6n resultan alineadas, a lo largo de toda la historia de formaci on,
con el momento angular nal y la distribuci 6n de materia circundante en la época actual.
Por otro lado, halos formados a partir de una distribuci 6n prolada de progenitores, tienden
a presentar un mayor par ametro de esp 'n que objetos formados de progenitores en con gu-
raciones obladas. Asimismo, para progenitores en distribucion es proladas, las direcciones de
los eventos de fusi 6n se presentan m &s colimadas y alineadas sobre el plano perpendicular

al momento angular, que para con guraciones obladas. Esto resulta con sistente con la teor ‘a
de torque tidal, ya que con guraciones con mayor momento de inerci a presentan un mayor
torque, y por lo tanto, mayor momento angular. Por otro lado, se obse rvo que durante la for-
maci 6n del halo, ocurre una transferencia de momento angular entre la componente orbital
del sistema de progenitores (generada por torques tidales), a | a componente de esp ‘n. En tiem-

pos tempranos, la distribuci  6n de espines de los progenitores es incoherente sumando muy
poco al momento angular total del sistema en colapso. No obstante, a medida que pasa el
tiempo, el campo de espines del sistema de progenitores comie nza a hacerse m as coherente,
resultando cerca del nal en la componente dominante.

Por este Ultimo resultado, esperamos que pares de objetos cercanos presen ten cierto grado
de alineamiento entre s °, ya que en tiempos futuros probablemente formen parte del mism o]
sistema. Para investigar esta posibilidad, en el cap ‘tulo 3 se analiz 6 la presencia de alinea-
mientos entre momentos angulares de pares de galaxias y halos de mater ia oscura. Para ello
se emplearon simulaciones, modelos semianal  ‘ticos y cat alogos espectrosc 6picos de galaxias.
Los resultados m as importantes de este cap ‘tulo se resumen en la secci 6n 3.6. Desde el punto

de vista de la estad ’stica descriptiva de la poblaci 6n de momentos angulares en halos, pode-
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mos interpretar estos resultados como momentos segundo orden . Es decir, la estad ‘stica de
Pearson sobre pares de objetos con esp 'n determinado, es independiente estad  “sticamente de
la funci 6n de correlaci 6n utilizada en el cap ‘"tulo 2. Del an alisis de las observaciones, vemos
que las galaxias espirales brillantes presentan una tendencia a aline ar sus momentos angula-
res, mientras que las galaxias el ‘pticas, parecen evitar sistem aticamente estos alineamientos.
Este comportamiento de la sefial explicar  “a algunas de las discrepancias ocurridas entre es-
tudios previos. Algunos trabajos reportan alineaci on entre pares de objetos cercanos, otros
antialineaci 6n, mientras que algunos estudios arman no encontrar sefial alguna (v er sec-
cion 3.1). De esta manera, vemos que el alineamiento entre pares de obj etos parece depender
fuertemente de la morfolog ‘a, algo que no pueden explicar los modelos semianal ‘ticos ni las

simulaciones num éricas. En particular ninguno de los objetos simulados (galaxias sin téticas,
subhalos y halos de materia oscura), muestra comportamiento parec ido al de las galaxias
elpticas.

Finalmente podemos sintetizar la tesis de la siguiente manera:

La teor “a jer arquica de formaci 06n de estructuras basada en la cosmolog “a @ CDM, predice
la formaci 6n de galaxias, grupos y ¢ Umulos de galaxias, en el seno de halos de materia oscura.
Como consecuencia de esto, lateor “a predice una determinada estructura interna de los halos
en el espacio de fases (posiciones y velocidades). Adem as, debido a detalles del proceso de
formaci 6n de los halos, la teor “a predice correlaciones entre la estructura interna de éstos
y la estructura en gran escala del universo. En este trabajo de tesi s hemos estudiado estas
correlaciones tanto por medios observacionales como te oricos (esencialmente num éricos). En
la mayor “a de los casos estudiados hemos encontrado un buen acuerdo entre predicciones
y observaciones, con rmando la teor “a en un rango de masa de halos de varios  6rdenes de
magnitud. De esta manera utilizando los cat alogos de objetos disponibles en la actualidad,
hemos observado v ‘nculos entre galaxias, grupos y ¢ Umulos de galaxias, con la estructura en
gran escala hasta distancias de cientos de megaparsecs.
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Ap éndice A
El universo homog éneo

