CORDOBA JULIO, 2018

TRABAJO FINAL DE LICENCIATURA
EN ASTRONOMIA

DISTRIBUCIONES DE GALAXIAS EN VACIOS COSMICOS

Autor:
IGNACIO GERMAN ALFARO

Director:
ANDRES NICOLAS RUIZ

FACULTAD DE MATEMATICA, ASTRONOMIA Y FISICA
UNIVERSIDAD NACIONAL DE CORDOBA

(N0l

Esta obra estd licenciada bajo la Licencia Creative Commons Atribucién-
NoComercial 4.0 Internacional. Para ver una copia de esta licencia, visite http:
//creativecommons.org/licenses/by-nc/4.0/.


http://creativecommons.org/licenses/by-nc/4.0/
http://creativecommons.org/licenses/by-nc/4.0/

RESUMEN

En este trabajo se estudia la funcion de correlacion bipuntual de galaxias dentro
de las grandes regiones subdensas de la estructura en gran escala del Universo, a
las cuales denominamos voids. En primer instancia se miden las correlaciones en un
catalogo sintético derivado de utilizar el modelo semi-analitico de Guo et al. (2011)
en la simulacion numérica Millennium. Los resultados obtenidos muestran que el pa-
saje entre el espacio real y el espacio de redshift tiene un efecto mucho menor en las
correlaciones medidas en la distribucién de galaxias dentro de los voids que en las ob-
tenidas para el catdlogo completo; esto implica que las primeras se encuentran menos
afectadas por las distorsiones que provocan las velocidades peculiares de las galaxias.
Para disminuir aun més la diferencia entre las correlaciones, se construyé un perfil de
velocidad radial media en funcion de la distancia al centro del void y se lo resté a las
velocidades peculiares de las galaxias que pueblan las regiones subdensas. Posterior-
mente se buscé aplicar los mismos procedimientos a datos observacionales extraidos
del SDSS-DR7, obteniendo resultados consistentes con los de los datos sintéticos.

ABSTRACT

The aim of this work is to study the two-point correlation function inside the large
subdense region of the large-scale structure in the universe known as voids. In the
first instance the correlations are measured in a synthetic cataloge derived from the
use of the semi-analytic of Guo et al. (2011) in the Millennium numerical simulation.
The results obtained show that the passage between the real space and the redshift
space have a much smaller affect in the correlations measured in the distribution of
galaxies inside the voids than in the distribution of galaxies inside the voids than in
the ones obtained for the complete cataloge. This implies that the first ones are less
affected by the distortions provoked by the peculiar velocities of galaxies. In the order to
reduce even more the difference between the correlations, a profile of the average radial
velocity was created in function of the center of void’s distance, and was substracted
from the peculiar velocities of the galaxies in the subdense region. After this, the same
procedures were applied in the observational data extracted from the SDSS-DR7 and
the results obtained were consistent with the synthetic data.
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Capitulo 1

Estructura en Gran Escala

1.1. Principio Cosmolégico

En la teoria de la relatividad general el Universo se describe como una hipersuper-
ficie espacio-temporal localmente euclidea, en la cual el tiempo no esta separado de las
coordenadas espaciales y ambos dependen del estado de movimiento del observador.
Bajo este modelo matematico los conceptos de distancia, angulo y volumen quedan de-
finidos por un tensor de rango dos conocido como métrica espacio-temporal, denotado
como g;;, que ademds establece la forma del intervalo invariante ds* = —g;;dz'da’.

El principal resultado de la relatividad general es la relaciéon que establece entre
la curvatura del espacio-tiempo y la presencia de materia, permitiendo de esta forma
reinterpretar el concepto de la gravedad de Newton y describir los fenémenos fisicos
en forma de leyes invariantes para cualquier observador, sin importar el campo gravi-
tatorio en el que esté inmerso. Dicha relacion viene dada por las ecuaciones de campo
de Einstein, que en su forma mas general se escriben como:

1
G =R, — 59,“,}3 — Agy = —87GT), (1.1)

donde G, es el tensor de curvatura de Einstein, R, el tensor de curvatura de Ricci,
R el escalar de curvatura (R = Rl), G la constante de la gravitacion universal, 7,
el tensor energia-momento y A la constante cosmoldgica.

Para resolver analiticamente las ecuaciones de campo de Einstein es necesario
asumir alguna simetria que las simplifique. La descripcién méas simple que podemos
hacer del Universo viene dada por el Principio Cosmologico, que representa la prin-
cipal hipétesis de la cosmologia y establece que el Universo es homogeneo e isétropo
espacialmente, por lo cudl la materia se distribuye de igual manera sin importar en
que direccion observemos. Cabe destacar que la densidad de materia todavia puede
depender del tiempo césmico, por lo que el Universo conserva la libertad de expan-
dirse y que ademds este principio tampoco limita la curvatura de la hipersuperficie
que lo describe.



Considerando el Principio Cosmoldgico, la métrica espacio-temporal y el invarinte
ds? que describen el Universo adquieren la forma:

dr?

2 2342 2
ds® = c°dt —a(t) 1——I(T2

+ 1r?(d6” + sen®0d¢?) (1.2)
conocido como el invariante de linea de la métrica de Friedman-Lemaitre-Robertson-

Walker (FLRW), dénde a(t) es el factor de escala ligado a la expansién del Universo,
c la constante de la velocidad de la luz y K es la constante de curvatura.

Para que el lado derecho de las ecuaciones de campo (Ec. 1.1), que es la parte
de la expresién que describe a la materia, cumpla con las propiedades de isotropia y
homogeneidad establecidas para el lado izquierdo, se suele representar a la materia
como un fluido perfecto homogéneo, es decir, sin gradientes de presion, para el cual:

Ty = 6000(p + p) + DYy (1.3)
con 04 la delta de Kronecker y, p y p la presion y densidad del fluido, respectivamente.

Trabajando las ecuaciones de Einstein (Ec 1.1) con la métrica FLRW y el tensor
energfa-momento de un fluido ideal homogéneo se obtiene una expresién para a(t),
conocida como la ecuacion de Friedman:

8tG

a’(t) = TpCLQ(t) — K+

Ac*a®(t)

. (1.4)

La ecuaciéon muestra una relacién entre la geometria del Universo y la densidad del
fluido que describe la materia. Asumiendo A = 0 y definiendo el pardmetro de Hubble

t N . S
como H(t) = %, esta relacion se vuelve ain més evidente:

K
a(t)?

H2(1) = gﬂGp(t) (1.5)

Esta expresién nos permite definir la densidad critica del Universo, p..;;, como el valor
que debe tener la densidad total de energia para que la curvatura del Universo fuese
nula (K = 0) y por lo tanto este sea plano.

3H?(t)
crit = o 1.6
Perit 81Cs (1.6)
Resulta de mayor utilidad trabajar con el pardmetro de densidad césmica:
p(t)
Qt) = 1.7
( ) pcrit(t) ( )
Escribiendo la Ec.(1.5) en términos de este nuevo pardametro se tiene que:
Kc?
Qt) — 1= ——— 1.8
O e )



de esta forma se puede ver que si 2 > 1 la geometria del Universo serd cerrada
(K = 1), por el contrario si 2 < 1 el Universo es abierto (K = —1) y, por definicién,
si 2 =1 el Universo es plano (K = 0).

Otra ecuacién importante para poder describir la dindmica de la expansién en el
modelo de Universo descripto por la métrica FLRW se deduce de aplicar la ley de
conservacion al tensor energia momento, segun la cual T%” = 0. De esta forma al
utilizar el tensor descripto por la Ec.(1.3) se tiene que:

a(t)

p(t) = —3@(p+p) (1.9)

Para encontrar la evolucion temporal de estas relaciones es necesario hallar un for-
ma funcional para el factor de escala a(t), esto implica definir una ecuacién de estado
que relacione la densidad del fluido con su presion. De la termodinamica sabemos que
en un fluido ideal ambas cantidades son proporcionales, por lo tanto:

p=uwp (1.10)

con w una constante independiente del tiempo cosmico. Distintos valores de w implican
diferentes tipos de fluidos, de esta forma tanto las particulas relativistas como la ra-
diacion estan representadas por w = %; mientras que en las particulas no-relativistas,
como la materia oscura o las estrellas, la presion sera nula y por lo tanto w = 0.

Combinando las Ec.(1.9) y Ec.(1.10) se encuentra que:
p ox a30H) (1.11)

Bajo las hipdtesis de K = 0 y A = 0, las soluciones de la ecuacion de Friedman
para a(t) adquieren una forma muy simple. Para la materia relativista y la radiacién
1

(w = 1) se tiene que a(t) o t'/?, mientras que para la materia no-relativista (w = 0)

la solucién es a(t) oc t¥/3.

Motivados por la mecanica cuantica, a partir de la cudl se deduce que no existe un
estado de energia nulo y que por lo tanto incluso el vacio tiene una energia minima,
se buscé aplicar estos mismos procedimientos a otro tipo de fluido. Si utilizamos en
las ecuaciones de Einstein el término con la constante cosmoldgica como una fuente
de curvatura y consideramos que actua como un fluido perfecto con

A

T,=——"—0uw 1.12
p 87rGg“ ( )
vemos que existe una densidad de energia constante intrinseca del vacio
2
A
= ~ 107%erg/cm? 1.13
= 9/ (1.13)
La ecuacion de estado resultante para A es ppy = —pa. Esta presién negativa

At

implica que a(t) o< e con A\ = 1/§7TGpA, es decir, una expansion acelerada del

3



Universo. A partir de evidencia observacional proveniente de las supernovas del tipo
la (Riess, A; et al., 1998, Perlmutter, S; et al., 1999), de las que se deduce un valor
positivo para A, se llega a la conclusion de que la aceleracion en la expansion también
es positiva, por lo tanto la tasa de expansion del Universo es cada vez mayor.

Es posible aproximar al Universo como la superposicién lineal de los distintos
fluidos que lo componen, asumiendo ademas que la ecuacién de estado de cada uno
de los elementos es independiente de la de los demas. De esta forma podemos definir
un pardmetro de densidad, §2; = p;/perit , para cada una de las componentes y pensar
en un parametro de densidad total como:

0= ZQ (1.14)

donde N es la cantidad de fluidos que componen el Universo.

En este trabajo en particular vamos a considerar tres fluidos como los principales
componentes del Universo, estos son: la materia oscura fria, la materia bariénica y el
vacio. Sus correspondientes parametros de densidad se denotan como €2,,, 2, y 4,
respectivamente.

1.2. Inflacion

El modelo de Universo establecido por Principio Cosmoldgico resulta una buena
aproximacién del Universo en gran escala, sin embargo presenta algunos problemas,
siendo los mas descatacados el problema del horizonte y el problema de planitud.

El primer problema se relaciona con la emisién del Fondo Césmico de Microondas
(CMB), una senal electromagnética muy débil que se corresponde con la emisién de
un cuerpo negro con una temperatura de 2.725K que llena el Universo por completo.
Fue descubierta en 1965 y su nombre se debe a que su frecuencia es de 160.2GHz por
lo que pertenece al rango de las microondas.

Para explicar la existencia del CMB debemos considerar que, si el Universo esta
en expansion, en una edad muy temprana debe haber sido muy pequeno, denso y
caliente. Bajo esta condiciones la radiacién y la materia conformaban un tnico fluido
en equilbrio térmico perfecto. Sin embargo este estado no duré mucho tiempo ya que,
al expandirse, el Universo se enfrié permitiendo la formacién de los primeros dtomos
y que la radiacion pudiera viajar libremente. E1 CMB es el residuo de esta radiacion
que ha ido disminuyendo su temperatura producto también de la expansion.

El problema del horizonte se debe a que se observa una coherencia en la estructura
del CMB (Figura |1.2)) mucho mayor que las regiones que a priori debieron estar cau-
salmente conectadas. Es posible determinar que 1.18° es la mayor distancia angular



a la que pudieron estar dos eventos en la época del CMB para estar causalmente co-
nectados, sin embargo en el CMB es posible observar estructuras mucho mas grandes
que esta distancia limite.

El segundo problema surge al examinar la solucién de la Ec.(1.8):

1Q(a) — 1] o (1.15)

Podemos ver que cualquier variacién en €2 respecto a la unidad que se tuviera desde
los primeros instantes del Universo aumentaria considerablemente con el tiempo. El
problema de la planitud se debe a que las observaciones en el CMB y de las supernovas
tipo I-A indican que en la época actual el pardmetro de densidad césmica, Q°, tiene
un valor muy cercano a 1 (Stompor, R.; et al., 2001, Spergel, D. N.; et al., 2007) tal
que:

1Q° — 1] ~0.01 (1.16)
lo que implica que apenas un instante después de la creacién del Universo,
Q-1 <1079 (1.17)

Resulta muy poco probable que el Universo desde su origen tenga una densidad tan
cercana a Pepi-

Ambos problemas muestran una inconsistencia entre las observaciones y el médelo
de Universo isétropo y homogeneo. Para resolverlos se planted la existencia de un
periodo muy corto de expansién exponecial conocido como Inflacion, durante el cual
a(t) = eM. De esta forma el problema del horizonte se soluciona debido a que la
rapida expansion permite conectar eventos fuera del horizonte causal post-inflacién.
Por otro lado |2 — 1] tiende rapidamente a cero en un periodo muy corto de tiempo,
solucionando el problema de la planitud.

