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Resumen

Las extensas regiones del Universo casi desprovistas de galaxias brillantes, denominadas
vacios césmicos, son uno de los aspectos méas prominentes de distribucién de galaxias
en gran escala. Dado que estas subdensidades encierran valiosa informacion sobre el
crecimiento y la evoluciéon de las estructuras del Universo, su dindmica y evolucion

amerita analisis detallados y estudios especificos.

En este trabajo de tesis realizamos un estudio estadistico de la dinamica de los vacios
del Universo y analizamos las correlaciones espaciales. En la primera parte introducimos
los conceptos basicos y fundamentos tedricos para comprender el escenario en el que esta

planteado este trabajo.

En la segunda parte nos centramos en el movimiento global de los vacios y su relacién con
la estructura en gran escala. Para tal fin analizamos el campo de velocidades peculiares
dentro y alrededor de vacios identificados en la distribucién de galaxias observadas.

Determinamos el movimiento global de los vacios y exploramos su relacion con el entorno.

Los resultados obtenidos muestran por primera vez que los vacios se desplazan como una
entidad con velocidades que cubren un amplio rango de valores, desde unos pocos km s~*
hasta 1000 km s~!, con un valor medio de aproximadamente 350 km s~'. La magnitud
de las velocidades con que se desplazan los vacios muestran una clara dependencia con
el tamano y el entorno en gran escala, siendo los vacios més pequenos y aquellos que se

encuentran en regiones sobredensas los que presentan mayores velocidades.

El movimiento de los vacios evidencia la presencia de dos poblaciones, una acercandose
entre si y otra alejandose en la direcciéon que une sus centros. Los vacios rodeados por
un entorno sobredenso se acercan mutuamente mientras los inmersos en entornos sub-
densos se alejan entre si. El movimiento relativo de los vacios alcanza magnitudes en
promedio de 100-150 km s~! con una longitud de coherencia de 200 A~ Mpc. Dentro
de este analisis también encontramos que aquellos vacios que se encuentran proximos a
una superestructura masiva caen de manera similar a los grupos de galaxias, con velo-
cidades promedio de 100 km s~'. Mientras tanto las galaxias situadas en sus cdscaras
se encuentran bajo la influencia de un flujo divergente de ~ 130 km s~!, propio de las

subdensidades, que impide en algunos casos la caida a las superestructuras.



En la dltima parte de este trabajo analizamos la distribucion de los vacios a través
de la funcién de correlacion de dos puntos. Encontramos evidencia de la formacion de
grupos de vacios, siendo mayor esta tendencia en aquellos que se encuentran en entornos
subdensos. No encontramos efectos de la dinamica global de los vacios en la funcién de
correlacién. Por tltimo, estudiamos la evolucién de la funcién de correlacién concluyendo
que esta es mayor a redshifts méds altos, pero se mantiene invariante en diferentes etapas

del Universo cuando las distancias son reescaladas.

Los resultados obtenidos en este trabajo, por un lado, ponen de manifiesto un nuevo es-
cenario en donde los vacios se desplazan a velocidades significativas contribuyendo a los
flujos de materia en gran escala. Por otro lado, evidencian la formacién de asociaciones
de vacios que se mantienen invariante en las diferentes etapas el Universo. En el Cap. 7

repasamos y discutimos en detalle los resultados.

Palabras claves: Vacios cosmicos. Velocidades peculiares. Funcién de correlacién. Es-
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Capitulo 1

Fundamentos tedricos y

herramientas de analisis

En este capitulo introduciremos los conceptos bésicos necesarios para comprender el
escenario cosmolégico en el que esta planteado este trabajo de tesis. Presentaremos el
modelo cosmolégico estandar, la teoria de formacién de estructuras y las principales

herramientas para el estudio de la estructura en gran escala.

Un poco de historia

Desde la antigiiedad hemos intentado comprender el Universo en el que vivimos y desde
entonces la imagen que tenemos de él ha ido cambiando en el tiempo. Las primeras
civilizaciones, por ejemplo, lograron alcanzar un importante nivel de comprensién del
movimiento de los cuerpos celestes més cercanos a través de la observacion directa. En
escalas superiores, sin embargo, los primeros modelos estuvieron basados principalmente
en la especulaciéon. Tanto es asi que hasta mediados del siglo XVIII se concebia un
Universo limitado por una esfera de estrellas fijas en cuyo interior se situaba el Sol, la

Luna y los planetas de nuestro sistema solar.

La llegada de la astronomia moderna con el uso del telescopio trajo consigo una serie
de descubrimientos que permitieron cuantificar por primera vez las dimensiones y la
estructura del Universo. El puntapié inicial, quizas, estuvo dado por William Herschel,
quien desarrollé alrededor de 1780 el primer modelo de nuestra galaxia a partir del
recuento de estrellas en diferentes direcciones del cielo. Nuevas observaciones de Herschel
y otros astrénomos del XVIII dieron lugar a la construccién de un catélogo de numerosos

objetos no estelares que, luego de dos siglos y tras un largo debate, Edwin Hubble
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demostro se trataba de enormes agrupaciones de estrellas semejantes a nuestra Galaxia
situados a enormes distancias. Pocos anos después, en 1929, el mismo Hubble observd
un corrimiento hacia el rojo de las lineas espectrales de estas galaxias, con excepcién
de unas pocas mas cercanas. El corrimiento hacia rojo de las lineas espectrales muestra
que la mayoria de las galaxias se alejan entre si y la velocidad con que lo hacen se
incrementa linealmente con la distancia a la que se encuentran. Esta relacion empirica
entre la velocidad de recesién de las galaxias y la distancia ha sido interpretada como

una prueba de que el Universo no es estatico, sino que se encuentra en expansion.

A finales de los anos setenta la observacion sistematica de grandes voliimenes del cielo
nos permitié conocer el Universo en escalas de Megaparsecs. El mapeo de galaxias en
gran escala proporcioné una nueva imagen del Universo en la que las galaxias no se
encuentran distribuidas al azar, sino que forman una compleja red de cimulos, paredes,
filamentos y extensas regiones casi vacias. Por encima de estas escalas, en el orden
de cientos de Megaparsecs, la distribucién de materia observada es estadisticamente
isotrépica. La prueba quizds mas fuerte de ello estd dada por el Fondo Césmico de
Microondas (CMB por sus siglas inglés). Esta radiacién, descubierta por Penzias and
Wilson (1965), corresponde a una emitida por un cuerpo negro con una temperatura
T = 2,73K cuando el Universo tenia apenas ~ 300000 anos, que muestra fluctuaciones
de temperatura AT/T =~ 5 x 107%. Asumiendo la idea de que no somos observadores
privilegiados, la isotropia resulta valida en cualquier punto del espacio. Luego, bajo esta
hipdtesis, podemos decir que la distribucién de materia y energia del Universo, ademés

de ser isétropa, también es homogénea.

Este repaso por algunos de los acontecimientos més importantes del estudio del Universo
finaliza con las bases de la cosmologia moderna que, junto con la Teoria de la Relatividad
General, hoy nos permite entender los origenes del Universo, explicar las observaciones
y hacer predicciones sobre la evolucién y el destino de las estructuras. A continuacién
veremos estos aspectos de la teoria estandar desde un punto més riguroso y con el for-

malismo matema&tico correspondiente.

1.1. Modelo cosmoldgico estandar

El modelo cosmolégico més aceptado en la actualidad es el modelo estandar de materia
oscura fria y constante cosmolégica ACDM (Lambda Cold Dark Matter sus siglas en
inglés). El modelo estd basado en el Principio Cosmoldgico, que establece que el Uni-
verso es estadisticamente homogéneo e isétropo en gran escala, y asume que el Universo
evoluciona de acuerdo a la distribucién de materia y energia siguiendo las Ecuaciones

de Campo de Einstein. El modelo ACDM contempla un Universo espacialmente plano,
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que ademés de radiacién y materia baridénica, contiene materia oscura fria (CDM) y una

energia oscura asociada a la constante cosmolégica A.

La componente bariénica comprende a toda la materia formada por protones, neutrones
y electrones, es decir, a la materia que conforma el Universo visible bajo la forma de
estrellas y galaxias. Las componentes oscuras hacen referencia a aquellas introducidas
al modelo para compensar la deficiencia de materia observada en el Universo y explicar
la expansién acelerada del mismo. Més especificamente, la materia oscura fue postulada
para contrarestar la deficiencia de masa observada en los cimulos de galaxias (Zwicky
1933), las curvas de rotacién de galaxias espirales y la velocidad relativa entre nuestra
galaxia y su vecina Andrémeda (Babcock 1939). Mientras que la constante cosmolégica
A fue postulada en el modelo ACDM para explicar la aceleracién en la expansiéon del
Universo observada a través de las distancias de las supernovas tipo Ia (Riess et al. 1998;
Perlmutter et al. 1999).

Dentro del modelo estandar ACDM existe una variedad de modelos cosmoldgicos que
difieren en las contribuciones relativas de cada componente y en la naturaleza de la
materia y energia oscura. En este trabajo consideramos un modelo cosmolégico donde el
~ 75 % de la densidad de energia total del Universo se debe a la energfa oscura o constante
cosmoldgica, el ~ 21 % se debe a la materia oscura fria y el 4% restante se debe a la
materia baridénica. Si bien en este modelo el ~ 95% de la densidad de energia total
del Universo es de naturaleza desconocida, las contribuciones de cada componente son
las que mejor se ajustan a las observaciones. A continuacién veremos como evoluciona
el Universo y con él, las contribuciones relativas de cada componente en este modelo

cosmoldgico.

1.1.1. Dinamica del Universo

La evolucién del Universo estd descripta por la Teoria de la Relatividad General. Esta
teoria, desarrollada por Albert Einstein, describe la gravedad como el resultado de la cur-
vatura del espacio-tiempo debido a la distribucién de materia y energia. Las Ecuaciones
de Campo de Einstein:

Guv = 8rGTy, (1.1)

expresan la relacion entre la geometria y las componentes del Universo mediante Tensor
de Einstein Guv y el Tensor de energfa-momento T,,,. El Tensor de Einstein se forma a
partir del tensor métrico g,,,, del espacio-tiempo y sus derivadas segundas de la siguiente
manera:

1
Guv = Ry, — §gm,R — 9w\, (1.2)
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donde R, es el tensor de Ricci, R es el escalar de curvatura y A es la constante cos-
molodgica. Conociendo la geometria y las componentes del Universo, a través de la métrica
guv y el tensor T}, es posible determinar la dindmica global del Universo resolviendo

las ecuaciones de campo de Einstein.

En el caso de un Universo homogéneo e isétropo en expansion, la forma maés general que
puede adoptar la métrica g,, es la de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW)

(Weinberg 1972). Para esta métrica el elemento de linea ds puede ser expresado como
ds? = gudatdz” = dt* — a(t) [y, (=¥)da' da?), (1.3)

donde z'(i = 1,2,3) son las coordenadas espaciales coméviles ! en unidades en que la
velocidad de la luz ¢ = 1, t es la coordenada temporal y a(t) es el factor de escala que
describe la expansién del Universo. En un sistema de coordenadas esféricas, donde r es
la coordenada radial y € y ¢ son las coordenadas angulares, el elemento de linea puede

escribirse como

dr?

1 — kr?

ds® = dt* — a*(t) + r2(d6? + sin*0dp?) | , (1.4)

siendo k la constante que determina la geometria, clasificando el Universo en abierto
(k <0), plano (k = 0) o cerrado (k > 1).