A.1l. M étrica de Friedmann—Robertson—Walker

La cosmolog “a estandar actual, presupone la validez de la teor  “a de la relatividad general,
a n de describir tanto la estructura del espacio-tiempo del un iverso, como su evoluci 6n.
La cantidad fundamental, derivada de esta teor ‘a es el tensor m étrica go , que expresa las
propiedades f “sicas del espacio-tiempo. Dicha cantidad se obtiene como soluc ion de lo que se
conoce como ecuaciones de campo de Einstein:

Go =8Y%GTo : (Al)

Donde T.. es el tensor de momento-energ “a, el cual codica la capacidad de la materia y

energ’a, para servir de fuente de campo gravitatorio. El tensor Gwo , 0 tensor de Einstein, se
de ne:
, R
Guwo Rio i Egm i ng y (A2)
donde
R R yRo ~ Rio : (A.3)

El dltimo t érmino introduce en la teor “a la constante cosmol o6gica =, ya discutida en el primer

cap tulo. El tensor de Riemann se de ne seg  Un la convenci 6n:

1

R, ~ @io i @io *igic iigio; (A.4)
donde se hace uso de los coe cientes de la conexi  6n af n:
v, 1.
e~ 39 (@9, +@g i @ ): (A.5)

De esta manera las ecuaciones de campo A.2, brindan un sistema de ec uaciones diferen-
ciales, en derivadas parciales y de segundo orden, para el tensor m étrica g .
Otra hip oOtesis fundamental, es el llamado principio cosmol ogico, que presupone que el

universo es is 6tropo y homog éneo. Bajo esta prescripci 6n, se impone sobre la m étrica, di-
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A.2. Evoluci 6n temporal: Ecuaci 6n de Friedmann

versas simetr ‘as espacio-temporales, acotando de esta manera todas las posibles s oluciones
bajo la forma gen érica conocida como m étrica de Friedmann—Robertson—Walker (FRW). Esta

determina el elemento de | "nea:

dr?

2 _ 1 ° _ 2. 2
ds® = go dx dx = dt°j a(t)[i1i K2

+ r2(dpf + sin? pdAR)]; (A.6)

la cual ha sido expresada ent érmino de coordenadas com oviles esf éricas (r,u,A) y en unidades

de c=1. Si se utiliza la siguiente convenci  6n para la coordenada radial

" dr

dA= p—; A7
1j Kr? A7)

se puede expresar el elemento de | ‘nea como:
ds? = dt? | a?(t)[dA? + SZ (A)(d? + sin? udA)]; (A.8)

donde 8
3 sin(A) K> 0
Sk (A) = 5 A K=

sinh(A) K< 0

Debido a la forma funcional de la m  étrica de FRW, su comportamiento es determinado de
forma completa por el factor de escala  a(t) y el par ametro de curvatura K. Este Ultimo esta

relacionado con el escalar de curvatura espacial mediante la expresi on:
(3) R - 6K :
a*(t)

Segun los valores que tome la constante K, se de ne ala m étrica FRW, como abierta ( K < 0),
plana (K = 0) o cerrada (K > 1). De esta manera, los diferentes modelos FRW se caracteri-
zan por presentar hipersuper cies espaciales con diferentes cu rvaturas (hiperb 6lica, plana o
esférica respectivamente).

A.2. Evoluci 06n temporal: Ecuaci  6n de Friedmann

Para estudiar la evoluci 6n temporal de universos is 6tropos y homog éneos, basta con pro-
poner una soluci 6n de la forma FRW, en las ecuaciones de campo (A.6). De esta manera se
obtienen ecuaciones para las inc  6gnitas a(t) y K. Por otro lado, para obtener una soluci  6n
cerrada, es necesario de nir el t érmino fuente del lado derecho de la ecuaci 6n de campo.
La hip otesis est andar, compatible con el principio cosmol o6gico, es suponer que el conteni-
do de materia es bien representado mediante un uido perfecto. D e esta manera el tensor

momento-energ ‘a queda expresado por:

T10 :(p+ ]Aul UD + pglo ,

156



8A. El universo homog éneo

donde U’ es la cuadrivelocidad de un elemento del uido, con densidad Yoy presi 6n p.