Mas adelante en este trabajo veremos que la Inflacién ademés permite explicar la
presencia de la estructura en gran escala, siendo de gran importancia para entender
el origen de la misma.

1.3. Redshift cosmoldégico

La expansién del Universo no sélo afecta la distancia propia entre los objetos sino
también la longitud de onda con la que obsevamos un fotén, produciendo un fenémeno
conocido como redshift cosmoldgico. Consideremos un rayo de luz emitido en t. que
llega hasta nosotros en ty, podemos pensar que la primera cresta del foton se emite
en t., y la segunda en t. 4 dt.. Por definicion los fotones viajan a través de geodésicas
nulas en las que ds = 0, por lo tanto, asumiendo que la fuente emite radialmente,
vemos que en ambas crestas se cumple que:

dt dr

alt)  VI-Kr? (118)

5




Suponiendo que 6t <<ty a(t) ~ a(t + 0t), podemos inferir que las crestas recorren
la misma distancia espacial, lo que implica que
dt. dty

alt) — alty) (1.19)

en términos de la frecuencia del foton, v =

dte  v9 X alte)
L Ae 1.20
dto Ve 0 a<t0> ( )

Definimos como redshift al corrimiento de una linea espectral hacia longitudes de
onda mayores y lo denotamos con z

LMo
==

(1.21)

Si asumimos que el redshift es producido unicamente por la expansién del Uni-
verso, podemos combinar las ultimas dos ecuaciones y obtener una expresion que

relaciona z y a(t)
A t
14220 _ allo)

N alt) (1.22)

Notar que el redshift cosmoldgico no considera la velocidad peculiar de un objeto,
y que si a(t) = cte el Universo serfa estatico y z = 0.

1.4. Inestabilidades gravitatorias

La homogeneidad e isotropia del Universo resulta valida sélo si consideramos es-
calas espaciales muy grandes. Incluso en escalas del orden de los 100Mpc las galaxias
no estan posicionadas uniformemente sino que conforman una estructura denominada
Red Coésmica. Esto puede verse en la Figura que muestra parte del relevamiento
de galaxias del Center for Astrophysics (CfA) realizado en 1977.

La pricipal teoria del origen de esta estructura se basa en la inhomogeneidad que
presenta el CMB debido a fluctuaciones en temperatura del orden AT /T ~ 107°
(ver Figura lo que sugiere que la densidad del Universo ya era inhomogenea
a z ~ 1000, época en la que los fotones del CMB interactuaron con la materia por
ultima vez. La presencia de estas pequenas inhomogeneidades se atribuye a fenémenos
cuanticos comunes en las etapas mas tempranas del Universo, siendo la red césmica
el resultado de la inestabilidad gravitatoria producida por estas fluctuaciones.

Para poder estudiar las fluctuaciones en la densidad de la materia resulta ttil
definir el contraste adimensional de densidad para un punto T a un tiempo cdésmico



Figura 1.1: Relevamiento de galaxias del CfA de 1977, los puntos blancos representan
la posicion de las galaxias madidas a partir del centro, las regiones vacias de galaxias
de los costados corresponden al plano de la Via Lactea. Ya resulta vislumbrable la
estructura en gran escala del Universo.

Figura 1.2: Imagen de las fluctuaciones de temperatura en el Fondo Césmico de
Microondas en todo el cielo medidas por el satélite WMAP (Bennett C. L.; et al.,
2013).

t, como:
v, t) — p(t
5(,t) = M (1.23)
p(t)
donde p(Z,t) es la densidad de materia en 7 al tiempo ¢ y p es la densidad media del
Universo a ese mismo tiempo.

Para simplificar el andlisis del comportamiento de estas fluctuaciones es comun



utilizar en las ecuaciones de campo de Einstein (Ec. 1.1) la aproximacién estandar de
campo débil, también llamada aproximacién newtoniana, segun la cual gygg = ¢ + 2®,
dénde ® < 2 es el potencial gravitatorio. Pensando en la materia cémo un fluido
perfecto se tiene que:

Ry = V20 = 471G (p + 3—];) —A (1.24)
C

Si expresamos la ecuacién anterior en un sistema de coordenadas comoviles, T, tal
que su relacién con la distancia propia es 7 = a(t)Z, es posible ver que la materia puede
describirse como particulas ideales (o un fluido, dependiendo que modelo asumamos
para ella) moviéndose bajo un potencial ¢ = & + %ade, cuya fuente es el contraste
entre p(7,t) y p(t) (Peebles,1980).

V2¢ = 4nGa®(t) [p(Z,t) — p(t)] = 4nGa®(t)p(F, )0 (F, 1) (1.25)

Resolver esta ecuacién y encontrar la evolucién temporal para §(Z,t) resulta muy
complicado, por lo que es comun hacer una aproximacién lineal suponiendo || < 1,
lo que equivale a pensar que la materia estd solo ligeramente perturbada. Con esta
condicién la ecuacién para la evolucién de las fluctuaciones queda

O(Z,t) + 2%5(@ t) = 4nrGp(t)d(Z,t) (1.26)

Ademas la aproximacion lineal permite, mediante la siguiente relacién, vincular a
las fluctuaciones en la densidad de la materia con el campo de velocidades producido
por las mismas:

O(Z,t) + —V.5=0 (1.27)

1
a(t)

La solucién més simple para §(t) la encontramos para el modelo de Universo de

Einstein-de Sitter segin el cual A = 0 y K = 0, ademas asume que la presion de la
materia es despreciable, por lo que a(t) oc t*% y ¢ = 2. Aplicando la ecuacién de

Friedman (Ec 1.4) a este modelo de Universo se obtiene que:
1 = 67Gpt? (1.28)

Combinando la ecuacién anterior con la Ec.(1.26), la evolucién para 6 queda descripta
por:

O(Z,t) + ==0(Z, 1) = ==06(Z, 1) (1.29)

Las soluciones para la ecuacion tienen la forma de potencias del tiempo. En general
podemos escribir a §(Z,t) como:

5(Z,t) = A(Z)tY3 + B(a)t ! (1.30)
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donde el modo dominante evoluciona como %/3, y las funciones A(%) y B(&) dependen
de las condiciones inciales de la perturbacion.

Si bien las soluciones anteriores resultan simples no son aplicables para describir
en detalle la evolucién y formacion de la estructura en gran escala, pricipalmente
porque el modelo cosmoldgico que mejor ajusta las observaciones actuales, y por
lo tanto el més aceptado, es el modelo A-Cold Dark Matter (A-CDM) que difiere
considerablemente del Universo de Einstein- de Sitter.

El modelo A-CDM supone un valor positivo para la constante cosmoldgica A y
una distribucién de la densidad de la forma 2, ~ 0.732 (densidad de energfa oscura),
Q,,, ~ 0.266 (densidad de materia oscura) y €2, ~ 0.0444 (densidad de bariones), donde
los valores de los diferentes parametros de densidad fueron extraidos del trabajo de
Spergel et al. (2006); ademds establece la existencia de materia oscura en forma de
particulas masivas no-relativistas que no emiten radiacién electro-magnética lo que
dificulta su deteccién. A lo largo de este trabajo asumiremos este modelo como valido.

1.5. Velocidades peculiares

Las fluctuaciones en la densidad local producen campos gravitacionales locales, lo
que resulta en una aceleracion de la materia y genera velocidades peculiares. Usando
la teoria de perturbacién lineal y definiendo la aceleracion como g = V¢, se obtiene
una relacién con el campo de velocidades peculiares, u, valida para tg, el tiempo
cosmico actual (Schneider, 2006).

2

(@) = g7 ()3(@) (1.31)

Donde la funcién f(€2) representa la tasa de crecimiento logaritmico de las perturba-
ciones y viene dada por la siguiente expresion

adD  dlog(D)

Q)=——= 1.32
1) D da  dlog(a) (182)
siendo D(a) el factor de crecimiento lineal de las perturbaciones.
Para ¢y la funcién f(£2,,) puede aproximarse por
Qp Q
Qm — QO.G 21 -m 1.
) =0+ 2% (1452 (133

aunque los ultimos términos resultan muy chicos, por lo que en la mayoria de los
casos basta con asumir f(£,,) ~ Q%6 (Peebles, 1980).

La presencia de velocidades peculiares en los objetos cosmicos hace que las galaxias
no sigan exactamente el flujo de Hubble, produciendo distorciones en las observacio-
nes. Mas adelante en este trabajo desarrollaremos este fenémeno y sus consecuencias
en profundidad (Seccién 2.2.1).



Hasta aca el tratamiento que se hizo para las fluctuaciones en densidad fue en
el marco de la teorfa lineal (|| << 1). Sin embargo comprender la evolucién del
campo de fluctuaciones en la densidad cuando estas toman un valor elevado resulta
fundamental para entender la formacion de la estructura en gran escala. En el siguiente
capitulo se veran diferentes métodos y herramientas para lograr una descripcion mas
completa de la distribucién y evolucién del campo de densidad césmico.
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Capitulo 2

Herramientas para describir la
estructura en gran escala

2.1. Espectro de potencias y funciones de correa-
lacion

Como se vié en el capitulo anterior, el campo de densidad césmico puede ser
caracterizado por la distribucién de la masa en el espacio y la velocidad de todos los
elementos de masa, por lo que se utilizan estadisticos basados en estos campos para
estudiar la estructura en gran escala.

Una forma de describir las propiedades de la estructura del Universo es mediante
un andlisis de Fourier, considerando el campo 6(r) como la superposicién de ondas
planas con amplitud 6 y vector de onda k:

5(Tt) =Y Gre e (2.1)
k

Por definicion el promedio en voliimen del cuadrado de las amplitudes se conoce como
Espectro de Potencias, y por simplicidad se asume que tiene la forma de un ley de

potencias.
P(k) = (|x[*) oc k" (2.2)

El valor de n indica el balance entre la potencia de las perturbaciones en pequena
y gran escala, y estd acotado por los valores —3 < n < 4, donde n = 0 corresponde
al ruido blanco. Si buscamos que el espectro sea invariante segin la escala, es decir,
que la distribucién de materia posea las mismas caracteristicas en cualquier escala en
la que sea analizada, entonces el valor que debe tomar el indice es n = 1.

En general el espectro de potencias provee una caracterizacion incompleta de
las propiedades estaticas de un campo aleatorio. Sin embargo un campo aleatorio
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Gaussiano estd unicamente caracterizado por su espectro de potencias, hecho en el que
radica la importancia de que el campo de densidad cosmoldgico pueda aproximarse a
una distribucién de este tipo en épocas muy tempranas.

En el marco de fluctuaciones gaussianas la medicion del espectro de potencias es
de suma importancia para la comparacién de los datos observacionales con los dife-
rentes modelos cosmoldgicos, ademas de contener todas las propiedades estadisticas
del campo de densidad césmico y caracterizarlo completamente. Sin embargo, medir
el espectro de potencia resulta complicado por lo que es comin utilizar la funcién de
correlacién bipuntual, £(r), otro estadistico que se relaciona con P(k) y cuya medi-
cién es mas simple. Ambas funciones estan conectadas a través de la tranformada de
Fourier, mediante la relacién

P(kz):27r/ooor

Para entender el significado de la funcién de correlacion pensemos en lo siguiente:
por el principio cosmolégico la densidad media de galaxias, n, es constante en el es-
pacio, entonces la probabilidad de encontrar una galaxias en un diferecial de volimen
dV es

2—86n<kr>§(r)dr (2.3)

P, = ndV (2.4)

Si la distribucion de galaxias fuera uniforme la probabilidad de encontrar dos
galaxias, cada una en diferenciales de voliumenes dV distintos serd P, = P?Z, sin
embargo las galaxias tienden a formar grupos e incluso estructuras mas grandes, por
lo que es necesario agregar un término a Ps:

Py = (ndV1)*(1 + &(r12)) (2.5)

donde £ es la funcion de correlacion de dos puntos. Se define como la probabilidad que
tiene un objeto de tener un vecino a una distancia 7, y resulta una medida estadistica
simple del apartamiento de la homogeneidad en una distribucién. Al considerar al
Universo homogeneo £ solo depende de la separacién r15 y no de la direccién del
vector.