Considerando la métrica de FLRW y el tensor energia-momento de un fluido uniforme

ideal, con una densidad de energia p y una presion p,

) 0 0 0

0 —p 0 0
T, = p

00 —p 0

00 0 —p

las Ecuaciones de Campo se reducen a las Ecuaciones de Friedmann

. 2
o (a\ _8G A Kk
H _(a> =3 p+3 2 (1.6)
a 4G A
-7 -y 1.
. 3 (p+3p)+3 (1.7)

Lcoordenadas desafectadas de la expansién del Universo
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La cantidad H, denominada constante de Hubble, es tasa de expansién del Universo que

suele escribirse en unidades de 100 kms™! Mpc~! como

H =100 hkms™ Mpc™t. (1.8)
En general, para los fluidos de interés la presién es proporcional a la densidad, es decir:

p=wp (1.9)

donde w es una constante independiente del tiempo que caracteriza la ecuacion de estado.
Para la radiacion o materia relativista w = %, para la materia no relativista libre de
presiéon w = 0y para la constante cosmolégica A o energia de vacio w = —1. Especificando

la ecuacién de estado p = p(p) y combinando las ecuaciones de Friedmann se tiene que

p oc a”30FW), (1.10)

De modo que la densidad de materia decrece como
-3
Pm X a7, (1.11)

simplemente debido a la expansién del Universo. Mientras que la densidad de energia
de radiacién decae como

Prad < a4, (1.12)

pues, si bien la densidad numérica de fotones decae de la misma manera que la materia,
la densidad de energia de radiacion lo hace mas rapido que la densidad de energia de
materia. Esto se debe a que los fotones también pierden una energfa proporcional a a !

a medida que su longitud de onda se alarga.

Las densidades de energia de radiaciéon y de materia escalan de manera diferente con
el factor de escala. Esto conduce a una era dominada por la radiacién en el Universo
temprano, con una transicién a una era dominada por la materia y una era subsiguiente,

en la que nos encontramos actualmente, dominada por la energia oscura.

Si se asume la existencia de fluidos independientes con ecuaciones de estado w;, la

densidad total de energia p estd dada por la contribucién de los diferentes fluidos

o Pi,0
P—E:aﬁﬁgﬁa (1.13)

donde p; o es la densidad actual de la i-ésima componente.
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Un caso particular es el de la densidad critica

H2
pe = 2721 =2,773 x 101 b=t My, (Mpe h™1) 73, (1.14)
Y

que en ausencia de constante cosmolégica (A = 0) da lugar a un Universo plano (k = 0).

1.1.2. Parametros cosmolégicos

En general, los diferentes modelos estan caracterizados por los parametros cosmolégicos
definidos como el cociente de la densidad actual de cada componente del Universo y la
densidad critica p.. Es decir, los pardmetros cosmoldgicos para la materia, la radiacién,

la constante cosmoldgica y la curvatura estan dados respectivamente por las siguientes

expresiones:
Qm = ?Hcoipmp, (1.15)
Qraa = ?Hcgprad,Oa (1.16)
Q) = 32’8’ (1.17)
Qp, Ij'g' (1.18)

A partir de estas definiciones la ecuacién de Friedmann puede reescribirse en términos

de los parametros cosmolégicos y el factor de escala a como
H?*(a) = H [Qna™ + Qraaa™ + Qa2 + Qa] . (1.19)

Luego, una vez que la cosmologia es especificada en términos de los pardmetros €2, la ec
(1.19) puede integrarse para encontrar a(t) y con ello determinar la evolucién temporal

del Universo.

Para el modelo cosmolégico esténdar ACDM, que describe un Universo plano (k = 0)
y en expansion compuesto por materia baridnica y materia oscura fria, los parametros
cosmolégicos que describen el contenido del Universo adoptan los siguientes valores:
Q= 0,3089+0,0062, 24 = 0,6911+£0,062, H = 67,74£0,46 kms~' Mpc~! de acuerdo
a las mediciones del CMB (Planck Collaboration et al. 2016a).
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1.2. Corrimiento hacia el rojo cosmolégico

El corrimiento hacia el rojo o redshift cosmoldgico z hace referencia al desplazamiento
de las lineas espectrales de una fuente luminosa hacia el extremo maés rojo del espectro
electromagnético debido a la expansién del Universo. Este desplazamiento es la diferencia
de longitud de onda entre un haz luminoso observado y el emitido. Asi, el pardmetro de
corrimiento hacia el rojo z es definido como:

Ao — A1
A

©
Il

(1.20)

donde Ag es la longitud de onda del haz luminoso observado y A; corresponde a la del

haz emitido.

Siguiendo la teoria de la relatividad general, es posible calcular este corrimiento teniendo
en cuenta que los fotones viajan por las curvas definidas por ds = 0. Entonces, en un

Universo homogéneo e isétropo

dr?

— 42
0=dt a(t)l—kr?

(1.21)

Luego, el tiempo ty que demora en llegar la senal al origen desde r; en t; estard dado

o qt
/tl 5= (1.22)

Una segunda cresta del haz luminoso que parta de la fuente en el tiempo t1+9t; alcanzara

por la expresion

el origen a un tiempo tg+ dtg. Para estas dos crestas consecutivas se puede asumir que el
factor de expansién a(t) se mantiene constante en ese intervalo temporal, luego la razén
entre la frecuencia observada vy y la frecuencia de la sefial luminosa cuando sale de la

fuente 11 estd dada por
140 (5t1 a(tl)

= — = ) 1.23
%1 (5t0 a(to) ( )
Por lo tanto, en un Universo homogéneo e isétropo:
t
o= ) (1.24)
a(t)

2=——1 (1.25)

En un Universo en expansién a < 1, z > 0 y, por lo tanto, las lineas espectrales son
desplazadas hacia el extremo rojo. En el caso contrario, a > 1y z < 0, lo cual implica un

corrimiento hacia el azul. Esta relacién es fundamental en la cosmologia observacional,
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yva que a partir de la medicién de las lineas de emision o absorcién en los espectros de
galaxias distantes es posible medir el redshift cosmolégico y con él, determinar tanto el
tiempo de emisién, es decir la edad del Universo en la que se observa la fuente, como asi

también la distancia fisica a la que se encuentra.

1.3. Distancias

En cosmologia existen varias formas de especificar distancias. Para redshift pequenos las

distancias pueden estimadas a partir de la Ley de Hubble (Hubble 1929),
V =HyD, (1.26)

que vincula de forma empirica la velocidad de recesién V' de las galaxias y la distancia
d a través de la constante de Hubble Hy. Dado que para redshift pequenios, ademads, se

tiene que V = zc:

zc
dr~ —. 1.27

i (127)
De esta forma, a partir del redshift z y la constante de Hubble Hj es posible estimar las

distancias a partir de cantidades conocidas.

Para z mayores el redshift también es un indicador de distancia, pero la relacién redshift-
distancia es mas compleja. En general, es 1til referirse a la distancia comévil d que
permanece constante entre dos puntos que se mueven Unicamente debido al flujo de
Hubble. La distancia comdévil, definida por (Hogg 1999), estd dada por la siguiente

expresion:
1 [* d

=1 |, 2@y

(1.28)

donde E(z) = H(z)/Hy estd dado por la ecuacién 1.19. Una vez fijados los pardmetros
del modelo cosmolégico, basta conocer el redshift de un objeto para poder calcular la

distancia comévil a la que se encuentra.

1.4. Formacion de estructuras

La homogeneidad e isotropia del Universo en las que se basa el modelo cosmolégico
estandar sélo son vélidas en escalas de cientos de megaparsecs. En escala menores la
materia se distribuye en una amplia variedad de estructuras dentro un gran rango de
masas y dimensiones. Si observamos la figura 1.1, que muestra la distribucion de galaxias
en escalas de megaparsecs, podemos ver que esta no es uniforme, sino que presenta una

amplia variedad de estructuras dentro de las cuales se distinguen cimulos, filamentos
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y grandes regiones subdensas. Sin embargo, si observamos el CMB este muestra un
escenario en el que la distribucion de materia y energia del Universo primitivo sélo
presenta pequenas fluctuaciones (figura 1.2). Luego, la amplia variedad de estructuras
que observamos en la distribucion de galaxias da cuenta de la existencia de procesos
fisicos que han llevado al Universo de un estado inicial casi homogeneo a una compleja

red de estructuras.

La teoria estdandar de formacién de estructuras sostiene que estas son el resultado del
crecimiento y colapso de pequenas fluctuaciones primordiales del campo de densidad de-
bido a la inestabilidad gravitacional. En el modelo cosmolégico ACDM, la teoria predice
un proceso de formacion jerarquica en donde las estructuras pequenias son las primeras
en desacoplarse de la expansién de Hubble, colapsar y alcanzar un equilibrio dinamico
cercano al equilibrio virial. En este escenario las estructuras de mayor tamano se for-
man a partir de fusiones de estructuras pre-existentes ya virializadas y por acrecién de

materia.

En esta seccién describiremos el proceso de formacion de estructuras siguiendo el creci-
miento de pequenias fluctuaciones primordiales dentro del marco de la teoria estandar.
Para ello resulta conveniente utilizar el sistema de coordenadas comovil que sigue la

expansion del Universo. Es decir, utilizaremos las posiciones x definidas como
X =—, (1.29)

donde r es la posicién en un sistema de coordenadas estatico y a(t) es el factor de escala

introducido en la seccién 1.2.

El sistema de coordenadas comovil permite descomponer la velocidad v en una compo-
nente producto de la expansién uniforme del flujo de Hubble y en otra peculiar u que

describe el apartamiento de la expansién isotrépica:

v = gr—i—a(t))'c: Hr 4 u. (1.30)
a

1.4.1. Campo de densidad

Las fluctuaciones en el campo de densidad que describen la distribuciéon de materia

comunmente son definidas por la cantidad adimensional

o(x,t) =

—1, (1.31)

donde p(t) = pcf2y es la densidad media del Universo en el tiempo t y p(x,t) es la

densidad en la posicién x en el mismo instante. Segin la definicién, el contraste de
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Figura 1.1: Distribuciéon de galaxias en gran escala. La figura mdas pequena corres-

ponde a una seccién de la distribucién de galaxias del catdlogo CfA (Geller and Huchra

1989), donde se observa la denominada “Gran Pared” del CfA, con el cimulo Coma

en el centro. La seccién més extensa muestra la ” Gran Pared”del catdlogo SDSS (Gott
et al. 2005).

densidad ¢ representa las fluctuaciones de densidad respecto a la densidad media de

fondo, siendo § > 0 para sobredensidades y § < 0 para subdensidades.

De acuerdo a la teoria inflacionaria las fluctuaciones podrian estar descriptas por un
campo Gaussiano aleatorio. Es decir, por un campo en el que los diferentes modos de
Fourier son estadisticamente independientes, cada uno con una fase aleatoria. Gene-
ralmente, se asumen las predicciones del modelo inflacionario y, por lo tanto, todas
propiedades estadisticas del campo de densidad primordial estdn determinadas por el

espectro de potencia P(k) definido como:
P(k) = (|6(k)[*), (1.32)

donde
5(k) = / 5(x)e™ X3y (1.33)
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FIGURA 1.2: Mapa del fondo césmico de microondas (CMB) obtenido por el satélite

Planck (Planck Collaboration et al. 2016b). La barra inferior muestra la escala de colores

correspondientes a las fluctuaciones de temperatura en micro-Kelvin (1uK = 10°K). De

acuerdo al modelo estandar de formacién de estructuras estas pequefnias desviaciones de

la homogeniedad fueron las semillas de las estructuras del Universo que se observan en
la figura 1.1.

es el modo k de Fourier para la convencién
5(x) = / 5(k)e— %3, (1.34)

Aqui vemos que el espectro de potencias P(k) da cuenta de la amplitud de las fluctua-
ciones del campo de densidad en las escalas A = 27 /k, donde k es el nimero de onda

comovil.