Introduciendo la m étrica FRW, en la de nici  6n del tensor de Einstein, puede demostrarse
que las componentes G}, son id énticamente nulas, mientras que las componentes G{ resultan

proporcionales a la matriz identidad:

G= 2(@®+K)j = (A.9)

G = &(2aA+ a2+ K)4: (A.10)

De esta manera se deduce de la ecuaci 6n de campo (A.1):

i.%_ g o
2= Bl 5 5 (A.11)
&= ¥CE(3p)+ I (A.12)
Derivando la primer ecuaci 6n de A.12, y reemplazando en la segunda, se obtiene la ecuaci on
de conservaci 6n de la energ “a:
a
14#35—(p+ A=0: (A.13)

La primera de las ecuaciones A.11, se conoce como ecuaci  6n de Friedmann. Esta Ultima,
combinada con la ley de conservaci 6n A.13,y la ecuaci 6n de estado del uido p= p(*3, permite

obtener soluciones expl ‘citas para a(t) y K.
Para el caso de un uido ideal, el cociente de la presi ony la densidad es constante, es decir
p = w% En este caso la la ecuaci 6n (A.13) toma la forma:

1 gl W) (A.14)

Estos resultados se pueden generalizar para el caso de un universo ¢ ompuesto de N uidos
independientes con ecuaciones de estado  w;. Denotando con %, la densidad de cada especie
en la época actual ( t =0), se puede expresar la densidad total de energ “a como:

X

]/2: a3(l+ wi) ;
i=1

de niendo ap =1. As’, la ecuaci 6n de Friedmann (A.11) puede expresarse como:

(VIS [P

Q

_ e %o Ko
T3 ,la3(1+Wi)' az 3

Q[

Dado que el par ametro de Hubble se de ne como H = &, se obtiene:

L oX
8§G Yaoi K + %: (A.15)

i=1

HE =
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A.2. Evoluci 6n temporal: Ecuaci 6n de Friedmann

Despejando la curvatura en esta  Ultima obtenemos:

A " !
8v.G a
K = H2 Yag+ ——=i 1 A.16
0 3H§ - 2,0 3H§| ( )

. . . P .
Para el caso o = 0, vemos que si la densidad total del universo ( Y o) alcanza cierto valor

critico Ya:
3HZ
v,o 0 A17
8v.G ( )
por la ecuaci 6n A.16, la m étrica se resulta plana ( K =0).
Con respecto a la densidad cr ‘tica %, se de nen los par ametros de densidad - ; correspon-
diente a cada especie i, como:
Yoo _ 8%4G,
- — - = Ya o A.18
i;0 i 3Hg 20 ( )
El par ametro de densidad de la materia - ,,, se de ne como la suma sobre todas las especies

bari 6nicas de los par ametros - ;. Asimismo, el par ametro de densidad de la radiaci 6n se de ne
P . . , -

-. = - i, donde i representa todas las especies de bosones y part ‘culas relativistas (con

velocidades del orden de c). Si se de nen adem as

o K

_3H§ yo-Kk = e’ (A.19)

como los par ametros de densidad de la energ ’‘a de vac’o y de curvatura. Luego (A.16) queda

mas compacta:

X
~iot-at-g =1 (A.20)
i=1

Por otro lado el factor de escala evoluciona seg  un:
" " #
a?=H? -io(@ @MW) D+ - @5 1)+1 (A.21)
i=0

Luego, dada las ecuaciones de estado w;, y las densidades relativas de los diferentes uidos
constituyentes - i, es posible obtener la soluci 6n de a para todo tiempo. Tomemos como ejem-
plo, y por simplicidad, el caso de un universo plano sin constante cosmol 6gica (- k = - « =0).
Dada una ecuaci 6n de estado de materia no colisional !, wy, = 0, la densidad resulta ¥:_ ai 3,
obteni éndose la soluci 6n a(t) _ t273. Esta soluci 6n se la conoce como modelo de Einstein—de
Sitter. Para el caso de un uido dominado por radiaci on (e.g. épocas tempranas del universo),
tenemos una ecuaci 6nde w- = j 1=3, % a 4, yla soluci 6n resulta a_ t'*2.

Por otro lado, dada (A.21), se puede obtener una expresi on para la edad del universo.
Separando variables, integrando, y suponiendo a=0 para t =0 obtenemos:

1 41

to= — S
Ho o  F

ada

5 : (A.22)
o - podki Wi+ - pat+ (1 L, -io0i -0)d?