Existen muchos estimadores de la funcién de correlacion de las galaxias. Los més
usados en cosmologia son el estiamdor de Davids & Peebles (DP, Davids & Peebles
1983), el de Hamilton (HAM, Hamilton 1983b) y el estimador de Landy & Szalay
(LS, Landy & Szalay 1993). Los tres estimadores tienen en comin que necesitan un
muestra completa en volumen de galaxias con N objetos, y un catalogo con NV,.4 puntos
aleatorios, con una distribucion uniforme y las mismas condiciones de contorno que la
muestra de galaxias. A continuacion se presentan las formulas de los tres estimadores:

éorln) = Y i~ (2:6)
. _ DD(r)RR(r) B
Eaam(r) = “IDROE 1 (2.7)
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Nrd> >DD(r)  _N,q DR(r) 2.8)

Saslr) =1+ ( N ) RR() °N RR()
donde DD(r), DR(r) y RR(r) son el nimero de pares separados por una distancia r
de: galaxia-galaxia, galaxia-punto aleatorio y punto aleatorio-punto aleatorio respec-
tivamente. Todos los estimadores arrojan resultados similares en distancias cortas,
sin embargo tienen algunas discrepancias en las distancias grandes.

La medicién de la funciéon de correlacién de las galaxias se determina a partir
relevamientos en redshifts de galaxias (Seccién 2.2) y vemos que entre 2Mpch™! < r <
30Mpch~! puede aproximarse por un ley de potencias de la forma:

- (1) (29)

To

Con 79 ~ 5 Mpch™! y v ~ 1.8 (Schneider, 2006).

2.2. Relevamientos de galaxias

Las galaxias representan el principal indicador observacional de la distribucién de
masa en la estructura en gran escala, aunque resultan un indicador sesgado, ya que
la mayor parte de la masa la constituye la materia oscura. Con el fin de estudiar
observacionalmente las propiedades de la red césmica surgieron los relevamientos de
galaxias.

Los primeros relevamientos del cielo fueron del tipo fotométrico, siendo posible
determinar con precision la posicién angular de una galaxia, permitiendo conocer su
distribucion bidimensional. Sin embargo para poder construir la distribucién tridi-
mensional de estos objetos es necesario utilizar espectroscopia para medir el redshift
y derivar su distancia usando la Ley de Hubble.

Para obtener el espectro de una galaxia se requiere un tiempo de observacion mu-
cho mayor que el necesario para determinar sus propiedades fotométricas, por ello la
aparcién del charge-coupled device (CCD, dispositivo de carga acoplada), que produ-
jo un considerable incremento en la sensibilidad de los detectores 6pticos, representd
un importante avance para los relevamientos en redshift de galaxias, incrementan-
do considerablemente el volimen de datos obtenido. Estos relevamientos tienen dos
caracteristicas principales: su geometria y los objetos seleccionados para medir su es-
pectro. La geometria esta dada por la regién del cielo que se ha elegido para realizar
el relevamiento; y, por razones practicas, se suele seleccionar los objetos de acuerdo a
su brillo, por lo que en general solo se tienen los espectro de galaxias por encima de
un cierto umbral de brillo, lo que implica que es necesario contar previamente con un
relevamiento fotométrico de los objetos.

Uno de los primeros intentos de muestrear la distribuciéon tridimencional de gala-
xias fue el relevamiento del Center of Astrophysics (CfA), realizado en 1977, que midi6
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el redshift de mas de 14000 galaxias en el Universo local, con distancias en redshift
del orden de ¢z ~ 15000km/s. Uno de los resultados més importantes de este releva-
miento fue el descubrimiento de la Gran Muralla, la estructura virializada mas grande
conocida, la cudl puede verse en coordenadas ecuatoriales en la Figura 2.1} junto con
el resto de objetos detectados. Incluso en relevamientos tempranos como este ya se
puede vislumbrar que la red césmica esta formada por enormes sub-estructuras elon-
gadas y aplanadas, comunmente llamadas filamentos y laminas, cimulos de galaxias
y grandes regiones subdensas denominadas voids.

\3“ 12“_ 11h

1§h 17/1

A9

CfA2
Max radius 12000 Puck
0 = h < 12000 (km/s)
m_ = 15.5 Copyright 2001 SAO

Figura 2.1: Relevamiento en redshift del CfA en coordenadas ecuatoriales. La Gran
Muralla se extiende en un arco de casi 6" en ascensién recta (Imagen extraida del
libro de Schneider, 2016).

Un relevamiento mas cercano en el tiempo es Las Campanas Redshift Survey
(LCRS), realizado entre 1988 y 1994 (Shectman et al., 1996), cuenta con distan-
cias de hasta cz ~ 60000km/s siendo mucho més profundo que el del CfA, ademés
de incluir el redshift de ~ 26000 galaxias. El relevamiento se localizé en seis franjas
de 80° de ancho y 1.5° de largo, tres en el Polo Norte Galéctico y tres en el Polo Sur
Galactico. La distribucion de galaxias encontradas por el mismo puede verse en la

Figura

En la actualidad uno de los relevamientos mas importantes es el Sloan Digital
Sky Server (SDSS), York et al. (2000), que cuenta con datos fotométricos y espec-
troscopicos de galaxias hasta z ~ 0.2. El sistema fotométrico del telescopio con el que
fue construido cuenta con cinco filtros (u, g, r, 7, z) que van desde los ~ 3500 A hasta
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Figura 2.2: Posicién de las galaxias en las seis tiras que componen en LCRS, definidas
por su ascencién recta y la distancia a la Via Lactea, medida en unidades de 1000km//s.
El relevamiento contiene alrededor de 26000 galaxias (Imagen extraida de Schneider,
2016).

~ 9000 A y estén construidos para que su curva de transmicién se superpongan lo
menos posible. El catdlogo cuenta con dos sistemas para medir magnitudes: el petro-
siano y el model, y se considera completo espectroscopicamente hasta una magnitud
petrosiana aparente corregida por exticion de 17,77 en el filtro r.

En este trabajo se utilizaron los datos del séptimo relevamiento del catalogo que
incluye observaciones hasta Agosto del 2008 (SDSS-DR7, Abazajian et al., 2009),
aunque no en su totalidad, ya que limitamos nuestra muestra a las galaxias que
se encuentran en la Main galazy sample (MGS, Strauss et al., 2002). En la Figura
2.3| puede verse la region del cielo muestreada por el catdalogo completo, los colores
indican las diferentes tiras que la componen, y la MGS corresponde a la zona central
del mismo. Por otro lado la Figura [2.4| muestra la estructura en gran escala descripta
por las galaxias en la tira del sector ecuatorial norte, que tiene un ancho de 2.5°, los
colores de las galaxias corresponden al indice g — r.

La muestra final que utilizamos solo incluye objetos con magnitudes M, < —16 y
redshifts z < 0.085, estd compuesta por mas de 150 mil galaxias (156305), y para las
mismas contamos con los datos de posicién ([Mpch™!]) y magnitudes.
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Figura 2.3: Arriba: Superficie completa que abarcan los datos del SDSS DR7. Abajo:
Los colores indican las diferentes tiras con 2.5° de ancho que componen la superficie
total del relevamiento. Imagen tomada del trabajo de Wang et al. (2013).

2.2.1. Distorsiones por velocidades peculiares

Como se mencioné con anterioridad las fluctuaciones en la densidad han producido
un campo de velocidedes peculiares en los objetos césmicos, por lo que las galaxias
no siguen exactamente el flujo de Hubble. Este fenomeno hace que el redshift de
las galaxias sea la suma de dos fenémenos: el redshift cosmoldgico, asociado a la
velocidad de recesién debido a la expasion, y el redshift peculiar, producido por el
efecto Doppler inducido por la velocidad peculiar de cada objeto. En ambos casos solo
las componentes en la direccion de la visual de las velocidades son las que producen
el desplazamiento de las lineas espectrales. Con esto en cuenta, el redshift se expresa
como

Ht)r v,

=4 2.10
p= (2.10)

El primer término corresponde al redshift cosmolégico, por eso aparecen el factor
de expansién H(t) y la distancia r a la cudl se encuentra el objeto del observador; y el
segundo es el redshift peculiar con v, la componente radial de la velocidad propia del
objeto. Si bien el segundo término es despreciables para distancias grandes, ambos
son comparables en objetos cercanos.
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Figura 2.4: Estructura en gran escala descrpita por las galaxias de la tira corres-
pondiente al sector ecuatorial norte del SDSS. El ancho de la misma es de 2.5° y los
colores de las galaxias estan dados por el indice g — 7.

En la actualidad no contamos con una medicion precisa de las velocidades propias
de las galaxias, por lo que la totalidad de los catalogos observacionales de galaxias
utilizan el redshift como un indicador directo de la distancia. La distribucion de las
galaxias calculada de esta forma se conoce como el espacio de redshift y es comin que
en este aparezcan distorciones causadas principalmente por dos efectos: los Dedos de
Dios y el Efecto Kaiser.

Los Dedos de Dios son un efecto muy comun en zonas de alta densidad, como los
cumulos de galaxias, ya que en estas regiones los objetos adquieren velocidades pecu-
liares del orden de ~ 1000Km/s, esto hace que estas estructuras aparezcan elongadas
en la direccién de la visual.

Por otro lado el efecto Kaiser se produce por las velocidades peculiares de las
galaxias afectadas por el efecto de infall, es decir, galaxias que se desplazan hacia una
estructura mas grande. En este caso no se produce un elongamiento de las estructura
sino un aplanamiento, aunque es un efecto solo apreciable en escalas grandes. A
diferencia de los Dedos de Dios donde las velocidades son aleatorias, en este caso son
coherentes hacia un centro de masa, lo que hace posible corregir las posiciones de las
galaxias afectadas por este fenémeno.

La distribucién real de las galaxias se denomina espacio real, y en este la estructura
no aparece distorcionada o aplastada como en el espacio de redshift. Dada la imposi-
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bilidad de medir las velocidades peculiares de las galaxias resulta imposible desafectar
completamente los datos observacionales de los efectos que estas producen. La mejor
herramienta con la que contamos para poder diferenciar las propiedades de la distri-
bucién de galaxias en el espacio de redshift y en el espacio real son las simulaciones
numéricas, las cuales seran desarrolladas en la Seccion 2.3.

Cabe aclarar que si bien no seran utilizados en el presente trabajo, existen otras
herramientas estadisticas para lidiar con las distorciones del espacio de redshift, por
ejemplo, se puede calcular la funciéon de correlacién angular de la proyeccién de las
galaxias en el cielo, distribuciéon que no se encuentra afectada por sus velocidades
peculiares, y luego, mediante algin modelo, analizar su relacién con la funcion de
correlacién espacial (Peebles, 1980).

2.3. Simulaciones Numéricas

Tanto la formacion, evolucién e interaccién entre galaxias solo involucran tres ti-
pos de procesos: gravitacionales, radiativos y de dindmica del gas; en todos ellos los
principios fisicos que los gobiernan estdn muy bien definidos lo que, sumado a la apa-
riciéon de computadoras con gran poder de procesamiento, hace de las simulaciones
numéricas la mejor herramienta para estudiar la estructura en gran escala, princi-
palmente en las regiones no-lineales donde la dinamica gravitacional se vuelve muy
complicada para ser resuelta analiticamente.

Si bien simular la distribucién de masa del Universo resulta extremadamente 1itil,
principalmente a la hora de determinar parametros cosmoldgicos, la totalidad de los
datos observacionales se realizan sobre la materia bariénica, por lo que existen otro
tipo de herramientas para reproducir la distribucién de galaxias. Dentro de estas
podemos mencionar los modelos semi-analiticos, los cuales reproducen distintos pro-
cesos astrofisicos, como la formacion de galaxias, dinamica de galaxias, fusiones entre
galaxias, crecimiento de agujeros negros, enfriamiento del gas o la retroalimentacion
por supernovas, mediante prescripciones analiticas, las cuales se basan pricipalmente
en la historia de fusiones que ha sufrido un halo de materia oscura (Benson, 2010;
Frenk & White, 2012; Silk & Mamon, 2012). Otra alternativa para reproducir el com-
portamiento del material bariénico del Universo son las simulaciones hidrodinamicas
(como ser las simulaciones EAGLE, Schaye et al. 2014, o la Illustris, Vogelsberger
et al. 2014) que, ademds de la componente de materia oscura, resuelven la dindmica
del gas, sin embargo son simulaciones muy pesadas computacionalmente, lo que hace
imposible considerar volimenes grandes del Universo, ademaés todavia no reproducen
a la perfeccion los datos observacionales.

En ambos casos es posible construir con estas herramientas catalogos sintéticos, los
cuales reunen la informacién de las galaxias semianaliticas que pueblan la simulacion
numérica (o hidrodindmica) y buscan reproducir las propiedades estadisticas de los
catalogos observacionales. Una de las principales ventaja de los catalogo sintéticos
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es que, ademas de la posicion, cuentan con los datos de las tres componentes de la
velocidad peculiar de cada galaxia, informacién que no podemos obtener a partir de los
datos observacionales y que resulta fundamental para el estudio de las propiedades
dindmicas de la estructura en gran escala. Entre otras cosas, esta informacién nos
permite distinguir entre el espacio real y el espacio de redshift de las galaxias, algo
que sera de vital importancia en el presente trabajo.