El espectro de potencia inicial depende de la forma en que las fluctuaciones iniciales han
sido generadas. En los modelos estandar, la inflacién produce un especto de potencia
libre de escalas P(k) o k™ con ng ~ 1, conocido como espectro de Harrison-Zel’dovich.
A medida que el Universo se expande y las perturbaciones crecen el espectro de potencia
inicial evoluciona. La geometria del Universo y la naturaleza de la materia suprimen el
crecimiento de las perturbaciones en algunas escalas particulares y esto puede represen-
tarse como

P(k,t) = Puicial(k) T? (k. t), (1.35)

donde T'(k,t) es la llamada Funcién de Transferencia Lineal que relaciona el espectro de

potencia P(k,t) con su forma primordial Pijcial (k).
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Los modelos actuales de la inflaciéon no especifican la amplitud total del espectro de
potencia primordial. Generalmente, se establece observacionalmente mediante las fluc-
tuaciones de la temperatura del CMB o a partir de mediciones locales de la estructura a
gran escala. En este tltimo caso, la amplitud del espectro de potencias P(k) es determi-
nada a partir de la varianza de la masa en la escala R, = 8 h~! Mpc utilizando un top-hat
como filtro para suavizar el campo de fluctuaciones §(x). Este valor, denominado og, al
igual que ng es un valor cosmoldgico fundamental que permite determinar la evolucién

de las fluctuaciones primordiales.

1.4.2. Ecuaciones de movimiento

De acuerdo a la Teoria de Relatividad General podemos estudiar el crecimiento de las
fluctuaciones primordiales del campo de densidad dentro de la aproximaciéon Newtoniana.
Luego, suponiendo que la materia puede aproximarse por un fluido ideal, la evolucién

de las fluctuaciones § estd descripta por las ecuaciones:

g5 1
En + ;V . [(1 + 5)11} =0, (1.36)
ou 1 1

V3¢ = 4nGpa’s (1.38)

La primera de las ecuaciones corresponde a la Ecuacién de Continuidad, que expresa la
conservacion de masa; la segunda es la ecuaciéon de movimiento para el fluido, conocida
como Ecuacién de Euler; y ultima es la ecuaciéon de Poisson, que obedece el potencial

gravitacional ¢.

Esta descripcién resulta valida para las particulas de materia oscura libres de presién
hasta el momento en que se produce el cruce de las trayectorias de las particulas. El
cruce de cascaras se produce normalmente sélo después de que las perturbaciones han
crecido lo suficiente para convertirse en no lineales. Desde ese momento la trayectoria
de cada particula debe seguirse de forma individual. Del mismo modo, los bariones
pueden ser descriptos como un fluido libre de presién siempre y cuando su temperatura
sea practicamente despreciable dado que, atin en el régimen lineal, pueden producirse

choques de particulas.

1.4.3. Teoria lineal

Si consideramos pequeiios apartamientos de la homogeneidad e isotropia, tal que § << 1,

las ecuaciones (1.36) y (1.37) pueden ser linealizadas conservando 0 y u hasta el primer
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orden: o5
1
AT v A 1.
N + aV u=20 (1.39)
ou 1

Luego, combinando las ecuaciones (1.39) y (1.40) obtenemos una tunica ecuacién que
describe la evolucién temporal de las perturbaciones:
0?6

Debido a la linealidad de esta ecuacién cada modo evoluciona de forma independiente

y, por lo tanto, la solucién puede ser expresada como:
d(x,t) = fi(x)D1(t) + fa(x)Da(2), (1.42)

donde Dy (t) y D2(t) son soluciones independientes de la ecuacién (1.41). En general, una
de las soluciones, D (t), se incrementa con el tiempo y la otra, Da(t), decrece. A medida
que el sistema evoluciona el modo decreciente tiende a cero ya que las estructuras crecen
por efectos gravitatorios. Como consecuencia, en el régimen lineal el crecimiento de las

perturbaciones escala con el tiempo como:

Dy (t)
Dy (to)’

3(t) = 6(to) (1.43)

donde D; es el modo creciente y ¢y es el tiempo en el presente. Es decir, durante el
crecimiento lineal las perturbaciones de densidad mantienen su forma en las coordenadas

comoviles y crecen proporcionalmente a D (t).

La funcién D (t), llamada factor de crecimiento, describe la evolucién de las fluctuaciones
en el Universo temprano y en grandes escalas, donde la aproximacion § << 1 también

es vélida. Para la cosmologia ACDM este factor estda dado por

3 1/2 pra 1.12/3
Dy(a) x (Qra® + Qpgaa + Q) /0 : dd'a (1.44)

a2/3 QAG/3 + Qpgqd + Qm)3/2.

En el modelo cosmolégico Einstein-de Sitter (A = 0, 2 = 1) o simplemente a alto redshift

en cualquiera de los modelos ACDM

Dy x a(t) = 14_12(75) (1.45)
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1.4.4. Crecimiento no lineal de las perturbaciones de densidad

En la seccion anterior hemos visto la descripcién analitica de la evolucion de las pertur-
baciones del campo de densidad dentro del régimen lineal. Cuando § ~ 1 la teoria lineal
deja de ser vélida y es necesario recurrir a otros métodos para analizar la evolucién. El
procedimiento mas adecuado para abordar el problema involucra la realizacién de simu-
laciones numéricas de gran tamano. Sin embargo, para algunos casos basta con hacer
uso de simples aproximaciones analiticas. A continuacién describiremos la aproximacion
de Zel’dovich (Zel’dovich 1970), que nos da una idea de las estructuras que se forman

en el Universo, y resumiremos los principales puntos del modelo de colapso esférico.

1.4.4.1. Aproximacién de Zel’dovich

La aproximacién de Zel’dovich es una descripcién simple y elegante de la evolucién
de las perturbaciones del campo de densidad que ha demostrado ser precisa durante
el régimen lineal y los primeros momentos de la evolucién no lineal. Se trata de una
aproximacién cinematica que resuelve las ecuaciones de movimiento de una distribucién
de materia inicialmente homogénea y libre de colisiones dentro de la teoria Lagrangiana

de perturbaciones de primer orden.

La aproximacién supone que una vez fijados los desplazamientos iniciales de las particulas
éstas contintian moviendose en su direccién inicial. Asi, para una dada particula sus

coordenadas Eulerianas en el tiempo r(¢) estan dadas por:

r(t) = a(t)[q + b(t)f(q)], (1.46)

donde q es la posicién lagrangiana que, por construccién, se mantiene constante a través
del tiempo. Esta ecuacién describe la expansion de Hubble perturbada por el término
b(t)f(q), despreciable cuando t — 0, donde la funcién b(t) representa una funcién que
escala el campo de desplazamiento f(q), el cual es independiente del tiempo y estd
relacionado al potencial ®(q) originado por las fluctuaciones inciales, de acuerdo a f(q) =
—VPhi(q).

Si consideramos ahora un elemento de masa en un cierto volumen cuya densidad p(r,t)

inicialmente es igual a la media del Universo p(0), la conservacién de la masa exige que

p(r,t)dr = p(0)dq. (1.47)
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Luego, el campo de densidad puede expresarse en funcién de las coordenadas Lagran-

gianas como:
81 . p
Bq ’(52] — b(t)@fi/aqj]

pla.t) = p(0)] [ (1.48)

Or

J aq| € el determinante del Jacobiano del tensor 0r;/dq;, que tiene en cuenta la evo-

lucién gravitacional del fluido, mientras que p = (a(0)/a)3p(0) es la densidad media en

el tiempo t. Asi, B
pla,t) = P :
|0ij — b(t)0f;/Oq|

(1.49)
donde ¢;; la funcién Delta de Kronecker.

De la ecuacion (1.49) se puede ver que en aquellas regiones con 0f;/0q; < 0 se produce
un aumento de la densidad con respecto al fondo, que incluso puede llegar a ser infinita.
En general los términos 0f;/0q; son diferentes y por lo tanto el colapso comienza a lo
largo del eje definido por el mayor término. Como consecuencia, en la aproximacién de
Zel’dovich la evolucién gravitatoria de la perturbaciéon acentia la asfericidad formando

43

estructuras aplanadas conocidas como los “panqueques de Zel’dovich”. Si el colpaso
se produce en dos direcciones, la evolucién da lugar a la formacién de filamentos, los
cuales tipicamente se forman en la interseccién de dos panqueques. Si la contraccién es
simultanea a lo largo de tres direcciones el colapso da lugar a estructuras de dimensién

nula, las cuales se encuentran localizadas en la interseccién de dos filamentos.

El modelo de Zel’dovich es extremadamente preciso en predecir el campo de densidad
hasta la formacién de los panqueques y las otras estructuras. Sin embargo, al ser un
método puramente cinemaético, las particulas se mueven en la misma direccién que en la
condicién incial haciendo que las estructuras existan de manera instantanea para luego
desarmarse. Dado su buen comportamiento hasta el cruce de cascaras, este método ha
sido ampliamente utilizado para generar condiciones iniciales de simulaciones numéricas

de N-cuerpos.

1.4.4.2. El modelo de colapso esférico

permite definir un contraste en densidad critico &, a partir del cual se considera que

un objeto ha colapsado y se encuentra en equilibrio virial.

El modelo de colapso esférico describe el colapso de una sobredensidad esférica §; de radio
r; que que inicialmente (t = t; << tp) sigue el flujo de Hubble dr/dt = H (t)r dentro de un
Universo con densidad p. La aproximacién se basa en el teorema de Birkhoff que establece
que una esfera dentro de un Universo homogéneo evoluciona independientemente de su

entorno. Luego, asumiendo que la materia se comporta como un fluido ideal y que las
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cascaras esféricas de materia no se cruzan durante el colapso, la evolucién de dicha
esfera puede ser descripta por la aproximacién Newtoniana de la primera ecuacién de

Friedmann (1.6). La solucién es andloga a la de un Universo cerrado.

Luego, para cada cdscara de la sobredensidad esférica se distinguen los siguientes ins-

tantes:

» Punto de Retorno o Turnaround (ta): La céscara se separa de la expansion general
y alcanza un radio maximo 7y, en el instante ty,, a partir del cual comienza su

contraccién.

= Colapso (col): Bajo la accién de la gravedad, la cdscara que alcanza el turn around

colapsa en una singularidad con r¢, = 0 en el instante .-

» Virializacién (vir): En la préctica el colapso nunca ocurre ya que pequenas irre-
gularidades presentes en la simetria esférica generan movimientos aleatorios que
evitan el colapso total a un punto. Las cascaras se cruzan y eventualmente alcan-
zan un estado de equilibrio ligado cuando el radio de la cdscara r = 7y, = r45/2,
donde se satisface la condicién de equilibrio virial y la sobredensidad es soportada

por la dispersién de velocidad de las particulas de materia oscura.

En un Universo de Einstein-de Sitter (£2,, = 1) la sobredensidad se incrementa al valor
de equilibrio
Ayiy ~ 178 (1.50)

en el instante de colapso t¢o = tvir. Es por ello que usualmente la sobredensidad media

tipica de los halos de materia oscura es considerada como igual a 200.

La soluciéon de las ecuaciones de movimiento dentro de la aproximacién lineal se alejan
de la solucién, siendo por ejemplo A ~1.686 el contraste de densidad en el instante
de virializacion dentro de la aproximacién lineal. La aproximacion lineal igualmente
resulta de gran utilidad a la hora de analizar la evolucién de una perturbacién cuando la
densidad comienza a apartarse de la expansién general. De hecho, es importante notar
que un top-hat esférico colapsa en el redshift z si su sobredensidad lineal extrapolada al

presente, denominada densidad critica de colapso, toma el valor

1,686
D(z)

derit (2) = (1.51)

De esta forma, aunque el modelo se limite a una determinada simetria, permite predecir
en que regiones se pueden formar halos de materia oscura sélo determinando los valores

de sobredensidad en distintas aproximaciones.
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En otras cosmologias en las cuales Q,, < 1 y/o Qs > 0, los resultados son cualitativa-
mente similares a los del modelo de Einstein-de Sitter. En particular, para ACDM los
valores de dqit ¥ Ovir SOn muy proximos a los del modelo de Einstein-de Sitter (Jennings
et al. 2013).