1Este es el caso de la materia oscura, galaxias o estrellas.

158



Apéndice B
Mediciones de distancias

B.1. La distancia propia

La m étrica FRW (A.6), expresa la noci 6n de distancia causal, dS, sobre la variedad espacio-
temporal del universo en expansi  6n. Si bien esta noci 6n de distancia entre dos eventos resulta
bastante abstracta, la distancia usual sobre la hipersuper cie esp acial y la distancia tempo-
ral, resultan importantes para la astrometr ‘a. Las coordenadas en las que se presenta la
métrica (A.6), se denominan coordenadas com Oviles. Este sistema de coordenadas, como su
nombre lo indica, es solidario con la expansi 6n, de niendo distancias espaciales constantes
en el tiempo. No obstante la distancia  f'sica entre dos puntos cuales quiera del universo, cam-
bia en el tiempo seg Un el factor de escala a(t). A esta distancia tambi  én se la suele denominar

distancia propia .

La determinaci 6n de distancias es de suma importancia en el an alisis de datos obtenidos
en cat alogos de galaxias. En la actualidad estos cat  alogos se extienden en regiones de varios
cientos de megaparsecs, siendo por lo tanto incorrecto tratar de ap roximar las distancias

reales a objetos, mediante construcciones cartesianas en sus coo rdenadas.

Dado un sistema de coordenadas com  Oviles, esf éricas y centradas en el observador * (r,,A),
la distancia f “sica o propia del objeto al observador viene dada por:
z

r 1

d N
I

aqu’ la cantidad A representa la distancia com  6vil al objeto.

Esta distancia no es accesible a la observaci  6n directa, no obstante se pueden distinguir
diferentes de niciones de “distancia”, en funci 6n de cantidades observables. As ’, se puede
de nir cantidades como la  distancia de luminosidad , la distancia tamafio angular  mediante el

uso de diversos observables y relacionar mediante la teor “a, estas medidas con  rpp -

1Por simplicidad, no obstante, si se requiere astrometr “a de precisi 6n se puede afadir correcciones entre coorde-
nadas galactoc éntricas, helioc éntricas, geoc éntricas y por Ultimo topoc éntricas.
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B.2. El corrimiento hacia el rojo cosmol  6gico

B.2. El corrimiento hacia el rojo cosmol ogico

El corrimiento hacia el rojo cosmol  6gico, m as conocido como redshift , es una medida del
cambio de color que sufre la radiaci  6n emitida por objetos extragal acticos debido a la expan-
sion general del universo. Se de ne como la diferencia entre Ila | ongitud de onda medida al
tiempo de observaci 6n, con respecto a la longitud de onda emitida originalmente, en la fuente
extragal actica. En un universo eucl ‘deo y estatico, la longitud de onda de la radiaci  6n EM no
cambia durante su propagaci 6n. No obstante, debido a que el universo se expande espacial-
mente, seg Un el factor a(t), la longitud de la radiaci 6n se ve afectada a lo largo de su viaje

desde la fuente. De esta manera el redshift cosmol 6gico se de ne como:

z’ . = ; (B.1)

donde , ¢ es la longitud de onda de la radiaci 6n observada al tiempo to (época actual), y , e €s
la longitud de onda emitida en un tiempo t<t con un factor de escala a(t) <af(to) "~ 1.

Esta cantidad resulta de suma importancia, ya que puede determinars e mediante obser-
vaciones espectrosc Opicas. Identi cando series at  O6micas en absorci 6n o emisi 6n sobre el es-
pectro de la luz recibida, es posible comparar las | ‘neas observadas, con las obtenidas en
lamparas de laboratorio. De esta comparaci  On surgen las cantidades |y , . Para distancias
pequefas la relaci on entre el redshift y la distancia f “sica rpp, Se aproxima bien por:

r
z Yy RO - B.2
“Dy (B.2)

donde Dy es la escala de Hubble

Dy’ Hi = 3000 Mpchi ®: (B.3)
0

De niendo el par ametro de Hubble normalizado  E(z) como:

_ . 1 dz
H(z) = HoE(2) = | A+zd (B.4)
mediante (A.11) y (B.1):
E(z):p-m(1+z)3+-u+-K(1+z)2; (B.5)