2.4. Simulacién Millennium y modelo semi-analiti-
co de Guo et al. (2011)

A lo largo de este capitulo se desarrollaron los conceptos basicos de los métodos
estadisticos que se utilzaran mas adelante, ademas de presentar algunas de las herra-
mientas en las cuales se emplearan. Siguiendo con esta idea, en esta seccién se hara
una breve descripcion de la simulacion numérca y el modelo semi-analitico a partir
de los cuales se construyo el catalogo sintético con el que hemos trabajado.

Realizada en 2005 por el Virgo Consortium, un grupo internacional compues-
to por astrofisicos de Alemania, Reino Unido, Canada, Japon y Estados Unidos, la
simulacién Millennium (Springel; et al., 2005) consiste en un sistema de 10'° particu-
las con masas de 8.61x10%Myh~!, en una regién ctibica de volimen periddico con
500Mpch~! de lado, posee una resolucién de 5kpch™! y el modelo cosmolégico uti-
lizado es el A—CDM con los pardmetros h = 0.73,9,, = 0.25,Q, = 0.75,n = 1,
os = 09y Hy = 73kms 'Mpc™!, extraidos del WMAP1 (Spergel; et al., 2003).
Para realizar la simulacion se mantuvo ocupado durante mas de un mes la super-
computadora principal del Maz Planck Society’s Supercomputing Centre ubicado en
Garching, Alemania. EI mismo grupo realiz6 posteriormente una segunda simulacion,
conocida como MillenniumlII (Boylan-Kolchin; et al., 2009), con la misma cantidad de
particulas y pardmetros cosmolégicos, pero con un volumen cibico de 100Mpch~! de
lado, lo que mejora la resolucién espacial 5 veces (1kpch™!) y 125 veces la resolucién
de masa (6.88x10°Mh™"), sin embargo los resultados de esta simulacién no seran
utilizados en el presente trabajo.

Se han corrido una gran cantidad de modelos semi-analiticos sobre las simulacio-
nes Millennium, en este trabajo se utiliz6 el presentado por Guo et al. (2011), cuyo
modelo de formacion de galaxias se basa en el crecimiento y fusion de la poblacién
de los subhalos, el modelo ademas tiene en cuenta los procesos de reionizacion, el
enfriamiento del gas, la formacion y tamano de los discos, el feedback de Supernova,
el crecimiento de los agujeros negros centrales y el feedback por AGN, entre otros. La
Figura muestra con la linea roja solida la funcién de masa predicha por el modelo
para la Simulacién Millennium, y con cruces negras y triangulos azules la medida en
el SDSS DR7, puede verse que empalman bien a partir de 3x10°M,, pero que hay
una abundacia de objetos mas masivos.
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Figura 2.5: Funcién de masa medida en el SDSS DR7 (cruces negras y tridngulos
azules) y predicha por el modelo analitico de Guo et al. (2011) en las Simulaciones
Millennium (linea roja) y MillenniumlII (linea verde).

La funcién luminosidad predicha por el modelo en los filtros g, r, ¢ y z del SDSS se
muestra con una linea verde sélida en la Figura[2.6] mientras que los tridngulos negros
muestran las funciones calculadas a partir de las muestras de Blanton et al. (2005),
tomadas del SDSS a bajo redshift. Para construir la curva de las galaxias sintéticas
se utilizaron los resultados de correr el modelo en las simulaciones Millennium y
MillenniumlIT.

Vemos que el modelo semi-analitico subestima la abundancia de galaxias débiles
en todas las bandas. Varios efectos contribuyen a esta discrepancia, por ejemplo, la
poblacién de galaxias enanas no formadoras de estrellas es significativamente mas
grande que en los datos del SDSS. El modelo también predice una notable sobrepo-
blacién de objetos brillantes en la banda g, producto de galaxias masivas que han
experimentado estallidos de formacién estelar debido a fusiones, es probable que el
modelo de polvo utilizado sea muy simple y no logre predecir bien la exticién en estos
sistemas.

El catalogo final que se utilizo en este trabajo contiene mas de 6 millones de
objetos, y solo incluye galaxias con magnitudes més brillantes que M, = —17.
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Figura 2.6: Funciones de luminosidad en las bandas espectrales g,r, 7 y z del SDSS.
Las lineas verdes representan la funciéon luminosidad predicha por el modelo semi-
analitico de Guo et al. (2011) utilizando las simulaciones Millennium y MillenniumlII.
Los triangulos negros son las funciones luminosidades medidas en las muestras de
galaxias del SDSS a bajo redshift de Blanton et al., 2005.
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Capitulo 3

Voids césmicos, las grandes
regiones subdensas del Universo

En todos los relevamientos en redshift de galaxias pueden apreciarse grandes re-
giones del Universo en las que la densidad de objetos decae abruptamente. Si bien
la mayor parte de la materia esta ligada formando estructuras virializadas, la mayor
fraccién del volumen del Universo la ocupan estas regiones vacias de objetos, a las
cuales se denominan voids.

Como ocurre con la mayoria de las estructuras en gran escala, no existe un acuer-
do general para la definicién de void, lo que provoca que distintos criterios puedan
identificar como voids regiones con caracteristicas diferentes. Podemos encontrar de-
finiciones de voids de multiples tamanos, con forma esférica o formas irregulares,
algunos autores establecen ciertas restricciones en la luminosidad de sus galaxias,
mientras que otros consideran que deben ser regiones completamente vacias de cual-
quier objeto. Esta falta de consenso a la hora de definir un void hace que resulte muy
complicado tratar de comparar catalogos de voids de diferentes autores, aunque en ge-
neral todos coinciden en que los voids son regiones extremadamente subdensas, donde
los valores tipicos del pardmetro de densidad integrado son —0.9 < A(r) < —0.8 y
la zona central del void se caracteriza por tener el valor minimo de densidad. Otra
caracteristica en comun que suelen tener las diferentes definiciones es que los bordes
del void son muy pronunciados, es decir que la densidad aumenta abruptamente al
llegar a la frontera (Colberg et al. 2008, Cautun et al. 2018).

Los métodos de identificacién de voids estan ligados a la definiciéon que elijamos
de ellos, por ejemplo los métodos Watershed Void Finder (Platen et al. 2007) y ZO-
BOV (Neyrinck et. al. 2008), permiten encontrar voids irregulares transformando la
distribucién de las galaxias en campos de densidad. Sin embargo, como veremos en
la Seccién 3.2, las regiones subdensas evolucionan hacia morfologias mas esféricas,
por lo que aproximar los voids a regiones con esta simetria resulta una simplificacion
muy util que permite identificarlos sélo con las coordenadas de su centro y definir su
frontera utilizando el radio, ademas de describir su expansion con el radio del void,
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Ry0iq(t), como tnica variable.

En este trabajo hemos optado por utilizar la definicién de voids esféricos, y para
identificarlos se utiliz6 una variable del método propuesto por Padilla et al. (2005),
conocido cémo Spherical Void Finder (SVF), cuyo algoritmo consiste en:

» FElegir un gran niimero de posiciones aleatorias dentro del volimen en el que
se buscan los voids. Mientras mayor sea el nimero de posiciones mayor serd la
probabilidad de encontrar el centro real de los voids.

= Se calcula el contraste de densidad integrado en funcién del radio, A(r), en esfe-
ras centradas en las posiciones aleatorias generadas en el paso anterior. Donde,
para el caso puntual de una esféra, A(r) viene dado por la siguiente ecuacion:

A(r) = % /0 () (3.1)

Siendo J es el contraste adimensional de densidad definido por la Ecuacién 1.23.

= Se establece un criterio de densidad 6,4, tal que en los voids identificados el
parametro de densidad integrado, A, no supere este valor (A < 6,4z)-

= Se descartan todas las esferas que no lo cumplan con el criterio establecido.

= Una vez determinadas las esferas que cumplan con el criterio se establece para
cada una el radio maximo para el cual el criterio continia siendo valido.

= El método define a los voids como una estructura esférica tnica por lo que
no admite superposicién entre ellos, debido a esto el ultimo paso consiste en
remover todas las esferas que se superpongan y remplazarlas por una tunica
esfera que contenga a las removidas.

Resulta un método simple de aplicar a cualquier distribucion de objetos y ademés
cuenta con un unico parametro libre d,,,., por lo que los voids identificados seran
objetos comparables entre si. La Figura muestra un corte transversal de una
simulaciéon numérica donde se aplicé el SVF, los voids encontrados se representan con
un circulo siendo el punto azul la posicién del centro de los mismos.

Una de las dificultades que presenta este método es que la precisiéon con que
identifica los voids depende de la cantidad posiciones aleatorias con las que se inicia
la busqueda, por lo tanto, mientras mayor sea el volumen de la distribucién donde se
lo aplique mayor debera ser la cantidad de estas posiciones aleatorias, de lo contrario
la precision en los objetos encontrados disminuiré considerablemente. Para solucionar
este problema empleamos una modificacion del método, que limita las regiones donde
buscamos los candidatos a voids, la misma sera descripta detalladamente mas adelante
en la Seccion 4.1.1.
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Figura 3.1: Corte transversal de una simlacion numérica a la que se le aplico el método
de identificacién de voids SVF bajo el criterio d,,,,=-0.9. Los voids identificados se
representan con circulos azules y su centro como un punto del mismo color. La imagen
fue extraida del trabajo de Padilla et al. (2005).

3.1. Galaxias en voids

Si bien son regiones extremadamente subdensas la mayoria de los autores coinciden
en que los voids no estdn completamente vacios de galaxias, por lo que resulta de
particular interés estudiar las propiedades que tienen los objetos en estos entornos,
ya que su historia de formacion es muy diferente a la de galaxias que habitan las zonas
mas densas de la estructura en gran escala, dada la baja probabilidad de mergers e
interacciones entre galaxias que hay en las regiones subdensas.

Una de la propiedades fundamentales de toda distribucién de galaxias es su Fun-
cién de luminosidad (FL), que indica como se distribuyen las luminosidades entre
la poblaciéon de objetos. Calcular la FL dentro de los voids representa un buen test
para distintos modelos de formacién de galaxias, principalmente porque los modelos
de Materia Oscura Fria predicen la existencia de una gran cantidad de halos de baja
masa dentro de los voids (Dekel & Silk, 1986), si estos contienen galaxias enanas
entonces la FL medida en los voids tendria que tener una pendiente empinada en el
extremo débil. En el trabajo de Hoyle et al. (2005) se calcul6 la FL para una muestra
de ~ 10000 galaxias del SDSS pertenecientes a voids esféricos y a su contorno local,
identificandolos bajo el criterio d,,,. = —0.6. Se dividié la muestra en dos, una de
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galaxias cercanas (z < 0.025) y otra de galaxias lejanas (0.034 < z < 0.089), y se
comparé el resultado con la FL de galaxias ubicadas en las paredes de los voids. La
Figura muestra las distintas FL calculadas, a la izquierda se muestran los resul-
tados obtenidos para las muestras lejanas y cercanas, y a la derecha la combinacion
de ambas muestras.
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Figura 3.2: Funciones de luminosidad calculadas por Hoyle et al. (2005). A la izquier-
da se ve el resultado para galaxias dentro de los voids y en las paredes, para muestras
cercanas (z < 0.025) y lejanas (0.034 < z < 0.089). A la derecha se ve el resultado de
combinar las muestras lejanas y cercanas.

La FL medida en los voids decae mas rapido que la de las paredes lo que indica que
las galaxias en estos son mas débiles, sin embargo las pendientes en el extremo débil de
ambas muestras son consistentes, por lo que no hay evidencia de una sobrepobalcién
de galaxias enanas dentro de los voids. Hasta la actualidad no hay evidencia de que
un tipo especial de galaxias pueblen los voids, de hecho pareceria que todos los tipos
de galaxias se apartan de igual manera de estas regiones.

Hay otras caracteristicas que distinguen a las galaxias de los voids de aquellas que
habitan regiones de mayor densidad. En el trabajo de Rojas et al. (2004), se estudia
la distribucion de color en las mismas muestras de galaxias utilizadas por Hoyle et al.
(2005), dividiéndola ademads en galaxias débiles (M, > —17) y brillantes (M, < —17).
La distribucién de los colores u — r y g — r encontrada para las diferentes muestras
cercanas (z < 0.025) puede verse en la Figura y mientras que en la Figura
pueden verse los resultados para las muestras lejanas (0.034 < z < 0.089). Tanto para
las muestras lejanas como para las cercanas puede verse que las galaxias que habitan
el interior de los voids son en promedio mas azules que aquellas que habitan zonas de
mayor densidad, lo que resulta mas evidente en las muestras lejanas.