1.4.4.3. Simulaciones numéricas

Un estudio detallado de las estructuras no-lineales en el Universo involucra un esque-
ma de mayor complejidad donde no se asuma ningun tipo de simetria y, ademas de la
interaccion gravitatoria, se contemplen los gradientes de presion del gas y los proce-
sos astrofisicos que afectan la materia bariénica. En la actualidad muchas simulaciones
numéricas pueden incluir en un escenario mas realista, de forma aproximada, procesos
hidrodinamicos y radiativos. No obstante, dado que la materia oscura es la componente
dominante de la materia en el Universo, muchas veces basta con seguir la evolucién

temporal de N particulas en interaccién gravitacional.

La idea detras de las simulaciones numéricas de N-cuerpos es seguir la evolucién de un
campo de densidad inicial p(x) discretizado en un gran nimero de particulas resolviendo
las ecuaciones de movimiento dentro de un volumen periédico. En cada realizacién las
condiciones iniciales y de contorno son establecidas por el modelo cosmolégico adoptado
a través de los parametros cosmologicos. La calidad de las simulaciones dependerd del
volumen y del nimero de particulas, el cual determina la resolucién de la distribucién

de masa resultante.

Las posiciones y velocidades iniciales de cada particula reproducen el espectro de poten-
cias inicial adoptado. Para establecer dichas condiciones iniciales generalmente se utiliza
la aproximacién cinemdtica de Zel’dovich (1970) para el espectro de fluctuaciones elegi-
do.

Una vez establecidas las condiciones iniciales el problema consiste en seguir las interac-
ciones gravitacionales de las particulas de materia oscura en un Universo en expansion.
Dada una distribuciéon de N particulas ¢ con una masa m en la posiciéon x; y con una

velocidad peculiar comévil u;, el problema equivale a resolver las ecuaciones de movi-

miento:
dXi
=u, 1.52
G - (1.52)
duz —92
~+2H (tui = —a7*Vg, (1.53)

donde el potencial gravitacional ¢ estd determinado por la ecuacién de Poisson (1.38).
Para resolver este problema, el tiempo es discretizado en una secuencia t,,. Luego, asu-

miendo conocidas las condiciones iniciales (x;(t;),u;(t;)) para todas las particulas, la
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posterior configuracién es resuelta integrando numéricamente el sistema de ecuaciones.
Es decir, calculando la fuerza gravitatoria entre las particulas, actualizando las posicio-

nes y velocidades, repitiendo el proceso un determinado ntimero de veces.

Fl siguiente paso en la mayor parte de los estudios es la identificacién de las estructuras
de interés. Para este objetivo hay una amplia variedad de algoritmos, cada uno de los
cuales utiliza una técnica diferente. En rasgos generales se pueden distinguir aquellos que
operan directamente sobre las particulas de materia oscura de la simulacién de N-cuerpos
y aquellos que identifican estructuras calculando el campo de densidad representado por
las particulas. En el caso de los objetos ligados gravitacionalmente, la mayor parte de
los algoritmos de identificacion estdn basados en técnicas de percolacién. Por ejemplo,
el algoritmo “Friend of Friend”, uno de los mas utilizados para identificar halos de
materia oscura, procede siguiendo algin criterio de recolecciéon de particulas utilizando
la informacion espacial tridimensional combinado con un esquema de “limpieza” donde

se eliminan a todas las particulas que no se encuentran ligadas gravitacionalmente.

En la figura 1.3 podemos observar diferentes instantes de la Simulacion Millenium, lle-
vada a cabo por el Consorcio de Virgo y descripta en detalle en el trabajo de Springel
(2005). Esta simulacién numérica sigue la evolucién de N = 2160% particulas de mate-
ria oscura de masas 8,6 x 10%h~' M dentro de un volumen comévil de 500k~ *Mpc de
lado en el escenario cosmolégico ACDM. En la figura puede observarse como las fluctua-
ciones primordiales crecen por inestabilidad gravitatoria en un escenario en donde los
grandes halos se forman en la interseccién de los filamentos de materia oscura mediante

la acrecién de materia mientras otras regiones se vacian.

1.4.4.4. Modelos semianaliticos

Las limitaciones propias de los experimentos numéricos relacionadas con el amplio rango
de escalas involucradas dificultan el estudio conjunto de la materia baridnica en esca-
las cosmologicas. Para poder reproducir las caracteristicas del Universo observado es
necesario recurrir a otra técnica como lo son las simulaciones semianaliticas. Estas simu-
laciones hacen uso de prescripciones analiticas para el tratamiento del gas y la poblacién
de galaxias en los halos identificados en una primera simulacion numérica de materia
oscura. Dentro de las aproximaciones analiticas para reproducir procesos bésicos en la
fisica del gas se incluyen el enfriamiento del gas, la retroalimentacién por supernovas,
el enriquecimiento quimico, la dindmica de las galaxias, la formacién y evolucién de es-
trellas, el crecimiento de agujeros negros y otros procesos de interés astrofisico. De esta

forma, ademas de las interacciones gravitacionales, entran en juego otros factores como
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F1curA 1.3: Evolucién de una porcién del Universo en la Simulaciéon Millennium. Las
figuras corresponden a los snapshots en z =18.3, 5.7, 1.4, 0. Los colores, que indican
la densidad de materia, describen un escenario en donde las pequenas fluctuaciones del
campo de densidad crecen mediante la acreciéon de materia dando lugar a la formacion de
halos masivos en la interseccién de los filamentos y al vaciamiento de las subdensidades.

la luminosidad, la tasa de formacién estelar, los tipos morfolégicos y demés propiedades

de las galaxias a simular.

1.5. Catalogos de galaxias y Estructura en gran escala

Nuestro conocimiento de la estructura en gran escala (LSS) que muestra la distribu-
cién de galaxias, naturalmente, estd intimamente ligado a los catdlogos de galaxias. Los
primeros estudios de las inhomogeneidades del Universo se llevaron a cabo mediante el
conteo y mapeo de galaxias. Hasta mediados de 1970 eran muy pocas las galaxias con
distancias estimadas a partir del redshift. Sin embargo, éstas permitieron una primera
aproximacion al estudio de la LSS. Dentro de los conteos de galaxias de la época se
distingue el realizado por Seldner et al. (1977) a partir del catdlogo del Observatorio de
Lick, que ademas tuvo un papel fundamental en el desarrollo de la teoria de formacién

jerarquica de estructuras.
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Otro de los relevamientos importantes fue el del Palomar Observatory Sky Survey. La
inspeccion visual de las placas de este relevamiento produjo un gran avance en la cons-
truccion de catélogos de galaxias y ciumulos de galaxias. El primero de estos catalogos
lista los cimulos de galaxias identificados por Abell (1958) en el hemisferio norte, pos-
teriormente extendido al hemisferio sur en el trabajo de Abell et al. (1989). Los avances
sobre el andlisis y la caracterizacion de los camulos de galaxias trajo como consecuencia
el descubrimiento progresivo de que estos sistemas no se distribuyen homogéneamente
en el espacio. Shapley and Ames (1930) sugirieron la presencia de un gran sistema de
galaxias en la region de Coma-Virgo, mientras que, analizando la distribucién de ciimu-
los ricos identificados en el relevamiento del Observatorio de Palomar, Abell (1958)
encontré que los cimulos no se distribuian aleatoriamente, sino formando agrupaciones
en si mismas. Hasta entonces no estaba claro si estas agrupaciones de cumulos podian
representar verdaderas asociaciones fisicas, ni si representaban una caracteristica comun
de la distribucién de galaxias en gran escala. La confirmacion estuvo dada por Pee-
bles (1974), que en 1974 dio a conocer la primera evidencia concluyente del fenémeno
de super-aglomeraciones a partir de la correlacién espacial de cimulos de galaxias ob-
servada hasta una escala de 50 Mpc, consistente con los tamafios sugeridos para los

supercumulos.

Por otro lado, la reconstruccién de la distribucion local de galaxias en la regién Perseo-
Piscis (Giovanelli and Haynes 1985) o Coma-A1367 (Chincarini et al. 1983) reveld la
presencia de otras estructuras notables en la distribucién de galaxias, similares a las
paredes, filamentos y regiones de baja densidad predichas por Zeldovich (Shandarin and
Zeldovich 1989; Zel’dovich 1970). La distribucién espacial de galaxias en gran escala fue
descripta como un sistema donde las galaxias y los cimulos forman filamentos concen-
trados en las intersecciones. En esta descripciéon las grandes concentraciones de galaxias
y cumulos conectadas por filamentos son identificadas como supercimulos o superes-
tructuras. Mientras que las regiones del interior de las celdas que conforman la red de
filamentos y superestructuras conectadas se distinguen por un considerable decaimiento

de la densidad de galaxias brillantes.

Los relevamientos posteriores confirmaron ampliamente las primeras impresiones gene-
radas por la porcién del Universo del CfA. En los relevamientos més extensos, como el
2dFGRS (Colless et al. 2001) y el SDSS (Abazajian et al. 2009), la intrincada red c6smi-
ca se despliega dejando en evidencia la preponderancia de las extensas regiones de baja
densidad. Mientras los filamentos, las paredes y los nodos de la red contienen la mayor
parte de la materia del Universo, el volumen esta dominado por regiones desprovistas

de galaxias brillantes conocidas como vacios.
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1.5.1. Sloan Digital Sky Survey

El Sloan Digital Sky Survey (SDSS) es uno de los relevamientos fotométricos y espec-
troscopicos mas grandes y detallados de galaxias, quasares y estrellas. Desde que comenzé
la recoleccion de datos en el ano 2000, el SDSS ha creado los mapas tridimensionales
mas detallados del Universo con imagenes multi-color de un tercio del cielo y espectros
de mas de un millén de objetos. Las observaciones han sido llevadas a cabo con el te-
lescopio éptico de 2.5 m del Apache Point Observatory, localizado en Nuevo México,
equipado con una camara CCD con 5 bandas en el éptico, ugriz, cubriendo el rango

comprendido entre los 3000 y los 10000A (York et al. 2000).

Los datos utilizados en este trabajo de tesis corresponden al Data Realease 7 (DR7), la
séptima liberacion de datos. El DR7 cubre dos regiones del cielo, una mayor correspon-
diente al hemisferio norte galdtico (NGC) y una pequena del hemisferio sur galdctico
(SGC). El conjunto de datos liberados incluye una muestra de galaxias completa en
magnitud hasta una magnitud limite en la banda r = 17.77 y un redshift medio z =0.1,
conocida como Muestra Principal de Galaxias (MGS por sus siglas en inglés) (Strauss
et al. 2002). Con una gran cobertura del cielo y una densidad superficial de 92 galaxias
por grado cuadrado, la MGS es uno de los catdlogos de galaxias mas utilizados para

estudiar la estructura en gran escala del Universo.

1.6. Descripciéon estadistica de la LSS: Funcién de correla-

cion

Dentro de las herramientas estadisticas més utilizadas para estudiar la LSS se encuentran
aquellas desarrolladas para medir el grado de agrupamiento de las galaxias. Una de las
mas empleadas es la funcién de correlacion de dos puntos, £, que mide el exceso de
probabilidad de encontrar un par de objetos a una dada distancia con respecto a una

distribucion de Poisson.

Para una muestra de galaxias estadisticamente homogénea en escalas suficientemente
grandes, la probabilidad de encontrar una galaxia en el elemento de volumen dV alre-
dedor del punto x estd dada por

Py =ndV, (1.54)

donde 7 es la densidad media de galaxias. Dado que se trata de una distribucion es-
tadisticamente homogénea, la probabilidad P, es independientemente de la coordenada

X.
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Por otro lado, la probabilidad de encontrar una galaxia en el elemento de volumen dV
alrededor de x, y al mismo tiempo, otra galaxia en el elemento de volumen dV alrededor
de y estd dada por

Py = (AdV)2[1 + €(x,y)), (1.55)

donde la funcién & es la funcidon de correlacion de dos puntos, que cuantifica de esta
forma el exceso de probabilidad con respecto a una distribucién uniforme de galaxias.
Para una distribucién uniforme, P, = P2, es decir, £ = 0. Para una distribucién donde
la posiciones estan correlacionadas £ > 0, mientras que si estdn anticorrelacionadas
-1 <€<0.