Luego, para el redshift obtenido de cierto objeto extragal A&ctico, puede determinarse el tiempo
de emisi 6n, es decir la edad del universo al que se observa la fuente:

4
1ot dz®

Es por esto Ultimo, que en ocasiones se utiliza el redshift como una variable temporal. Por
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8B. Mediciones de distancias

otro lado, tambi én puede determinarse la distancia f  “sica (B.1) como:

forp = D £t a (B.7)
- H e~ .
Prop o E(29
Esta dltima ecuaci 6n, a diferencia de (B.2), no involucra aproximaci 6n en el calculo. No
obstante, si existe alguna otra fuente de corrimiento hacia el r ojo (efecto Doppler debido a

velocidades peculiares, redshift gravitatorio intr ‘nseco de la fuente, etc), larelaci 6n (B.7) puede
resultar inexacta. Consideremos por ejemplo la gura 1.1.2, de la seccion 1.1.2 en el cap "tulo
introductorio. Esta gura presenta la distribuci 6n de galaxias del cat alogo CfA. Es un gr aco
polar que muestra las galaxias seg Un su ascensi 6n recta y distancia com 6vil. Esta Ultima, es
determinada mediante (B.7), y la medici  6n de los redshift espectrosc 6picos de cada objeto. En
la gura se observa las posiciones para un dado corte en declinaci on (entre 0°y 30°). Se pueden
observar regiones vac ‘as de muy baja densidad, regiones de densidad intermedia como El gran
muro, y regiones con cientos de galaxias como los ¢ Umulos. Sobre estos Ultimos se observa un
efecto de alargamiento radial, que a todas luces aparenta ser un sesgo o bservacional. A este
sesgo se lo conoce como efecto “dedos de Dios”, y es producido por movimiento virializado de
galaxias en ¢ umulos. En general regiones con mayor densidad, resultan en una po blaci 6n de
galaxias con mayor dispersi 6n de velocidades peculiares, siendo las componentes radiales de
estas Ultimas, responsables de la presencia de corrimientos hacia el rojo por efecto Doppler.
Luego no es posible determinar, mediante el s 6lo uso de (B.7), la distancia radial de manera
precisa. Las posiciones determinadas mediante este m étodo adolecen de este problema, y se
dice que sus coordenadas pertenecen al espacio de redshift . Debido a que la magnitud de las
velocidades peculiares es funci  6n de la densidad, las galaxias en regiones subdensas poseen
distancias mas precisas que sus colegas en ¢ Umulos. De esta manera, las posiciones en el
espacio de redshift se observan distorsionadas, con respecto a las posiciones en el e spacio
tridimensional usual. La magnitud de esta deformaci 6n correlaciona con la estructura en
gran escala. A este efecto se lo conoce como efecto de distorsion  es del espacio de redshift (mas

conocido como redshift distortions ).

B.3. Distancias observacionales

El problema de la determinaci  6n de distancias ha sido siempre una constante a lo largo de
toda la historia cl asica y moderna de la astronom “a. Existen diversas formas de encontrar la
distancia a un dado objeto, por ejemplo, si se sabe su luminosidad intr ‘'nseca y su magnitud
aparente, 0 si se conoce alguna escala caracter “stica de un objeto extendido, asociada a un
tamafio angular observado. En cosmolog “a, debido a la curvatura del espacio, y a la expansi on
general, estas de niciones usuales de distancia, no coinciden.

Tomemos como ejemplo un objeto extendido a una distancia com ovil A. Mediante (A.8) y
dA =0 se puede determinar el tamafio f “sico | del objeto, seg un su di ametro angular +A

+1 = a(t)Sk (A)zA: (B.8)
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B.3. Distancias observacionales

En contraste, si tuvi éramos un universo eucl ‘deo, este Ultimo resultado ser ‘a simplemente:

+1= D+A; (B.9)

donde D es la distancia eucl ‘dea al objeto. Comparando ambos resultados, podemos de nir

lo que se conoce como distancia tamafio angular:

£ 1 -
Do —= ——Sk (A(2)): B.10
2 TAT @y A@) (8.10)
Por otro lado, la distancia de luminosidad D, se de ne mediante la relaci 6n entre el ujo

de luz observado S,y la luminosidad intr ‘'nseca L de un objeto:

"
DL= < (B.11)

Esta distancia se relaciona con la distancia tamafio angular mediante:

D.=(1+ 2)°Da: (B.12)
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