Esta diferencia intrinseca en los colores de las galaxias dentro y fuera de los voids
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Figura 3.3: Arriba: Distribucién del color u—r para las muestras de galaxias cercanas
(z < 0.025) completa, brillantes (M, < —17) y débiles (M, > —17), para galaxias
dentro de los voids (linea sélida) y galaxias en las paredes (linea punteada). Abajo:
Distribucién del color g — r para las mismas muestras que en la parte de arriba.
Resultados extraidos del trabajo de Rojas et al. (2004).

se debe principalmente a la formacién estelar (FE), que depende fuertemente del
medio en gran escala en el que habita una galaxia, ya que es comtn la presencia de
gas caliente en las regiones de mayor densidad que apaga la FE en las galaxias que
contiene y, al quedar mayormente pobladas por estrellas viejas, las vuelve més rojas.
En Hoyle et al. (2004) se utilizaron como indicadores de la FE el ancho equivalente
de la linea de emisiéon H, y la linea prohibida [OIl], aunque esta ultima no puede
ser detectada por el SDSS en galaxias con z < 0.07 por lo que las mediciones de la
misma solo estan disponibles para las muestras lejanas. La distribucién de anchos
equivalentes de H, en todas las muestras puede verse en la Figura (3.5} el valor medio
para las muestras lejanas son 19.17 + 0.68 dentro de los voids y 11.77 & 0.16 para
las paredes, y para las cercanas 35.31 +0.26 y 26.18 + 0.65 respectivamente. Al igual
que para H, el valor promedio de los anchos equivalentes de [Oll], cuya distribucién
puede verse en la Figura|3.6, es mayor en los voids, 14.26 + 0.40, que en las paredes,
9.44 £ 0.09.

Estos resultados permiten afirmar que la intensidad de las lineas H, y [OI] es
mayor en las galaxias que habitan los voids comparada con aquellas que pueblan las
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Figura 3.4: Arriba: Distribucion del color u — r para las muestras de galaxias lejanas
(0.034 < z < 0.089) completa, brillantes (M, < —17) y débiles (M, > —17), para
galaxias dentro de los voids (linea sélida) y galaxias en las paredes (linea punteada).
Abajo: Distribucion del color g—r para las mismas muestras que en la parte de arriba.
Resultados extraidos del trabajo de Rojas et al. (2004).

regiones mas densas, sin importar la profundidad o la luminosidad de la muestra, lo
que se traduce en una mayor tasa de FE.

3.2. Evolucion dinamica de los voids

Si bien los voids tienen su origen en las perturbaciones negativas en el campo de
densidad original del Universo, el modelo de colapso jerarquico establece que la for-
macion de cualquier sistema involucra la fusién de subestructuras y objetos pequenos
que se han formado con anterioridad, siendo de esta forma las estructuras mas chicas
las que originan a las més grandes. Los estudios realizados por Dubinski et al. (1993)
sobre simulaciones numéricas de N-cuerpos en un Universo de Einstein-de Sitter mues-
tran que los voids también siguen el modelo jerarquico, ya que dos voids pequenos
y adyacentes puden fusionarse para dar origen a uno mas grande (como muestra la
Figura , en el proceso el material entre ellos se comprime originando filamentos
y paredes. Otros resultados interesantes de los trabajos con simulaciones numéricas
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Figura 3.5: Arriba: Distribuciéon del ancho equivalente de la linea de emisiéon H,
para las muestras de galaxias cercanas (z < 0.025) completa, brillantes (M, < —17)
y débiles (M, > —17), para galaxias dentro de los voids (linea sélida) y galaxias en
las paredes (linea punteada). Abajo: Mismas distribuciones pero para las muestras de
galaxias lejanas (0.034 < z < 0.089). Resultados extraidos del trabajo de Rojas et al.
(2004).

son que la componente tangencial de las velocidades peculiares de las galaxias tiende
a aumentar hacia las paredes de los voids (Ruiz et al. 2015), y, que no todos los voids
tienden a expandirse, sino que, cuando se encuentran dentro de una sobredensidad a
gran escala colapsan hasta desaparecer (Seth & van de Weygaert, 2004).

Ademas de la expansién de los voids, o el colapso, otra propiedad evolutiva que los
caracteriza es su tendencia a volverse regiones esféricas con el transcurso del tiempo,
esto fue corroborado, en primer medida, en calculos numéricos para modelos de voids
elipsoidales en el trabajo de Fujimoto 1983, aunque es un efecto detectado en mul-
tiples simulaciones numéricas. Este efecto se ve reflejado en el campo de velocidades
peculiares de un void de densidad uniforme, para el cual un observador situado dentro
del void vera un campo de velocidades comparable al de Hubble.
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Figura 3.6: Distribucion del ancho equivalente de la linea prohibida [OII] para las
muestras de galaxias lejanas (0.034 < z < 0.089) completa, brillantes (M, < —17) y
débiles (M, > —17), para galaxias dentro de los voids (linea sélida) y galaxias en las
paredes (linea punteada). Figura tomada del trabajo de Hoyle et al. (2005).

3.3. Velocidades de desplazamiento de los voids

Como se mensiond anteriormente este trabajo, la dinamica interna de los voids estéa
fuertemente ligada al ambiente en gran escala que los rodea y es posible clasificarlos
en dos grupos, aquellos que se expanden comprimiendo la materia a su alrededor, y
los voids destinados a desaparecer que estan en un proceso de colapso. Esto puede
llevarnos a pensar que los voids son estructuras fijas, en reposo respecto a un sistema
de coordenadas comdviles, sin embargo las velocidades del grueso del movimiento del
material interno y del que rodea a los voids muestran valores muy similares, tanto en
modulo como en direccion, esto indica que ambos estan afectados por un movimiento
global en comun.

Un estudio mas detallado de estos efectos puede verse en el trabajo de Lambas et
al. (2016) en el cudl mediante simulaciones se comparan las velocidades de propagacion
en la regién central del void (r/Ryea < 0.8) y en su céscara (0.8 < 17/Rypiq < 1.2),
encontrando que existe una relacion lineal entre los modulos de estas, la cual puede
verse en la Figura|3.8 ademés de una cierta coherencia en la direccién de las mismas.
En el mismo trabajo se concluye que las velocidades peculiares de los voids como una
estructura unica toman valores de ~ 300 — 400K m/s, resultados comparables a los de
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Figura 3.7: Evolucion de dos voids adyacentes. La imagen se tomé del trabajo de
Dubinski et al.(1993), y muestra la posicién comdvil de las particulas en el plano que
pasa por el centro de los voids en diferentes épocas.

las velocidades medias de los picos de alta densidad en la estructura en gran escala,
como ser los cumulos de galaxias.

Utilizando las velocidades medias de las cascaras de los voids como indicadores de
la velocidad de su centro, Ceccarelli et al. (2016) estudiaron algunas de sus propieda-
des dinamicas, entre otras, encontraron que existe una tendencia de las velocidades
a disminuir a medida que aumenta el tamano de los voids, como puede verse en la
Figura[3.9) Ademés vemos que el comportamiento de los voids coincide con el descrip-
to por cascaras de materia tomadas al azar, esto implica que las regiones subdensas
también estan afectadas por el flujo a gran escala que origina la estructura en gran
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Figura 3.8: Relacién entre las velocidades de desplazamiento de las céscaras de
los voids y de los centros, la funcién distribuciéon de voids se cuenta en bines de
|Vinett|s |Veore|- La velocidad de la cédscara corresponde a la velocidad media de los
halos de materia oscura ubicados a una distancia 0.8 < r/R,.q < 1.2 del centro,
mientras que la de la regién central a halos en r/R,.q < 0.8. La linea negra sélida
muestra una relacién casi lineal con pendiente 0.96. (Imagen extraida del trabajo de
Lambas et al., 2016).

escala. Este resultados fue corroborado en voids observacionales identificados en el
SDSS-DR7 (como muestra la Figura , para ello se asignaron velocidades pecu-
liares a las galaxias utilizando el campo de velocidades linealizadas de Wang et al.
(2012), mientras que la velocidad de los voids se calculé de manera idéntica a los
voids de la simulacién.

En contraste con las esferas centradas aleatoriamente en la simulacién, la dindmica
de los voids estd dominada por un campo de velocidades divergentes, por lo tanto las
galaxias (o los halos) que fluyen alejandose del centro de los voids estdan sujetas a
ambos movimentos, el de expansién de la cascara y del void como una entidad global.

3.4. Los voids como herramientas de estudio

En las regiones de alta densidad, como cimulos o filamentos, los datos observa-
cionales estdan fuertemente distorsionados por velocidades peculiares (Seccién 2.2.1).
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Figura 3.9: Velocidad media de los voids de la simulacién (puntos negros) en funcién
de su radio. La linea solida indica la velocidad media de esferas centradas aleatoria-
mente. Las barras de error muestran el error estandar de las velocidades medias y la
region gris la desviacién estandar de la distribucién de velocidades. (Imagen extraida
del trabajo de Ceccarelli et al., 2016).

Por otro lado, fenémenos astrofisicos cuyos efectos no logran ser reproducidos a la
perfeccién por las simulaciones numéricas (Seccién 2.3) son més comunes en estas
regiones, como el feedback de Super Novas, el enfriamento radiativo del gas u otros
ligados a la interaccién entre galaxias, como el calentamiento del gas por choques, lo
que produce que los resultados obtenido con simulaciones difieran de los datos reales.

Podemos ver que estudiar las regiones de alta densidad presenta dificultades, tanto
observacionalmente como con datos sintéticos. En cambio, las propiedades intrinse-
cas de las galaxias en los voids muestran un proceso evolutivo més lento, causado
principalmente porque la baja probabilidad de encuetros entre galaxias hace que los
objetos en los voids tengan poca evolucién dindmica en términos de fusiones y pasajes
proximos, haciendo que estas regiones todavia contengan informacién del Universo en
su estado mas puro. Esta caracteristica convierte a los voids en laboratorios tinicos
para la caracterizacién del espectro primordial de fluctuaciones y aportar significati-
vamente a los diversos modelos y procesos de formacion de galaxias y estructuras en
el Universo.

Otra ventaja que presentan los voids es la posibilidad de describir la estructura en
gran escala en base a la expansion de estas subdensidades, bajo este punto de vista
la red cosmica es el resultado de la compresion de la materia situada entre dos voids
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Figura 3.10: Velocidad media de los voids del SDSS (puntos negros) en funcién de su
radio. Las barras de error muestran el error estandar de las velocidades medias y la
region gris la desviacién estandar de la distribucién de velocidades. (Imagen extraida
del trabajo de Ceccarelli et al., 2016).

expandiendose. De esta forma la evolucién y formacién de la estructura en gran escala
puede ser estudiada en términos de la evolucién individual de los voids, en lugar de
considerar los efectos gravitatorios no lineales que rigen la evolucién de las regiones
mas densas.

Si consideramos los voids como regiones aisladas para estudiarlos como objetos
individuales y caracterizar su estructura interna, vemos que su particular campo de
velocidades peculiares con simetria radial permite considerar el interior de un void
como un Universo en miniatura con una constante de Hubble caracteristica.
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Capitulo 4

Estudios de la distribucién de
galaxias dentro de los voids

4.1. Funciones de Correlacion en la simulacion Mi-
llennium

Como se menciono en la Seccion 2.4, a partir del modelo semi-analitico de Guo et
al. (2011) utilizado en la simulacién numéica Millennium, se construyé un catalogo
de galaxias sintéticas con los datos de magnitud en unidades de [M,], posicién, en
[Mpch™!], y velocidad propia, medida en [Kms™!], de mds 6 millones de galaxias
(6.150.491), el mismo sélo considera objetos mds brillantes que M, = —17.

Las posiciones de las galaxias del catalogo indican su distribucion en el volimen de
la simulacion Millennium, lo que equivale al espacio real de las galaxias. Para construir
un catalogo en el cual las posiciones correspondan al espacio de redshift, y poder
comparar las propiedades de cada distribucién, es necesario modificar las posiciones
de las galaxias usando los datos de sus velocidades propias, para ello asumimos que la
nueva distribucion de objetos corresponde a la descripta por un observador en reposo
situado en z — —o0, de esta forma solo la componente v, de la velocidad peculiar
de cada objeto afecta su posicién. Bajo esta hipotesis recalculamos las posiciones de
cada galaxia dejando sus coordenadas z e y intactas, y reemplazando su coordenada
Z POT Zreq, la cual viene dada por:

Uz (%
Zred =2+ — =2z -+

H 100h (41)

4.1.1. Identificacién de los Voids

Con los catalogos en el espacio real y el espacio de redshift construidos prose-
guimos a identificar los voids en ambas distribuciones. Para hacerlo usamos como
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trazadores de la estructura en gran escala solo las galaxias brillantes, por lo que, en
primer lugar, vaciamos ambas distribuciones de galaxias débiles, quedandonos solo
con aquellas con M, < —20.6, la eleccién de este valor critico para la magnitud se
debe a que posteriormente buscaremos comparar nuestros resultados con datos obser-
vacionales y de esta forma tenemos la misma densidad de trazadores que utilizando el
valor tipico para la magnitud critica en las galaxias del SDSS (M, = —20). Una vez
definidos los trazadores en ambos espacios, como el volumen de la simulacién Millen-
nium es considerablemente grande, utilizamos una variante del método SVF decripto
al principio del capitulo 3, la cual esta desarrollado detalladamente en el trabajo de
Ruiz et al. (2015), a continuacién listaremos solo sus principales pasos:

= Para limitar la busqueda de voids a las regiones de menor densidad en la ditri-
bucién de galaxias, el primer paso es realizar una fragmentacién de Voronoi, la
cual consiste en asignar a cada galaxia una celda de Voronoi consituida por la
region del espacio que esta més cerca de ese objeto que de cualquier otro, de
esta forma podemos estimar el campo de densidad como la inversa del voliimen
de cada celda de Voronoi.