Para un campo de densidad continuo descripto por p, la expresién anterior de 1.55 puede

llevarse a la siguiente forma:

(p(x)p(y)) = p°(1 + (5(x)8(y))) = p°[1 + (%, )], (1.56)

donde los corchetes angulares denotan un promedio sobre las realizaciones de un campo

aleatorio de Universos con las mismas propiedades estadisticas.

De acuerdo al principio cosmoldgico la funcién de correlacion £ sélo depende de la dis-
tancia entre dos puntos. Debido a la homogeneidad estadistica que plantea el principio
cosmoldgico, £ sélo depende del vector separacién x-y, y si se tiene en cuenta la isotropia
estadistica, £ s6lo depende de la distancia r = |x — y|. En el caso de las galaxias y los
cumulos de galaxias la funcién de correlacién usualmente puede ser aproximada por una
ley de potencia &(r) = (r/rg)~". Para las galaxias la longitud de clustering ro ~ 5h~"
Mpc y la pendiente tipica es v ~1.8 (Peebles 1973; Jing and Borner 1998; Jing et al.
2002). Estos pardmetros cambian con las propiedades de las galaxias o los trazadores
(Norberg et al. 2002; Zehavi et al. 2002). El clustering aumenta con la densidad. El
grado de agrupamiento de los camulos es un orden de magnitud mas fuerte que el de
las galaxias y la longitud de clustering 79 ~ 20 — 25h~! Mpc para los ctimulos més
ricos (Bahcall and Soneira 1983; Borgani et al. 1999; Gonzalez et al. 2002). La ampli-
tud aumenta con la riqueza y la masa de los cimulos (Bahcall and Soneira 1983). En
la figura 1.4 se compara la funcién de correlacion de las galaxias del catdlogo de Las
Campanas y los cumulos de galaxias del relevamiento REFLEX. Alli podemos observar
que la pendiente es similar, pero la amplitud y la escala de clustering es mucho mayor

para los ctimulos.

La funcion £ puede ser calculada para dos distribuciones de objetos o campos de densidad
diferentes permitiendo estudiar ademads, por ejemplo, la correlacién entre las galaxias y
los cimulos, o las galaxias y los vacios. Asimismo, la funcién de correlacién &(r) es

la transformada de Fourier del espectro de potencia de las fluctuaciones del campo
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de densidad. Como consecuencia, £ = £(r) es una herramienta estadistica sencilla que
describe la distribucién de materia del Universo mediante el conteo de pares de galaxias

u otros trazadores.
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F1GURA 1.4: Funcién de correlacién de dos puntos £ para los cimulos seleccionados en

el relevamiento de rayos X REFLEX (circulos) y para el catdlogo de galaxias de Las

Campanas (cuadrados). Las lineas sélidas y discontinuas son los resultados esperados

para un estudio similar a rayos X en un modelo de ACDM con diferentes valores para
los pardmetros cosmoldgicos. Figura extraida de Borgani and Guzzo (2001).

1.6.1. Estimadores

FEn la préctica la funcién de correlacion es calculada a partir del conteo del ntimero de
pares que se encuentran a una dada distancia y del niimero de pares que se espera para
una distribucién de Poisson. Para ello es necesario construir un catalogo aleatorio que
represente una distribucion de Poisson con la mismas propiedades y en el mismo volumen
que la muestra de interés. En la literatura pueden encontrarse diferentes estimadores,

dentro de los cuales los mas utilizados son:

» Estimador natural: &,(r) = =% RE(r)

= Davis & Peebles: £pp(r) = N DDr) _ 4

» Hamilton: Egan(r) = %fgﬁ“) -1

Landy & Szalay: {rs(r) =1+ (]\]f{,d)2 - 2%7?)2((:3

Las cantidades DD(r), RR(r) y DR(r) corresponden a los niimeros de pares separados

por una distancia r dentro del rango [r — dr/2,r + dr/2] en el catdlogo de los objetos
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de interés (data-data), en el catdlogo aleatorio (random-random), y el nimero de pares
cruzados de ambos catdlogos (data-random), respectivamente. En general, para reducir
el ruido, el catdlogo aleatorio es varias veces mayor que el inicial, por lo que se incluyen
los coeficientes de normalizaciéon N y Nyq que contienen los niimeros de objetos en ambos

catélogos.

En general, los diferentes estimadores estan sujetos a dos fuentes de incertezas, el bias y
la varianza. La primera de debe al ntimero finito de galaxias que no trazan exactamente
el campo subyacente, mientras que la segunda corresponde a las fluctuaciones césmicas
debido al volumen limitado de las muestras estudiadas. Para pequenas distancias casi
todos los estimadores proporcionan un rendimiento muy similar, sin embargo, a grandes
distancias, su rendimiento ya no es equivalente y algunos de ellos podrian estar sesgados.

Para més detalle se puede consultar Kerscher et al. (2000).

1.7. Distorsiones y espacio de redshift

En la mayoria de los estudios de la LSS es necesario conocer las posiciones tridimensio-
nales de las galaxias. Las posiciones son determinadas a partir de la posicién angular en
el cielo y de la distancia a lo largo de la linea de la visual. Normalmente, esta distancia es
estimada a partir del redshift observado en los espectros de las galaxias, introduciendo
dos tipos de distorsiones en la posicién real. Por un lado, para transformar el redshift
en unidades de distancia [h~'Mpc] es necesario asumir un modelo cosmolégico a través
de los parametros (seccién 1.3), los cuales generalmente presentan desviaciones con res-
pecto a los pardmetros reales, o incluso, el modelo cosmolégico podria simplemente no
ser el correcto. En cualquier caso, el calculo de la distancia estara sesgado, generando
distorsiones espaciales geométrico-cosmoldgicas. Por otro lado, el redshift observado en
las lineas espectrales de las galaxias es la combinacion del redshift cosmolégico, debido
a la expansion del Universo, y un efecto Doppler adicional producto de las velocidades
peculiares de las galaxias. Dado que las dos fuentes de redshift son indistinguibles, las
distancias inferidas son subestimadas o sobrestimadas, dependiendo si la componente de

la velocidad peculiar en la linea de la visual es negativa o positiva, respectivamente.

Generalmente sélo es posible medir el redshift y no la distancia verdadera. En tal caso,
para distinguir las posiciones reales, r, de las aparentes se define el espacio de redshift
en donde la posicién tridimensional de una fuente esta determinada por las coordenadas
angulares y la distancia de redshift. De esta forma, la relacién entre la posicién real, r,

y la posicién en el espacio de redshift, s, estd dada por:

v r
eh (1.57)

S=r+
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donde r = |r| es la distancia real, s = |s| es la distancia aparente y v|| es la componente

radial de la velocidad peculiar.

1.7.1. Anisotropia de la funciéon de correlacion

Las distorsiones observadas en la distribucién de galaxias se ven reflejadas en la funcién
de correlacién. En particular, las distorsiones debido a las velocidades peculiares sélo
afectan la distribucién espacial de las galaxias en la direccién radial, y como consecuencia
la funcién de correlacién de galaxias no es isotrépica en el espacio de redshift. Debido
a este efecto la funcién de correlacién en el espacio de redshift es medida en el plano
(0,m), donde o denota la distancia entre pares en el plano del cielo y 7, a lo largo de la
linea de la visual. La figura 1.5 muestra la anisotropia en los isocontornos de la funcién
de correlacion de las galaxias del 2dFGRS debido a las distorsiones en el espacio de
redshift.
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F1aUrA 1.5: Funcién de correlacion en espacio de redshift de las galaxias del 2dFGRS
& en funcién de la separacion de pares transversal o y radial 7. Los curvas de contorno
corresponden a los valores de £ =10,5,2,1,0.5,0.2,0.1. En un Universo isotréopico la &
deberia ser independiente de la direccién, pero esto no es asi en el espacio de redshi ft.
En las escalas pequenas se observa la anisotropia debida a las elongaciones conocidas
como “Dedos de Dios”, mientras que en escalas mayores se observa un aplanamiento
de los isocontornos producto del colapso coherente en esas escalas. Figura extraida de
Peacock et al. (2001).

Las distorsiones del espacio de redshift son un obstéculo a la hora establecer la distri-
bucién espacial real de galaxias a partir de las distancias de redshift. Sin embargo, nos
permiten obtener informacién sobre los campos de densidad y velocidad subyacentes. La
fig 1.5 ilustra dos de los ejemplos mas conocidos. El primero se da en las escalas més
pequeiias (=~ 1A~ Mpc), donde las distorsiones se deben al movimiento aleatorio de
las galaxias dentro de los sistemas virializados como los grupos y cimulos de galaxias.

Mientras que todas las galaxias de un grupo o cimulo se encuentran a una distancia
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similar, presentan redshifts diferentes. Esto provoca un alargamiento en los mapas a
lo largo de la linea de la visual dentro de las regiones sobredensas, conocido como los
“Dedos de Dios”. En las escalas mds grandes (%, 1A~ Mpc) las distorsiones se deben a
los movimientos de las galaxias que caen en las estructuras que estan colapsando. Las
galaxias adyacentes se mueven todas en la misma direccién, lo cual provoca una aparente
contraccion de la estructura a lo largo de la linea de la visual (Kaiser 1987), en sentido

contrario a los “Dedos de Dios”.

Al igual que para las galaxias, las distorsiones en el espacio de redshift de cualquier tipo
de objetos provee una importante herramienta para el estudio de la dindmica y el campo

de densidad subyacente a diferentes entornos y estructuras.



Capitulo 2

Vacios cosmicos

En el capitulo anterior hemos visto como el descubrimiento de la estructura en gran
escala revela la presencia de enormes regiones casi desprovistas de galaxias. En este
capitulo nos centraremos en estas grandes subdensidades. Examinaremos sus principales
caracteristicas y modos de evoluciéon poniendo especial atencién en su relacién con el

entorno en gran escala.

2.1. Los vacios del Universo

En primera aproximacion, los vacios pueden ser descriptos como simples regiones subden-
sas con simetria esférica con un didmetro entre 10 y 100 h~!Mpc. Rodeados por paredes,
filamentos y cimulos de galaxias, los vacios son una de las componentes dominantes de

la estructura en gran escala.

La figura 2.1 muestra uno de los vacios mas grandes del Universo, el vacio de Bootes. Se
trata del primer gran vacio descubierto a principio de los afios ochenta cuando Kirshner
et al. (1981) sélo encontraron ocho galaxias en un volumen de 250 = 'Mpc? en la regién
de Bootes. La existencia de otros vacios fue puesta en evidencia con los primeros releva-
mientos de galaxias con redshifts medidos (Vogeley et al. 1994; Shectman et al. 1996).
Sin embargo, los catdlogos espectroscopicos de la época estaban centrados en las regiones
de mayor densidad, por lo que el estudio de los vacios se pospuso hasta la llegada del
2dF (Colless et al. 2001) y SDSS (York et al. 2000).

Con catalogos de galaxias lo suficientemente grandes y detallados las muestras de vacios
se ampliaron lo suficiente para realizar los primeros anélisis estadisticos (Croton et al.
2004; Hoyle and Vogeley 2004a; Hoyle et al. 2012; Pan et al. 2012). Desde entonces

el estudio de los vacios ha estado sujeto a una amplia variedad de definiciones donde

27
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F1cUrA 2.1: Vacio de Bootes. Gran regién casi esférica de 50 Mpc de didmetro casi
desprovista de galaxias.

éstos pueden ser esféricos, con o sin superposiciones, o tener formas menos regulares.
Algunos autores, ademas, imponen ciertas restricciones en la presencia de galaxias o en
las propiedades de las galaxias presentes en los vacios, como por ejemplo la luminosidad
o densidad local. A pesar de las discrepancias, la mayor parte de las definiciones coincide

en que:

= Los vacios son regiones extremadamente subdensas donde los valores tipicos del

contraste de densidad § ~ —0.9.

= Las zonas centrales se caracterizan por poseer los valores minimos de densidad, los

cuales son aproximadamente el 5% de la densidad media.

= Los vacios presentan bordes pronunciados, es decir, la densidad de galaxias se

incrementa abruptamente en los limites de los vacios.

» La dindmica de los vacios estd dominada por la expansién de la subdensidad.

Al igual que la distribucién de galaxias, la distribucién de materia y halos de materia
oscura de las simulaciones numéricas dan cuenta de la presencia de grandes vacios (Ber-
tschinger 1985; Hoyle and Vogeley 2004b; Sheth and van de Weygaert 2004a; Ceccarelli
et al. 2006a; Aragon-Calvo et al. 2010; Sutter et al. 2012b). Basados en el hecho de

que los halos de materia oscura trazan la distribucién de galaxias, Padilla et al. (2005a)
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han estudiado y comparado as principales caracteristicas dindmicas y espaciales de los
vacios encontrando que estos trazadores dan lugar a muestras de vacios similares a las

identificadas en la distribucién de galaxias.

2.2. Biusqueda e identificacién de vacios

La identificacion de vacios en la distribucion de galaxias o de materia abarca una amplia
variedad de métodos de busqueda de regiones subdensas, generalmente, a través de
algun criterio de densidad, geometria o dindmica. La mayoria de los algoritmos identifica
regiones vacias de galaxias (Kauffmann and Fairall 1991; EI-Ad et al. 1997; Hoyle and
Vogeley 2002) o identifica como vacios determinadas estructuras geométricas presentes
en la distribucién de materia trazada por galaxias (Plionis and Basilakos 2002; Colberg
et al. 2005a; Shandarin et al. 2006; Neyrinck 2008).

En esta seccién repasaremos algunos de los métodos mas utilizados en la literatura
agrupados en aquellos que identifican vacios en la distribucién de materia oscura en
simulaciones numéricas y aquellos que lo hacen en la distribucién de galaxias observadas,

semianaliticas o halos.

2.2.1. Identificadores basados en la distribucién de materia oscura

» Colberg: Regiones subdensas irrequlares alrededor de minimos locales.
El método implementado por Colberg et al. (2005a) toma los minimos locales del
campo de densidad suavizado de particulas de materia oscura como candidatos a
centros de proto-vacios esféricos. Si la densidad media de los proto-vacios es inferior
a un valor maximo que, siguiendo argumentos de la teoria lineal, es tomado como
d = —0.8 (Blumenthal et al. 1992) son considerados como tales. Finalmente, los
proto-vacios espacialmente conectados pueden fusionarse si las regiones no estdn
conectadas por un tunel delgado. Aunque los vacios son identificados sin restric-
ciones en su morfologia, tipicamente presentan formas esferoidales con pequenas

protuberancias.

» Neyrinck: ZOBOV (ZOnes Bordering On Voidness).
ZOBOV (Neyrinck 2008) es un algortimo libre de pardametros que identifica las
depresiones que rodean los minimos del campo de densidad de materia de una
distribucion de particulas. Ademaés, estima la probabilidad de que deriven del ruido
de Poisson. El método primero construye el campo de densidad sin suavizado

utilizando la teselasiéon de Voronoi. Sobre ese campo identifica como “minimos”
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aquellas celdas con densidades menores a las de sus celdas adjacentes. Luego,
determina las “zonas minimas”, definidas por el conjunto de celdas que fluyen hacia
un vecino de menor densidad hasta alcanzar uno de los “minimos”. La probabilidad
de que un vacio sea real es determinada por el cociente entre la densidad en la que
el vacio deja de crecer y la densidad del minimo del vacio. Este valor puede ser
convertido a una probabilidad a través de la cual pueden descartarse aquellos
vacios producto del ruido Poisson debido al caracter discreto de la distribucion
de materia. De esta manera, ZOBOV identifica como vacios a las depresiones del

campo de densidad sin asumir ningtin tipo de parametro o forma predeterminada.

= Platen-Weygaert: Watershed Void Finder.
El algoritmo Watershed Void Finder (WVF) es una implementacién de la Trans-
formada Watershed (WST) que tiene como objetivo la segmentacién de la Red
Césmica. La WST determina los limites de dominios andlogos a “las cuencas”
donde la lluvia es colectada. En el contexto cosmoldgico los vacios identificados
se corresponden con las cuencas, mientras que los filamentos y paredes de la Red
Césmica, con las crestas que separan los vacios entre si. El algoritmo identifica los
vacios imitando el proceso de inundacién. Primero establece el campo de densidad
a partir de la distribucién de particulas utilizando el estimador de campo DTF
(por sus siglas en inglés Delaunay tessellation field estimator) (Schaap and van
de Weygaert 2000; Schaap 2007). Luego, el campo de densidad es suavizado y los
minimos son seleccionados como las fuentes de inundacion. Mientras se eleva el
nivel de las “cuencas”, una fraccién creciente del “paisaje” se inunda y las “cuen-
cas” se expanden hasta encontrarse en las “crestas”, que son los puntos de silla del
campo de densidad. El proceso se continua hasta que el campo de densidad queda
completamente sumergido. De este modo, el campo de densidad queda dividido en

vacios sin una forma predefinida, por lo que llenan casi todo el espacio.

» Hahn/Porciani: Subdensidades con centros divergentes.
Este método identifica vacios en base a un criterio de estabilidad de orbitas de
particulas de prueba que discrimina cuatro entornos con diferentes dindmicas
(Hahn et al. 2007). Las ecuaciones de movimiento, que describen el crecimien-
to de las fluctuaciones del campo de densidad de materia, permiten calcular el
campo de fuerzas de marea T;; (Hessiano del potencial gravitacional), que, al ser
proporcional a la derivada del campo de velocidad, caracteriza la convergencia o la
divergencia del flujo de materia. El algoritmo de Hahn/Porciani hace uso de esta
propiedad clasificando aquellas regiones tidalmente inestables, donde 7;; no tiene
autovalores positivos, como vacios. El método calcula el campo de fuerzas de ma-
rea y sus autovalores en una cuadricula a partir del campo de densidad suavizado.

A continuacién, identifica las celdas que no tiene autovalores positivos y aquellas
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celdas contiguas se fusionan dando lugar a la muestra final de vacios. Los vacios

identificados con este algoritmo presentan formas arbitrarias y centros divergentes.

2.2.2. Identificadores basados en la distribucion de galaxias o halos

» Hoyle/Vogeley: Voidfinder.
Este método, presentado por Hoyle and Vogeley (2002), identifica vacios en una
muestra de galaxias limitada en volumen a partir de las ideas de EI-Ad et al. (1997)
y El-Ad and Piran (1997). El algoritmo clasifica las galaxias en dos categorias,
galaxias de vacios o de paredes, dependiendo de la distancia a los vecinos mas
cercanos. Luego, divide el volumen en celdas cibicas y selecciona aquellas que
no contienen galaxias de paredes. En torno a cada una de estas celdas construye
una esfera del mayor diametro posible que no contenga galaxias de paredes. Los
vacios son identificados a partir de combinaciones de las esferas, por lo que estos no
presentan una forma esférica predefinida. Finalmente, para seleccionar los vacios

estadisticamente mas significativos se establece un tamano minimo, generalmente

de 10 A~ 'Mpe.

= Ruiz - Padilla - Ceccarelli: Subdensidades esféricas con A = —0.9.
El algoritmo de Ruiz et al. (2015) es una versién modificada del procedimiento pre-
sentado por Padilla et al. (2005a) y Ceccarelli et al. (2006a) que busca e identifica
regiones esféricas subdensas con un contraste de densidad integrado A = —0.9.
Las muestras de vacios estudiadas en este trabajo de tesis fueron construidas a

partir de este algoritmo, el cual puede ser descripto por los siguientes pasos:

- Construccién del campo de densidad: dado un catélogo de galaxias (o halos
de materia oscura) el algoritmo construye el campo de densidad de materia
a partir de la teselasiéon de Voronoi tomando las galaxias (o halos) como

trazadores de materia.

- Indentificacién de centros candidatos: selecciona como centro de vacios can-

didatos aquellas celdas con § < —0.8.

- Crecimiento de las esferas: alrededor de cada centro candidato calcula el
contraste de densidad numérica integrado de galaxias (o halos), A, en es-
feras de radio creciente Ryqiq v selecciona aquellas que satisfacen la condicion
A(Ryeiq) < —0.9.

- Recentrado: con el objetivo de encontrar la mayor esfera con A(Ryeiq) <
—0.9, desplaza aleatoriamente la posicién del centro de cada candidato y los
pasos anteriores se repiten permitiendo que la esfera crezca. Finalmente, el

algoritmo selecciona como vacios de radio R.iq aquellas esferas de mayor
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FIGURA 2.2: Seccién de 5 b~ Mpc de ancho extraida de la simulacién de Millennium.
La imagen muestra la distribucién de materia oscura de una regién de 40 h~! Mpc
centrada en una subdensidad cosmolégica. En el primer panel, de izquierda a derecha,
se superponen en color azul todas las galaxias de la seccién pertenecientes a cualquiera
de los vacios identificados por diferentes autores. Los otros paneles muestran los vacios
identificado con los algoritmos de Pearse (Brunino et al. 2007), Neyrinck (2008) y
Hahn et al. (2007), con su centro en color rojo, y las particulas de materia oscura
pertenecientes al vacio en color verde. Imagen extraida de Colberg et al. (2008)

tamano que satisfacen la condiciéon de subdensidad y no se superponen con

ninguna otra esfera subdensa.

De lo expuesto en esta seccién podemos notar que las muestras de vacios estudiadas
por diferentes autores pueden ser tan dispares entre si como sus métodos de bisqueda
e identificacién. En los tltimos anos esta particularidad del estudio de los vacios ha
sido potenciada por creciente nimero de investigaciones, las cuales se llevan a cabo
utilizando definiciones propias de vacios. A modo de ejemplo, la figura 2.2 muestra la
distribucién de materia oscura de una regién subdensa de 40 h~! Mpc de lado que ha
sido identificada como vacio por tres criterios diferentes. En color verde se muestran las
particulas perteneciente a los vacios identificados con los algoritmos de Pearse (Brunino
et al. 2007), Neyrinck (2008) y Hahn et al. (2007), cuyos centros se muestran el color
rojo. En el primer caso, el de Pearse, se trata de un vacio esférico centrado en un minimo
de densidad local, mientras que en el segundo y tercero se trata de un vacio ZOVOV
y uno identificado bajo un criterio dindmico, respectivamente, tal como se describe en
2.2.1.

2.3. Formacién y evolucion de los vacios

Dentro de la teoria estandar los vacios emergen de las pequenas fluctuaciones negativas
del campo de densidad primordial. El déficit en densidad respecto a la distribucién de
materia de fondo se traduce en una influencia gravitacional efectiva de caracter repulsivo.
Como consecuencia, el crecimiento de las fluctuaciones por inestabilidad gravitacional

produce regiones cada vez mas subdensas debido a una gravedad efectiva cada vez mas
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repulsiva. Las subdensidades se expanden mientras la regién interna se vacia y se forma
una cascara sobredensa que define los limites del vacio. De acuerdo a este simple esce-
nario, podemos decir que la formacién de los vacios, en esencia, se debe a su naturaleza
subdensa y que, en contraste con el colapso de las sobredensidades de materia, es un

proceso que se da de adentro hacia afuera.