= Las regiones candidatas a voids se seleccionan centradas en la posicion de las
celdas cuyo contraste de densidad satisfaga 6 < —0.8.

= En cada uno de estos centros calculamos el contraste de densidad integrado,
A(r) (Ec. 3.1), en esferas con radios crecientes r, hasta que estas dejen de
satisfacer el criterio A(r) < —0.9.

= Las regiones identificadas hasta el momento todavia no son consideradas voids,
ya que aun no poseen la mejor eleccién posible del radio y el centro de estos
objetos. Para encontrar los valores 6ptimos de estas cantidades desplazamos,
mediante un salto aleatorio proporcional al radio del void, los candidatos a
centros y calculamos nuevamente el radio maximo para el cual se mantiene
valido el criterio del paso anterior.

= Repetimos este proceso varias veces, de tal forma que tenemos una caminata
aleatoria para cada uno de los centros candidatos, en la que cada paso solo es
tenido en cuenta si el radio maximo obtenido es mayor al del paso anterior, de
esta forma, al finalizar la caminata, tendremos una mejor aproximacion para el
radio y el centro de los voids.

» Para finalizar con la identificacién se remueven todas las esferas que se super-

pongan, comenzando con el candidato a void mas grande.

Cabe destacar que la condicién del volumen periédico también se aplico a los voids,
por lo que un void identificado cerca del borde de la simulacién puede continuarse
por el lado opuesto.

Para la distribucién de galaxias en el espacio real se encontraron y catalogaron
2018 voids, mietras que en el espacio de redshift 2027. Los catalogos de estos objetos
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incuyen los datos de las coordenadas de sus centros ([Mpch™']), el radio de los mis-
mos (Mpch™!) y las componenetes de la velocidad del void como un todo ([Kms™!])
medidas utilizando la cdscara externa del void (entre 0.8 y 1.2 Ry0iq). En las dos dis-
tribuciones el tamaiio de estas regiones varfa entre ~ 7.5 y ~ 26.5 Mpch~! de radio,
los histogramas de los mismos pueden verse en la Figura de la cual se deduce
que, si bien no hay grandes diferencias de tamanos entre los voids de un espacio y
otro, los del espacio de redshift son ligeramente mas grandes.

Histogramas del radio de los voids
0.16 : 7og .

[ Voids del espacio real
0 Voids del espacio de redshift | |
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Figura 4.1: Distribucién normalizada de los radios de la poblacién de voids identifi-
cados en el espacio real (azul) y en el espacio de redshift (rojo).

A modo de ejemplo la Figura muestra un corte transversal de 5Mpch™! de
ancho (252.5Mpch™ < z < 247.5Mpch™!) de la distribucién de galaxias sintéticas
en el espacio real, en la misma, la posicion de las galaxias se representa con puntos
azules, mientras que los voids identificados por nuestro método aparecen como circulos
amarillos. Lo mismo ocurre con la Figura solo que para el espacio de redshift, y
con puntos rojos para indicar la posicion de los objetos.

Una vez identificadas y catalogadas las regiones subdensas, las poblamos con las
galaxias débiles que removimos previamente, de esta forma dentro de los voids tene-
mos galaxias con —20.6 < M, < —17, con las cuales elaboramos dos nuevos conjuntos
de datos, uno con la informacion de las galaxias dentro de los voids en el espacio real,
y el otro en el espacio de redshift, ambos con mas de 200 mil objetos (216.829 galaxias
en los voids del espacio real y 245.902 en los del espacio de redshift). En este punto
del trabajo contamos con las posiciones en la simulacién de cuatro muestras de gala-
xias, estas son: las galaxias en el espacio real, las galaxias en el espacio de redshift,
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Figura 4.2: Corte transversal de 5Mpch™! de ancho realizado a la distribucién de
galaxias del espacio real. Los puntos azules indican la posicion de las galaxias, y los
circulos amarillos los voids identificados con el método descripto en la Seccién 4.1.1.

las galaxias dentro de voids en el espacio real y las galaxias dentro de los voids en el
espacio de redshift.

En la Seccién 3.1 se presentaron algunas de las propiedades intrinsecas que tienen
las galaxias que pueblan los voids, una de ellas es que estos objetos son, en promedio,
mas azules que las galaxias que pueblan las regiones més densas de la estructura en
gran escala. Para constatar que las propiedades de las galaxias de nuestros catalogos
sintéticos sean similares a las de las galaxias observacionales, comparamos la distri-
bucién del color g — r de las galaxias en todo el espacio con la de las galaxias dentro
de voids, los resultados para el espacio real y el espacio de redshift pueden verse en la
Figura [1.4) y respectivamente. En ambos casos las galaxias que pueblan los voids
son, en general, mas azules que las de la muestra total de galaxias.
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Figura 4.3: Corte transversal de 5Mpch™! de ancho realizado a la distribucién de
galaxias del espacio de redshift. Los puntos rojos indican la posicion de las galaxias,
y los circulos amarillos los voids identificados con el método descripto en la Seccién
4.1.1.

4.1.2. Comparaciones entre las funciones de correlacién

Los voids son regiones donde la probabilidad de interaccién entre galaxias es muy
baja, por lo que la evolucién del espectro de potencias dentro de ellos es mucho més
lineal que en las regiones sobredensas, y es posible que todavia conserve informacién
del estado pristino del Universo, lo que sumado al amplio volumen del espacio que
ocupan (més del 50 %) nos impulsé a estudiar la distribucién de galaxias en estos
entornos. Con este fin utilizamos los datos de galaxias en voids para estimar la funcién
de correlacién dentro de estas regiones, tanto en el espacio real como en el espacio
de redshift, y compararlas a su vez con la correspondiente distribucion de galaxias en
toda la simulacién.
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Figura 4.4: Distribuciones normalizadas del color ¢ — r en la muestra de galaxias
dentro de los voids identificados en el espacio real (azul), y en la muestra completa
de galaxias (amarillo).

El indicador elegido para este propdsito fue el de Davids & Peebles (Ec. 2.6), para
el cual es necesario calcular los pares galaxia-galaxia (DD) y galaxia-punto aleatorio
(DR). Como buscamos medir la funcién de correlacion en el interior de los voids
solo sumamos los pares que se encuentran dentro de cada una de estas regiones (no
consideramos pares de objetos en voids diferentes), por lo que, para medir los pares
DR, fue necesario construir distribuciones uniformes eféricas de puntos aleatorios, con
los mismos centros y radios de los voids de cada catalogo. Los resultados obtenidos
pueden verse en la Figura[4.6] junto con la distribucién de pares de galaxias en funcién
del radio, la linea azul representa la funcién de correlacion de galaxias medida dentro
de los voids identificados en el espacio real, mientras que la linea roja lo hace para las
galaxias dentro de voids en el espacio de redshift; las rectas punteadas corresponden a
la ley de potencias (Ec. 2.9) que mejor ajusta los datos, los valores de los parametros r
y v fueron calculados con el método de cuadrado minimos y sus desviaciones estandar
(que puede verse al pie de cada figura) como la raiz cuadrada de la traza de su matriz
Jacobiana.

Para construir las barras de error se utilizé una técnica conocida como jackknife,
la cual consiste en calcular £(r) en 10-submuestras construidas a partir de la muestra
original, en cada uno de estos subconjuntos de datos se dejaban fuera las galaxias
de 200 voids distintos, luego, definimos £(7,7) donde el indice j toma valores enteros
desde 1 a 10, y corresponde a la submuestra para la cual calculamos la funciéon de
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Figura 4.5: Distribucién del color g — r en la muestra de galaxias dentro de los voids
identificados en el espacio de redshift (rojo), y en la muestra completa de galaxias
(amarillo).

correlacion, de esta forma la media de la pobacién de voids viene dada por:
1N,
ur) =~ &) (4.2)
j=1
y la varianza de la misma puede calcularse como:
2 n—1[g 2/ 2
o(r) =" (Zé (G.r) — <r>n> (1.3
j=1

en ambos casos n indica la cantidad de submuestras con las que se realizé el jackknife,
en este caso n = 10.

Para estimar la funcién de correlacién en todo el catalogo, tanto en el del espacio
real de las galaxias como en el del espacio de redshift, se utilizé el mismo estimador
que en los voids. Sin embargo, para evitar tener que calcular los distintos pares para
cada uno de los objetos, lo que hubiese significado una enorme cantidad de tiempo
de computo, se utilizaron algunas aproximaciones: En primer lugar se eligieron al
azar 22.000 galaxias centros para las cuales calcular los pares DD, en lugar de cal-
cularlos para todos los objetos; en segundo lugar, para evitar tener que generar una
distribucion de puntos aleatorios distribuidos uniformemente en todo el volumen de
la simulacién, se utilizé un estimador tedrico de los pares DR, al cual denotaremos
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Figura 4.6: Arriba: Funciones de Correlacion (lineas continuas) medidas para galaxias
dentro de los voids de los catdlogos derivados del semi-analitico de Guo et al. (2011),
en el espacio real (azul) y de redshift (rojo). Las lineas punteadas muestran la ley de
potencias que mejor ajusta &(r) sus pardmetros toman los valores ro = 3.36 +0.03 y
v = 1.68 £ 0.01 en el espacio real (linea de puntos gruesos negra),y ro = 3.82 4+ 0.08
y 7 = 1.62 £ 0.03 en el de redshift (linea de puntos finos verde). Abajo: Histogramas
de pares de galaxias separados por una distancia r, en el espacio real (azul) y en el
espacio de redshift (rojo).

< DR >, el mismo viene dado por la siguiente ecuacion:

4
< DR >= gﬂ(?”? —rn (4.4)
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con 1y y ro los radios de los bines entre los cuales se busca estimar la funcién de
correlacién, y 7 es la densidad de galaxias en la simulacién dada por n = ng /L3,
con ngq el nimero de galaxias y Ly, el largo de los lados de la simulacién (500
Mpch™1). Con estas aproximaciones en cuenta el estimador de Davids & Peebles para

la funcién de correlacion queda de la siguiente forma:

£(r) = 220

_ ‘o 4.5
< DR > (4.5)

Los resultados de calcular de esta manera las funciones de correlaciéon en los catélo-
gos completos pueden verse en la Figura [£.7 donde nuevamente la linea azul corres-
ponde a la muestra en el espacio real y la roja a la del espacio de redshift, y las rectas
punteadas son los ajustes de la ley de potencias realizados de forma idéntica a la de
las muestras de galaxias en voids. En este caso para el cdlculo de la varianza en la
funcion de correlacion dividimos el volimen total de la simulacién en cubos de 20.833
Mpch~! de lado, considerando que el radio medio de los voids identificados es ~ 13
Mpch~! vy que de esta forma el voliimen de cada uno de los cubos es comparable al
de los voids. En cada uno de los espacios se eligieron al azar la misma cantidad de
cubos que de voids identificados, por lo tanto tenemos 2018 cubos aleatorios en el
espacio real y 2027 en el espacio de redshift. En ambos casos calculamos la funcién de
correlacién en 10-submuestras, contruidas a partir de la muestra original excluyendo
las galaxias dentro de 200 cubos aleatorios distintos, y estimamos la varianza de £(r)
mediante la misma expresién utilizada en los voids (Ec. (4.3)), de esta manera el re-
sultado es comparable con el obtenido dentro de los voids usando la tecnica jackknife.

En ambos resultados existen diferencias en la funcién de correlacién medida cuan-
do pasamos del espacio real al espacio de redshift, sin embargo estas son mucho mas
notorias para la distribucién de galaxias en toda la simulacién que para las muestras
de galaxias en los voids, las cuales parecen no sufrir tanto este pasaje entre un espa-
cio y otro. Si bien, en ambos casos los pares de galaxias (DD) cercanos se desarman
al pasar del espacio real al espacio de redshift, y son recuperados recién en escalas
mayores, lo que produce que las funciones de correlaciéon se crucen, el fenémeno se
vuelve menos importante en las galaxias en voids, lo que indica que el efecto de las
velocidades peculiares también es menor.