Lejos de estar aisladas, las subdensidades se encuentran inmersas en una compleja dis-
tribucién de materia, donde al mismo tiempo otras inhomogeneidades van creciendo por
inestabilidad gravitatoria. A medida que se expanden, los vacios aumentan de tamafio
y eventualmente se enfrentan a sus pares en expansién. Su distribucién espacial y su
organizacion estaran influenciadas por la manera en que los vacios distribuyen su parte
del espacio. Igualmente importante es el hecho de que los vacios siempre estaran limi-
tados a un déficit de densidad minimo. Mientras las sobredensidades pueden crecer y
alcanzar valores de, por ejemplo, 6 = 200, las subdensidades no pueden vaciarse més
que los vacios con § = —1. De este punto de vista, la influencia de las inhomogeneidades

externas tienen un papel dominante en la evolucién de los vacios.

A continuaciéon describiremos las principales caracteristicas de los modelos de vacios
aislados. Luego incluiremos un enfoque més realista en donde queda en evidencia el rol

determinante que cumple el entorno.

2.3.1. Evolucion de vacios aislados

Los primeros estudios de la formacién y evolucion de vacios han estado centrados en la
evolucién de subdensidades aisladas. En especial, los modelos teéricos han estado limi-
tados a configuraciones, casi sin excepcién, con simetria esférica (Hoffman and Shaham
1982; Icke 1984; Bertschinger 1985; Blumenthal et al. 1992). A pesar de que simplificacio-
nes como estas se alejan del escenario real, los modelos de vacios aislados han aportado
valiosa informacion sobre las principales caracteristicas de los vacios, que pueden resu-

mirse en los siguientes items:

= Los vacios se expanden mas rapido que el flujo de Hubble. Las subdensidades que
terminan siendo vacios, en contraste con las regiones sobredensas, nunca alcanzan
el punto de turn around en donde las sobredensidades se separan del flujo de

Hubble y comienzan a colapsar.
= Debido a la expansion la densidad de materia disminuye en el interior de los vacios.

= La morfologia de las regiones subdensas evoluciona hacia formas cada vez mas
esféricas, mientras que la subestructura presente en el interior de los vacios se

diluye.
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= El campo de velocidades peculiares en las regiones internas de los vacios se carac-

teriza por ser divergente y por presentar simetria radial.

= La velocidad de expansion presenta un maximo cerca del radio del vacio, a partir

del cual decrece gradualmente en la regién exterior.

= La materia que escapa del centro del vacio se acumula en el borde formando una

cascara circundante que, eventualmente, puede superar en densidad al entorno.

La figura 2.3 muestra la evolucién de una subdensidad en la distribuciéon de particulas
de materia oscura en una simulacién ACDM (van de Weygaert and Platen 2011). Allf
se puede observar como la regién subdensa se expande, mientras la estructura interna
se atenia a medida que la materia escapa del vacio. Como resultado, la densidad dentro
de los vacios disminuye continuamente (Cautun et al. 2014). En el caso extremo de
vacios aislados, estos evolucionarian asintéticamente hacia una subdensidad § = —1. En
la figura también se observa una acumulacién de materia en una cascara que circunda
la regién interna, mientras el interior evoluciona hacia una regién uniforme de baja

densidad (Goldberg and Vogeley 2004).

2.3.1.1. Evolucion de vacios esféricos

Los modelos tedricos de vacios esféricos nos brindan un aspecto més cuantitativo de
las principales caracteristicas de la evolucién de los vacios. El modelo describe la evo-
luciéon de una subdensidad esférica que inicialmente sigue el flujo de Hubble bajo el
mismo formalismo del modelo del colapso esférico, pero considerando un contraste de
densidad ¢ < 0. La figura 2.4 ilustra la evolucién del perfil de sobredensidad §(r) de una
subdensidad aislada con simetria esférica. El panel izquierdo muestra la evolucién corres-
pondiente a una subdensidad con un perfil de densidad p(r) del tipo top-hat, mientras
que el panel derecho, a una cuyo perfil es el promedio angular del perfil tipico de un vacio
en el escenario ACDM. En ambos casos la evolucién del perfil muestra las principales
caracteristicas del proceso de evolucion descriptas en la seccién anterior. Por un lado,
el movimiento del limite de la subdensidad evidencia la expansion del vacio. Mientras
tanto los perfiles se vuelven mas profundos debido a un outflow del material interno. El
modelo esférico, ademas, explica la formacion de la cascara alrededor de los vacios como
un producto de la expansion diferencial. Mientras que el perfil de subdensidad uniforme
implica una expansién uniforme dentro del vacio, cerca del limite las capas internas se
mueven hacia fuera més rapido que las capas mas exteriores. Como consecuencia se pro-
duce un cruce de cascaras que define una escala de tiempo evolutiva fundamental para

la evolucion de los vacios.
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Ficura 2.3: Evolucién de una regién subdensa en el escenario ACDM. Cada panel

muestra el campo de densidad en una seccién de 50 h~! Mpc de lado y 10 h~! Mpc de

ancho en los instantes correspondientes a a =0.05, 0.15, 0.35, 0.55, 0.75 y 1.0. Figura
extraida de van de Weygaert and Platen (2011)
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F1cUurA 2.4: Evolucién de los vacios en el modelo esférico. Contraste de densidad de

materia J en funcién de la distancia x; al centro de un vacio tipo “top-hat” (izquierda) y

uno con simetria esférica en el escenario CDM (derecha), en los instantes correspondien-

te a a =0.05, 0.1, 0.2, 0.3. Figura extraida del trabajo de Sheth and van de Weygaert
(2004Db)

Una vez que los vacios han alcanzado la etapa del cruce de céscaras entran en una fase
de expansién autosimilar (Bertschinger 1985). Posteriormente, su expansién se ralentiza
con respecto a la expansién lineal anterior. Esto ha impulsado a algunos autores a
identificar en la distribucién de galaxias vacios que acaban de alcanzar la etapa de
cruce de cascaras. Esto ocurre cuando una depresion del campo de densidad primordial
alcanza una subdensidad linealmente extrapolada 6, = —2.81 para un Universo EdS. En
ese instante un vacio perfectamente esférico se ha expandido por un factor de 1.72 en
el cruce de céscaras, y por lo tanto ha evolucionado hasta una subdensidad de ~ 20 %
de la densidad media, es decir é, = —0.8. En otras palabras, los vacios que vemos hoy
en la distribucion de galaxias probablemente corresponden a regiones cuya densidad es
~ 20 % de la densidad media del Universo.

2.3.2. Entorno y formacién jerarquica

El enorme aumento de los recursos computacionales ha permitido seguir la evolucién de
los vacios en entornos cosmologicos mas realistas e incluso resolver la subestructura de
los vacios y vincularla al escenario de formacion jerarquica de estructuras. El estudio de
la formacién y evolucion de los vacios dentro de escenarios gravitacionales jerarquicos
conduce a una visién considerablemente modificada de la evolucién de los vacios, donde
la interaccién con el entorno resultan ser un aspecto esencial. Sheth and van de Weygaert

(2004b) son quienes introducen este enfoque planteando que la evolucién de los vacios
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esta determinada por dos procesos dependiendo del entorno: la fusién en vacios cada
vez mas grandes y el colapso seguido de la desaparicién de las subdensidades. El primer
régimen domina la evolucién de aquellos vacios que se encuentran inmersos en grandes
regiones subdensas. En este escenario los vacios de mayor tamano son el resultado de las
fusiones de vacios més pequenos en un proceso de formaciéon andlogo al de los cimulos
masivos mediante la fusién de progenitores menos masivos. El segundo proceso afecta a
los vacios que se encuentran rodeados por un entorno sobredenso que colapsa. Sheth and
van de Weygaert (2004b) distinguen estos dos regimenes de evolucién como void-in-void
y wvotd-in-cloud. En la figura 2.5 podemos observar dos ejemplos de los régimenes de

evolucién descriptos a continuacion.

» Fusion de vacios (void-in-void)
Consideremos una pequeiia region de menor densidad que el valor de la densidad
critica de los vacios embedida en una regién subdensa significativamente mayor,
como la que se observa en el panel superior de la figura 2.5. Una vez que la subden-
sidad ha surgido como un verdadero vacio, su expansion se vuelve mas acelerada.
Los vacios adyacentes se reunen y la materia se comprime entre las paredes y fi-
lamentos delgados. Las velocidades peculiares perpendiculares a las paredes del
vacio se suprimen de forma tal que el flujo de materia es principalmente tangen-
cial. La fusién de los subvacios marca la desaparicién gradual de estas estructuras,
mientras que la materia se escapa a lo largo de las paredes y filamentos hacia la
envolvente del vacio. El resultado final es la fusion y absorcién de los subvacios en

un vacio de mayor tamano.

= Colapso de vacios (void-in-cloud)
Si una subdensidad de pequena escala se encuentra embebida en un entorno con
una densidad suficientemente alta a gran escala, el colapso gravitacional de la re-
gién circundante comprime la regiéon subdensa que rodea. Cuando la sobredensidad
ha colapsado completamente el vacio desaparece. En un escenario mas general, el
vacio colapsa como consecuencia del campo de fuerzas de marea del medio que lo

rodea.

El colapso de los vacios méas pequenos es un aspecto importante de la no simetria en
entre las subdensidades y sobredensidades. El campo de densidad primordial Gaussiano
involucra una simetria perfecta entre regiones subdensas y sobredensas. Sin embargo,
mientras la densidad numérica de los halos estd dominada por pequenos objetos, el

colapso de los vacios es responsable de la ausencia de vacios pequenos.
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Figura 2.5: Modos de evolucion wvoid-in-void y wvoid-in-cloud en una simulacion

numérica dentro del escenario CDM. Panel superior: tres instantes en la formacion

jerdrquica de un gran vacio de 25 h~! Mpc de didmetro. Panel inferior: tres instantes

en el colapso de un vacio. Las flechas representan los vectores de velocidad, mostrando

la caida de materia externa en el vacio. Como resultado, el vacio serd aplastado a me-

dida que la materia circundante colapse sobre ellos. Figura extraida de Sheth and van
de Weygaert (2004a).

2.4. Perfiles de densidad

Los perfiles de densidad de los vacios describen de forma sencilla el interior y su entorno.
Hasta las proximidades del limite que define a los vacios estd bien establecido que son
significativamente subdensos, teniendo menos del 10 % de la densidad media (Colberg
et al. 2005b; Ricciardelli et al. 2014; Nadathur et al. 2016). Sin embargo, a distancias
mayores del centro no hay un consenso bien establecido. Hamaus et al. (2014a) y Na-
dathur et al. (2016), por ejemplo, encuentran que la distribucién de materia alrededor
de cada vacio puede ser simplemente re-escalda dependiendo del tamano dando lugar a
un perfil autosimilar y universal. Mientras que Ceccarelli et al. (2013) encuentran que

la forma de los perfiles depende del entorno.

En la seccion anterior hemos introducido dos tipos de vacios los void-in-void y los void-in-
cloud. Los primeros se encuentran inmersos en regiones que son subdensas incluso a muy
grandes distancias desde el centro, mientras que los segundos se encuentran embebidos
en una sobredensidad de mayor tamano. Evidentemente, los perfiles de densidad de estas

dos poblaciones de vacios seran diferentes.

En el trabajo de Ceccarelli et al. (2013) se analizan los perfiles de densidad de galaxias
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integrados Ay(d) alrededor de vacios esféricos identificados en el SDSS. Allf puede no-
tarse que la poblacién de los vacios estudiados puede dividirse en dos tipos diferentes.

La figura 2.6 muestra los perfiles
Ag(d) = ng(d) — (n) (2.1)

donde (n) es la densidad numérica media de galaxias y ny4(d) es la densidad numérica
de galaxias dentro de una esfera de radio d centrada en el vacio. Las curvas grises de
la figura 2.6 (panel izquierdo) corresponden a los perfiles de densidad de algunos vacios
tomados al azar de la muestra de vacios con radios entre 6 y 8 h~' Mpc. La curva
sélida negra es perfil promedio de los perfiles individuales de la muestra, mientras que
las curvas a trazos ejemplifican los dos tipos de perfiles, con y sin una cascara sobredensa

circundante.