Al no estar tan afectada por las distorciones del espacio de redshift la distribucion
de galaxias dentro de los voids resulta un buen estimador para estudiar sus propie-
dades en el espacio real. Para ver como varia la distribucién de las galaxias dentro de
estas regiones respecto de la que siguen estos objetos en toda la simulacién, compa-
ramos las funciones de correlacion de ambas muestras tanto en el espacio real, Figura
[4.8] como en el espacio de redshift, Figura [£.9] en las dos imdgenes las funciones de
correlacion medidas dentro de los voids se muestran con color verde.

En ambos casos es apreciable que en los voids los valores de la funcién de corre-
lacién decaen a partir de » ~ 7Mpc, mucho antes que en la muestra completa de
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Figura 4.7: Funciones de Correlacién de galaxias (lineas continuas) en el espacio
real (azul) y de redshift (rojo) para toda la distribucién de galaxias de los catdlogos
derivados del semi-analitico de Guo et al. (2011). Las lineas puntaedas muestran la ley
de potencias que mejor ajusta £(r) sus pardmetros toman los valores 7y = 6.06 +0.21
y v = 1.854+0.03 en el espacio real (linea de puntos gruesos negra),y ro = 7.58 £ 0.32
y 7 = 1.14 +0.02 en el de redshift (linea de puntos finos verde).

galaxias, aunque esto es un efecto de borde que se debe principalmente a que a partir
de estas distancias nos acercamos a los valores que toman los radios de los voids, lo
que limita la cantidad de pares de galaxias que encontramos en estas muestras.

En este punto nos gustaria destacar los resultados obtenidos en el espacio real (Fi-
gura. Si bien las pendientes en ambas correlaciones son similares, lo que hace que
ambas funciones se vean practicamente paralelas, la diferencia entre sus amplitudes
es notable, esto implica que la estructuras interna de los voids presenta una menor
tendencia, por parte de las galaxias, a agruparse (presentan un clustering menor). La
ditribucion de las galaxias dentro de los voids resulta similar a la obsevada en la Red
césmica en una edad més temprana del Universo (Baugh et al., 1999; Sridhar et al.,
2017), lo que nos lleva a pensar que los voids pueden ser considerados como pequenos
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Figura 4.8: Funciones de Correlacién de galaxias (lineas continuas) en el espacio real
del catélogo derivado del semi-analitico de Guo et al. (2011) corrido en la simulacién
Millennium, se muestran los resultados para la distribucién completa de galaxias
(azul) y para las galaxias en voids (verde). Las lineas punteadas muestran la ley de
potencias que mejor ajusta £(r), sus pardmetros toman los valores 1o = 6.06 £ 0.21
y v = 1.85 £ 0.03 para la muestra completa (linea de puntos gruesos negra),y ro =
3.36 £0.03 y v = 1.68 £ 0.01 para las galaxias en voids (linea de puntos finos verde).

Universos burbuja, dominados por una cosmologia diferente y con una evolucién més
lenta.

Muy distinto es el caso de las muestras de galaxias en el espacio de redshift (Figura
, donde los parametros ajustados a las funciones de correlacién son muy diferentes,
tanto para las amplitudes como para las pendientes, y las funciones incluso llegan a
cruzarse. Esto confirma nuevamente que las distorsiones propias del espacio de redshift
son menos importantes dentro de los voids que en el catalogo completo.
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Figura 4.9: Funciones de Correlacién de galaxias (lineas continuas) en el espacio de
redshift del catdlogo derivado del semi-analitico de Guo et al. (2011), se muestran
los resultados para la distribucién completa de galaxias (rojo) y para las galaxias en
voids (verde). Las lineas punteadas muestran la ley de potencias que mejor ajusta
&(r), sus pardmetros toman los valores g = 7.58 +0.32 y v = 1.14 4+ 0.02 para la
muestra completa (linea de puntos gruesos negra), y ro = 3.82+0.08 y v = 1.62+0.03
para las galaxias en voids (linea de puntos finos verde).

4.2. El perfil de velocidad radial de los voids

Como se vi6 en la Seccion 3.2, la dinamica interna de los voids se caracteriza por
el desplazamiento de las galaxias (o halos) que habitan su interior, que fluyen hacia
las paredes, lo que produce un campo de velocidades tipo Hubble, a este efecto lo
denomiaremos outflow.

El parecido entre las funciones de correlacion obtenidas dentro de los voids en los
espacios real y de redshift, sumado a la evolucion de estas regiones hacia simetrias
mas esféricas, lo que implica un flujo coherente de los objetos en su interior, nos
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motivaron a tratar de establecer un perfil de velocidad radial medio; con el cual
podriamos descontar de la velocidad peculiar de cada galaxia la componente causada
por el efecto de outflow y, de esta forma, corregir en parte los efectos de distorsién
que estas provocan en la distribucion de las galaxias.

Para calcular el perfil medio en primer lugar separamos la muestra de voids por
tamanos, para cada muestra tomamos el radio del void mas chico y lo dividimos en
30 bines de igual tamano, luego, para cada void descontamos de cada una de sus
galaxias la velocidad de desplazamiento del void como un todo (ver Seccién 3.3) y
calculamos su velocidad radial y con ellas la velocidad radial media de cada bin. La
informacién de todas las muestras de voids puede verse en la Figura dénde cada
punto indica la velocidad radial media de todas las galaxias que caen dentro de cada
bin y los colores representan a que muestras de voids corresponden. Las barras de
error indican la desviacion de la velocidad radial media en cada bin, para estimarla
utilizamos la misma técnica que en la medicién de las funciones de correlacion, es decir,
para cada conjunto de voids construimos n-submuestras en las cuales repetimos las
mediciones, siendo n, en este caso, igual a la cantidad de voids del conjunto, dejando
fuera de cada submuestra las galaxias de un void distinto.

Para construir el perfil medio de la velocidad radial en funcién de la distancia
al centro del void utilizamos los datos de todas las muestras de voids, en este caso
tomamos el intervalo entre cero y el radio del void més grande, y lo dividimos en 20
bines de igual tamano, luego calculamos el valor medio de todos los puntos dentro de
un bin (puntos negros en la Figura . Si bien no ajustamos una forma funcional
al perfil medio, el mismo puede obtenerse a partir de la interpolacion de los puntos
negros, ya que es una funcion de aspecto suave.

4.3. Espacio corregido por outflow

La simplicidad del perfil encontrado para la velocidad radial de galaxias en voids en
funcién de su distancia al centro nos llevé a considerar la posibilidad de utilizarlo para
corregir, en parte, las posiciones de las galaxias en el espacio de redshift, desafectando
las mismas de las distorciones provocadas por el efecto de outflow presente dentro de
los voids. Para llevar a cabo esta correccion utilizamos el catalogo de galaxias dentro
de voids en el espacio de redshift, el cual cuenta con la informacién de la posicion de
las galaxias en el volumen de la simulacion, en cada void de esta muestra se siguieron
estos pasos:

» En primer lugar nos trasladamos a un sistema de coordenadas (', 1/, 2’) cuyos
ejes coinciden en direccion con los de la simulacién Millennium, pero su origen
es el centro del voids en el cudl se realizara la correccién.

= En este nuevo sistema resulta simple interpolar los datos del perfil medio de
velocidad radial para calcular el médulo y la direccién de la velocidad de outflow
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Figura 4.10: Velocidades radiales medias en funciéon de la distancia al centro del
void, los distintos colores indican a que muestra de galaxias en voids corresponden.
Los puntos y la linea negra el perfil de velocidad radial media de las galaxias en el
interior de los voids, construido combinando la informacién de todas las muestras.

que corresponde a cada galaxia.

= Como queremos que nuestros resultados puedan ser corroborados en datos obser-
vacionales, calculamos la componente en la direccion del eje 2’ de la velocidad de
outflow de cada galaxia, que denotaremos v, ./, de esta forma descontamos solo
la componente a lo largo de la visual. Recordar que para construir los catélogos
en el espacio de redshift se asumié un obervador en reposo en z — —00

» Corregimos las posiciones de cada galaxia dejando sus coordenadas z’ e 3 in-
tactas y reemplazando z’ por z._., que viene dada de la siguiente forma:

cor?

Zoor = 2 — —qggh (4.6)

= Finalmente con las posiciones corregidas volvemos al sistema de coordenadas
de la simulacién Millennium (z,y, z) y guardamos las nuevas posiciones de las
galaxias.

La Figura|4.11) muestra las posiciones de las galaxias dentro de un void cualquiera
antes (puntos rojos) y después (tridngulos verdes) de ser modificadas siguiendo el pro-
cedimiento anteriormente descripto. Una vez corregidas las distribuciones de galaxias
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en todos los voids tenemos un nuevo catalogo de galaxias en voids, con las posiciones
de las mismas en un nuevo espacio de redshift, al cual denominamos espacio corregido

por outflow.

Posiciones de las galaxias en un void
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Figura 4.11: Posiciones de las galaxias de un void cualquiera en el espacio de redshift
(puntos rojos) y en el espacio corregido por outflow (tridngulos verdes). La cruz negra

marca el centro del void

Una de las particularidades de este nuevo espacio es que el efecto de outflow
solo se corrige en la direccién de la visual, por lo que los voids en lugar de verse
como estructuras esféricas toman la forma de un elipsoide, cuyo eje menor coincide
con la direccién de la visual (en este caso el eje z). Entonces, para poder calcular
precisamente la funcién de correlacion dentro de los voids del espacio corregido por
outflow utilizando el estimador de Davids & Peebles, fue necesario llenarlos con dis-
tribuciones uniformes de puntos aleatorios con formas elipsoidales, de otra forma se
sobreestimaria la correlacion de la distribucién.

Para construir este nuevo conjunto de puntos aleatorios tomamos las distribuciones
esféricas con los mismos centros y radios que los voids del espacio de redshift que
elaboramos previamente, y realizamos un proceso similar al de corregir las posiciones
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de las galaxias desafectandolas del efecto de outflow. El mismo se basé en trasladarse
al centro de cada distribucién esférica, identificar el punto situado sobre la linea de la
visual (el eje z) que se encuentre a mayor distancia r del centro del void y calcular,
utilizando el perfil de velocidad radial, cuanto seria el desplazamiento dr que sufriria
este punto aleatorio de ser una galaxia que pase del espacio de redshift al espacio
corregido, una vez calculado este valor simplemente dejamos fuera de la muestra los
puntos aleatorios que no cumplan con el siguiente criterio:

2 \? Y 2 z 2
— - ) <1 4.7
(RUOid> * (Rvoid) * (Rvoid - dT’) - ( )

donde (2,4, 2") son las posiciones de los puntos aleatorios medidas desde el centro
de cada distribucion esférica, que coincide con el centro de los voids identificado en el
espacio de redshift, y R,.iq €l radio de la distribucion esférica (o del void que llena).

El resultado de medir la funciéon de correlacién dentro de los voids en el espacio
corregido por outflow con la distribucion de puntos aleatorios elipsoidales se ve con
una linea verde en la Figura[1.12] junto con los resultados obtenidos en el espacio real
(linea azul) y el espacio de redshift (linea roja). Las barras de error se calcularon de
igual manera que para las muestras de galaxias en voids analizadas anteriormente.

Para distinguir facilmente las diferencias entre los resultados calculamos el cociente
entre las funciones de correlacién en el espacio de redshift y el espacio corregido por
outflow con la funcién en el espacio real, la variaciéon de los mismos en funcién de la
distancia pueden verse en la Figura [4.13]

Como puede verse a partir de las funciones de correlacion, la correcciéon de las
posiciones de las galaxias por el efecto de outflow empieza a tener importancia a
partir de las escalas superiores a los ~ 0.4 Mpch™!, volviendose maxima entre ~ 2
Mpch™t y ~ 6 Mpch™!. Sin embargo, en las escalas menores todavia se mantiene la
distorcién producto de las velocidades peculiares, aunque este resultado era esperable
ya que el método de correccion que empleamos no tiene efecto alguno sobre los pares
de galaxias cercanos, cuyas velocidades peculiares estan causadas principalmente por
los efectos graviatorios que se generan mutuamente y no por la expasion del void al
que pertenecen.

En general podemos asegurar que nuestro método reduce las distorciones del espa-
cio redshift dentro de los voids en al menos un 50 % para escalas de distancias mayores
a los 0.6 Mpch ™!, un resultado més que aceptable teniendo en cuenta la simplicidad
del mismo.
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Figura 4.12: Funciones de correlacion medidas dentro de los voids en el espacio real
(linea azul), el espacio de redhsift (linea roja) y el espacio corregido por outflow
(linea verde). En todo los casos las barras de error se calcularon usando la técnica de
jackknife detallada en la Seccién 4.1.2.

4.4. Correccién por el efecto de outflow en datos
observacionales

En vista de los resultados obtenidos en la simulaciéon numérica Millennium pro-
cedimos a corroborar si es posible reproducirlos en datos observacionales, para ello
utilizamos los datos del SDSS DR7 (descriptos en la Seccién 2.2) en los cuales, cabe
recordar, las posiciones de las galaxias corresponden al espacio de redshift.

El primer paso, como con la simulacién, consistié en identificar los voids y las
galaxias que los pueblan. Para ello se utiliz6 sobre la distribucion de galaxias el
mismo método descripto en la Seccion 4.1.1, pero con la diferecia de que los voids
se identificaron usando las galaxias que cumplen el criterio M, < —20, como nuestro
catalogo solo incluye objetos con un redshift menor a 0.085 la muestra de galaxias
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Figura 4.13: Cocientes entre los resultados de la funcién de correlacién en el espacio
de redshift y el espacio real (linea roja), y la funcién de correlacién en el espacio
corregido por outflow y el espacio real (linea verde), ambos como funcién del radio.

brillantes utilizadas como trazadoras de la estructura en gran escala resulta completa
en volumen. Posteriormente, poblamos los voids identificados con galaxias de —20 <
M, < —16. Los distintos criterios de magnitud utilizados en las galaxias sintéticas y
observacionales se deben a que buscamos tener, en ambos conjutos de datos, la misma
densidad de trazadores a la hora de identificar los voids.

En los datos observacionales se identificaron 186 voids con radios entre ~ 7
Mpch™t! y ~ 22 Mpch™!, cuya distribucién puede verse en la Figura m junto a
la de los voids sintéticos del espacio de redshift, si bien ambas muestras tienen ta-
manos comparables, vemos que, en promedio, los voids observacionales son mas chicos
que los identificados en la simulacion. Cabe aclarar que para esta muestras de voids no
contamos con la informacion de sus velocidades peculiares como una tnica estructura.

Al igual que como se hizo con los voids sintéticos, comparamos la distribucion del
color g — r de la muestra completa de galaxias con aquellas que pueblan los voids
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Figura 4.14: Histogramas normalizadas de los radios de la poblacién de voids, la
distribucién roja corresponde a los voids identificados en datos observacionales ex-
traidos del SDSS-DR7, y la amarilla a los voids identificados en el catédlogo de galaxias
sintéticas correspondiente al espacio de redshift.

(ver Figura [1.15)), y encontramos que estas tltimas son en promedio mds azules, lo
cual concuerda con los resultados obtenidos en la simulaciéon y con los presentados
en la Seccién 3.1. Ademads para ejemplificar el efecto de identificar los voids con
nuestro método, hicimos un corte transversal de 10Mpch~! de ancho a la muestra de
galaxias, y graficamos los voids identificados en el mismo, el resultado puede verse
en la Figura [4.16] donde los puntos rojos muestran la posicién de las galaxias y los
circulos amarillos los voids identificados.

El calculo de la funcién de correlacién dentro de los voids observacionales se realizo
de manera idéntica al de los voids de los catalogos sintéticos, con la particularidad de
que, dado que las galaxias débiles que pueblan los voids no constituyen una muestra
completa en volumen, la distribucién de puntos aleatorios no es plana en todo el

espacio, sino que su densidad responde a la densidad media de objetos en funcién del
redshift del SDSS.

Algo parecido ocurre con la correccion de la posicién de las galaxias dentro de los
voids en el espacio corregido por outflow y la generacién de distribuciones uniformes
de puntos aleatorios con forma elipsoidal, si bien el perfil medio de velocidad radial y
el criterio de seleccion de puntos aleatorios son los mismos que utilizamos en los da-
tos sintéticos, los procedimientos realizados son ligeramente distintos, principalmente
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Figura 4.15: Histogramas normalizados del color g — r. La distribucién amarilla
corresponde a la muestra completa de galaxias extraidas del SDSS-DR7, mientras
que la roja a las galaxias dentro de los voids identificados en la misma.

porque ya no tenemos un observador teérico en la posicién z — —oco. En ambos casos,
al momento de trasladar nuestro sistema de coordenadas al centro de cada void es
necesario ademés rotar los ejes de coordenadas (', 1/, '), de tal forma que la coorde-
nada 2z’ coincida con la direccién del vector posicién que indica el centro del void, una
vez realizada la rotacion recién procedemos a corregir las posiciones de las galaxias o
seleccionar los puntos aleatorios de igual manera que en los procedimientos detallados
en la Seccién 4.3. Teniendo en cuenta estas rotaciones, nos aseguramos que tanto la
correccién en la posicion de las galaxias, como el semieje menor de las distribuciones
elipsoidales de puntos aleatorios, coincidan con la direccién de la visual. Para ilustrar
mejor la diferencia con los voids sintéticos, la Figura muestra con puntos rojos
las posiciones originales de las galaxias del SDSS dentro de un void cualquiera, y con
triangulos verdes las posiciones desafectadas por el efecto de outflow, puede verse que
las galaxias se desplazan sobre la linea de la visual, y no sobre el eje z.

Los resultados de medir la funcion de correlacion en datos observacionales pue-
den verse en la Figura [4.1§ tanto para la distribucién original de galaxias, lo que
corresponde al espacio de redshift (linea roja), como para la distribucién obtenida
al corregir las posiciones por el efecto de outflow (linea verde). Las barras de error
en ambos casos se calcularon de igual manera que para las muestras sintéticas de
galaxias en voids.

Si bien el valor de £(r) en el espacio corregido por outflow es sistematicamente
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Figura 4.16: Corte transversal de 10Mpch™! de ancho realizado a la distribucién de
galaxias de los datos extraidos del SDSS-DR7. Los puntos rojos indican la posicién
de las galaxias, y los circulos amarillos los voids identificados con el método descripto
en la Seccion 4.1.1.

menor que el obtenido en el espacio de redshift, las diferencias entre ambos no son tan
apreciables como en los datos sintéticos. Esto puede deberse en parte a que, debido
a la forma que tiene el perfil velocidad radial medio (Figura , la correccion por
outflow se vuelve mas importante en los voids de mayor tamano, como en general
los voids observacionales son més chicos que los identificados en la simulacion, es
esperable que los efectos de la correccién también resulten menores. Ademés debemos
considerar que estamos suponiendo que la expansion de los voids observacionales es
igual a la de los voids sintéticos, lo cual puede no ser estrictamente cierto, lo mismo
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Figura 4.17: Posiciones de las galaxias del SDSS dentro de un void cualquiera. La
distribucion original puede verse con puntos rojos, mientras que los triangulos verdes
muestran la distribucién de galaxias luego desafectarlas del efecto de outflow mediante
el mismo método utilizado en los catdlogos sintéticos. La cruz negra marca el centro
del void.

podria aplicarse a las velocidades de desplazamiento de los voids como un todo, las
cuales han sido tenidas en cuenta a la hora de calcular el perfil de velocidad radial
medio. Otra cosa a tener en cuenta es que la muestra de voids observacionales, y por
lo tanto de galaxias en su interior, es considerablemente menor, lo que aumenta el
valor de las incertezas en las correlaciones obtenidas.

Mas alla de estas diferencias cabe destacar que los resultados obtenidos en los
datos observacionales son consistentes con los de los datos sintéticos, lo que respalda
nuestro método de correccion como un proceso valido a la hora de mejorar el efecto
detectado dentro de los voids, por el cual la distribucién de sus galaxias tiene una
correlacion en el espacio de redshift muy similar a la medida en el espacio real.
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Funciones de correlacion en voids observacionales
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Figura 4.18: Arriba: Funciones de correlaciéon medidas dentro de los voids identifica-
dos en el SDSS DRY7. La linea roja representa el resultado obtenido para la distribucion
de galaxias extraida directamente del catdlogo observacional, y por lo tanto corres-
ponden al espacio de redshift, mientras que la linea verde es el resultado obtenido
tras corregir las posiciones de las galaxias desafectandolas del efecto de expansion del
void, y por lo tanto corresponde al espacio corregido por outflow. Abajo: Histogramas
de pares de galaxias separados por una distancia r, en el espacio de redshift (rojo) y
en el espacio corregido por outflow (verde).
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Capitulo 5

Conclusiones y planteamientos
futuros

A lo largo de este trabajo final de licenciatura hemos abordados diferentes temas
ligados al estudio de la estructura en gran escala del Universo, haciendo enfasis en
las grandes regiones subdensas que componen la mayor fraccién del volumen del
mismo. Para facilitar el estudio de estas regiones, a las cuales denominamos voids,
adoptamos la definicion de una regién esférica donde la integral del perfil de densidad
adimensional, A, no supera el valor -0.9, esta definciéon nos parecié la mas adecuada
por su simplicidad, el hecho que admite la presencia de galaxias en el interior de los
voids, y, por sobre todo, que las regiones identificadas a partir de la misma resultan
comparables entre si.

Como hemos visto en la Seccién 3.1, las galaxias dentro de los voids tienen pro-
piedades intrincecas propias de objetos que han tenido una baja evolucién dindmica
en términos de fusiones y pasajes proximos, dado que las estructuras interiores son
de bajo contraste y no generarian este tipo de eventos, muy comunes en los grandes
filamentos, grupos y cimulos. Teniendo esto en cuenta los voids pueden considerarse
laboratorios tnicos, donde el espectro de potencias ain conserva la informacién del
Universo en su estado original, motivo por el cudl le hemos dado gran importancia al
estudio de la distribucién de galaxias dentro de estas regiones.

Mediante la utilizacién de catdlogos sintéticos hemos podido estimar las funciones
de correlacion de galaxias dentro de los voids, y comparar sus propiedades en el espacio
real y en el espacio de redshift. Los resultados obtenidos muestran que, comparada
con la distribuciéon completa de objetos, la distribucion de galaxias dentro de los
voids esta mucho menos afectada por las distorsiones que provocan las velocidades
peculiares de cada galaxia. Ademas las funciones de correlacién en el espacio real dan
cuenta de una evolucion tardia, por parte de la estructura, en el interior de estas
regiones.

Para tratar de disminuir las diferencias entre las distribuciones de galaxias dentro
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de los voids en el espacio real y de redshift, calculamos el perfil medio de la velocidad
radial de estos objetos en funciéon de la distancia al centro del void. El resultado
obtenido para el mismo es acorde al prefil que produciria el efecto de outflow, por
el cual las galaxias en el interior de un void fluyen hacia sus paredes. Mediante el
método descripto en la Seccién 4.3, desafectamos la distribucion de galaxias en el
espacio de redshift de las distorciones producidas por las velocidades propias ligadas
al perfil medio. En base al estudio de las funciones de correlacion puede verse que, en
general, la correccién realizada diminuye los efectos de las velocidades peculiares hasta
un 50 % para las escalas mayores a 0.6 Mpch™!, sin embargo no tiene consecuencia
alguna en los pares de galaxias cercanos (r < 0.6 Mpch™!), los cuales siguen siendo
menos numerosos que en la distribucién de galaxias del espacio real.

Tras la correccion por el efecto de outflow, la distribucién de galaxias en espacio
de redshift dentro de los voids queda muy similar a la distribucion de galaxias en el
espacio real, lo cual, sumado al parecido que tiene la funcién de correlaciéon medida
en todo el espacio real de las galaxias con la obtenida dentro de los voids, y, a que los
métodos de correccion utlizados son perfectamente aplicables a datos observacionales;
nos motiva a continuar estudiando la distribucién de galaxias dentro de los voids,
ademds de analizar las propiedades astrofisicas de la mismas. Sin embargo, un aspecto
que quedd pendiente en este trabajo fue corroborar que las propiedades dinamicas
detectadas en los voids identificados en la simulacién sean acordes a las de los voids
observacionales, para ello podriamos utilizar el campo de velocidades linealizadas
de Wang et al. (2012), para repetir los procedimientos realizados y comparar los
resultados.

Con el objetivo de profundizar nuestros estudios, los trabajos futuros que realiza-
remos se basaran en utilizar diferentes algoritmos para la identificacion de estructuras
filamentosas y planas dentro de voids, de esta forma podremos analizar las propie-
dades dinamicas de las galaxias que se encuentran en estos sistemas y compararlas
con las propiedades de las galaxias en los filamentos que circundan los voids. Ademés
buscaremos estudiar la evolucién global de estas estructuras dentro de los voids, y
compararlas con las de similar topologia que se desarrollan en los ambientes mas
densos. Al igual que en el presente trabajo, estos analisis se llevaran a cabo tanto en
datos extraidos de catdlogos de galaxias sintéticas como en catalogos observaionales
de galaxias derivados del relevamiento SDSS, incluso buscaremos compararlos con si-
mulaciones numéricas hidrodindmicas de alta resolucion, tales como Illustris (Nelson
et al., 2015) y EAGLE (Schaye et al., 2015), lo que permitiré considerar los efectos no
lineales y bariénicos en las galaxias. En este punto, se planea utilizar no solo las simu-
laciones ya mencionadas, sino también complementar el estudio con resimulaciones
hidrodindmicas de alta resolucion de regiones subdensas, especificamente disenadas
para tener un muestreo completo y preciso de las estructuras internas de los voids las
cuales estan siendo realizadas por investigadores del TATE.
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