En base a estos resultados Ceccarelli et al. (2013) proponen una clasificacién de vacios

de acuerdo al entorno que los rodea:

» vacios de tipo R ': aquellos con perfiles que tienden asintéticamente a 0 por valo-
res negativos para distancias r >> Ry.iq, donde Ryuq es el radio de vacio, com-

pensandose asi con la media del Universo.

» vacios de tipo S ?: aquellos con perfiles que en r > Ryniq crecen y se vuelven
positivos alcanzando un maximo que indica la presencia de una céscara sobredensa

que los rodea.

Segun esta clasificacion los vacios de tipo R corresponden a la poblacién de vacios inmer-
sos en un entorno subdenso, mientras que los de tipo S pertenecen a la poblacién que se
encuentra en un entorno sobredenso. Del andlisis que los autores realizan en funcién de
los tamanos se tiene que los vacios més pequenios son preferentemente de tipo S, mien-
tras que los mas grandes muestran perfiles de tipo R. En acuerdo con las expectativas
tedricas de Sheth and van de Weygaert (2004b) (seccién 2.3.2), las diferencias entre los
vacios con y sin una cascara alrededor pueden ser entendidas en términos de si los vacios
estdn en un proceso de colapso o en continua expansion, respectivamente (Paz et al.

2013).

'por la forma ascendente (rising en inglés) de su perfil de densidad
2por la céscara (shell en inglés) que caracteriza su perfil de densidad
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F1GURA 2.6: Perfiles de densidad alrededor de vacios. Izquierda: Densidad integrada de
galaxias A, en funcién de la distancia d al centro del vacio para vacfos individuales en
SDSS con radios entre 6 y 8 h~! Mpc (lineas grises). La linea continua negra indica el
perfil de densidad medio de todos los vacios. Las lineas de trazos muestran dos perfiles
diferentes: con y sin un maximo notable en el perfil de densidad, mientras que las barras
de error representan los errores de Poisson correspondientes. Derecha: Perfiles Ay(r)
alrededor de vacios con radio en el rango 6-8 h~! Mpc (paneles superiores) y 10-12
h=! Mpc en SDSS (paneles inferiores). Los perfiles en los paneles del lado izquierdo
corresponden a los vacios clasificados como de tipo S, mientras que los de la derecha
corresponden a los de tipo R. Las lineas s6lidas indican los perfiles medios de cada tipo.
Figura extraida de Ceccarelli et al. (2013).

2.5. Perfiles de velocidad

Los perfiles de velocidad radial han sido estudiados en simulaciones numéricas, funda-
mentalmente a partir de las velocidades peculiares de los trazadores (Padilla et al. 2005b;
Ceccarelli et al. 2006b; Hamaus et al. 2014b; Cai et al. 2014), y en el SDSS mediante
las distorsiones del espacio de redshift en el trabajo de Paz et al. (2013). A través del
promedio de las velocidades radiales alrededor del centro de los vacios, los perfiles per-
miten inferir caracteristicas del campo de velocidades dentro y fuera de los mismos. Al
igual que con los perfiles de densidad, resulta natural esperar una dependencia del cam-
po de velocidades peculiares con la presencia de una envolvente sobredensa. La figura
2.7 muestra la velocidad radial media en funcién de la distancia al centro de los vacios
estudiados por Ceccarelli et al. (2013). Los perfiles corresponden a una muestra de vacios
esféricos con un contraste de densidad integrado A = —0.9 identificada en una simu-
laciéon numérica dentro del modelo cosmolégico ACDM. La linea continua describe el
perfil de velocidad alrededor de la submuestra de vacios de tipo R, mientras que la linea
de trazos corresponde a los vacios de tipo S. En acuerdo con las prediccidénes tedricas,
los vacios exhiben una expansién radial que en promedio alcanza una velocidad de 300

1

km s™" en aproximadamente 1 Ryqiq v luego disminuye con la distancia. En el caso de
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los vacios de tipo S la direccién del flujo se invierte en dos radios de vacio alcanzando
una velocidad media de caida de 150 km s~! a la misma distancia donde se ubican las
céscaras sobredensas, cerca de cuatro radios de vacio. Por el contrario, los vacios de tipo

R sélo muestran velocidades de expansién que disminuyen con la distancia al centro de

los vacios.
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FiGURA 2.7: Perfiles de velocidad radial: Promedio de la velocidad radial alrededor de
vacios de tipo S (linea de trazos) y de tipo R (Iinea de trazos) en intervalos de distacia d
en unidades de radios de vacio Ryeiq. Los valores corresponden a un muestra de vacios
esféricos identificados en un catdlogo mock con un constraste de densidad integrada
A = —0.9 y radios entre 6 y 22 h~! Mpc. Figura extrafda de Ceccarelli et al. (2013)

La primera evidencia observacional de los dos regimenes dindmicos y evolutivos que
reflejan los perfiles de velocidad estuvo dada por las distorsiones en el espacio de redshift
del SDSS. Analizando las distorsiones en las isodensidades de la correlacién cruzada
vacio-galaxia, Paz et al. (2013) encontraron isocontornos anisotrépicos consistentes con
la expansion de grandes vacios con perfiles de densidad que aumentan suavemente y
con el colapso de pequenos vacios rodeados por una envoltura sobredensa. Los modos
opuestos son consistentes con los perfiles de los vacios identificados dentro del modelo
ACDM que se muestran en la figura 2.7 y los régimenes de evolucién wvoid-in-void y

void-in-cloud.
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2.6. Influencia dinamica

Varios estudios han encontrado fuertes indicios de la influencia dindmica de los vacios
sobre el movimiento de las galaxias en el Universo Local. Los mapas de velocidades pe-
culiares del Universo cercano muestran que las galaxias del Grupo Local se desplazan a
~ 631 km s~! dentro de un flujo coherente en gran escala (Tully et al. 2008). Histéri-
camente, este flujo ha estado asociado a la presencia de un gran atractor. Sin embargo,
del estudio detallado de las velocidades peculiares se desprende que la reconstruccién
autoconsistente de la dindmica del Grupo Local debe incluir ineludiblemente la influen-
cia repulsiva del Vacio Local (Tully et al. 2008), muy préximo al Grupo Local. Asi es
como el movimiento del Grupo Local se divide en tres componentes casi ortogonales,
una de ~ 185 km s~! hacia el ciimulo de Virgo, otra de ~ 455 km s~! hacia el ctimulo
del Centauro y una tercera componente de ~ 251 km s~ que se debe a la expansién del
Vacio Local. Este escenario que contempla la influencia del Vacio Local mejora conside-
rablemente la descripcion de los campos de velocidad en el Universo cercano. Mientras
que los estudios de los flujos cdsmicos observados en los catdlogos Cosmicflows2 y Cosmi-
Flows3 (Tully et al. 2013, 2016), que culminaron en la sugerencia de la hiper-agrupacién
Laniakea como entidad dindmica local (Tully et al. 2014), también han sido de gran

aporte, revelando la influencia repulsiva sustancial de los vacios en el Universo local.

2.7. Red coésmica de vacios y supercuimulos

Otro de los aspectos claves de los vacios es su relacion con otras estructuras del Universo.
Como ya hemos mencionado, los vacios y los superciimulos corresponden a los picos mas
grandes de densidad de la LSS. Dentro de los primeros estudios de la LSS se destacan
aquellos dedicados a determinar la escala caracteristica de las inhomogeneidades espa-
ciales en el Universo. El trabajo de Einasto et al. (1994) confirma la presencia de una
escala de entre 110 y 140 .~ 'Mpc para la red césmica. Dada la regularidad observada en
este patrén de vacios y supercimulos, Frisch et al. (1995) investigaron las propiedades
del espectro de potencia inicial que da lugar a estas fluctuaciones en gran escala, esta-
bleciendo que la red de vacios y superciimulos fue originada en una etapa muy temprana

del Universo a partir de las fluctuaciones de densidad de mayor escala.

De acuerdo al modelo estandar de formacion de estructuras la distribucion de materia
ha ido evolucionando a partir de pequenias fluctuaciones en el Universo temprano hasta
constituir la compleja configuracion en gran escala observada. Durante este proceso
evolutivo, por acciéon de la gravedad, las galaxias fluyen desde regiones inicialmente

subdensas hacia regiones de mayor densidad. El andlisis del transporte de materia en
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diferentes entornos muestra como la materia fluye desde los vacios a las paredes y, a
través de los filamentos, hacia los camulos que conforman las grandes aglomeraciones
de materia en los nodos de la Red Cdsmica (Cautun et al. 2014). El colapso progresivo
de la materia hacia regiones globalmente densas genera una red de estructuras y vacios
interconectados (Einasto et al. 1997, 2012). La formacién de vacios y superestructuras
entonces pueden ser consideradas como procesos complementarios, permitiendo analizar
la LSS en términos de las grandes estructuras de mayor densidad, o alternativamente en

términos de las grandes subdensidades.

La Red Césmica, compuesta por una amplia variedad de estructuras y subestructuras en
un amplio rango de escalas y densidades, es la manifestacién més prominente del colapso
gravitacional anisotrépico y jerdarquico, representando la etapa de transicion entre las
estructuras lineales y no lineales. Los patrones de galaxias observados, por lo tanto,
codifican los procesos fisicos en el Universo temprano que forman picos en el campo de
densidad, permitiendo mediciones potenciales de las densidades cosmoldgicas de materia
oscura, radiacién y matera bariénica. En este sentido las simulaciones numéricas han sido
de gran aporte ilustrando como la LSS ha ido evolucionando hasta formar una compleja
red de estructuras no lineales interconectadas. Esta red tiene como nodos los ciimulos més
masivos de galaxias, conectados a través de filamentos y paredes. Las regiones de mayor
densidad, usualmente denominadas supercimulos, se encuentran en las intersecciones de
paredes y filamentos. Es asi como los supercimulos contienen casi toda la masa de la

red, mientras el volumen estd dominado por los vacios.

2.8. Cosmologia con vacios

Los vacios contienen una cantidad importante de informacién sobre el escenario cos-
moldgico subyacente. Como mencionamos en la seccién anterior, junto con otras estruc-
turas codifican los procesos fisicos del Universo temprano que luego forman picos en
el campo de densidad. Sin embargo, al poseer menos materia los vacios se encuentran
dominados por la energia oscura. Este es uno de los mayores atractivos de las grandes
subdensidades. Su forma y evolucion no sélo dependen de los modelos de gravedad sino

que, ademads, son mas sensibles a la energia oscura que otras estructuras del Universo.

El interés en los vacios se ha ido incrementando considerablemente en los tltimos anos
por ser herramientas potencialmente poderosas para restringir modelos cosmolégicos,
fundamentalmente por dos razones. En primer lugar, los vacios parecen ser dindamica y
estructuralmente mas simples que las sobredensidades y, ademads, llenan la mayor parte
del Universo. Y segundo, proyectos como eBOSS, del SDSS, y los futuros Euclid, LSST,
VIPERS y WFIRST podran mapear la distribucién de galaxias en grandes voliimenes y
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con gran detalle, incluso en regiones de escasa densidad. Las muestras de vacios cubriran
un volumen, 10 veces mayor que el del SDSS, lo suficientemente grande para extraer

informacién del Universo mediante una estadistica robusta de los vacios cdsmicos.

Dentro de los test cosmolégicos mas prometedores, el test de Alcock Paczynski (Alcock
and Paczynski 1979) es uno de los que ya ha sido aplicado a los vacios en simulaciones
numéricas (Lavaux and Wandelt 2012) y en datos observacionales (Sutter et al. 2012a,
2014; Hamaus et al. 2014). Bésicamente se trata de un método puramente geométrico
que mide la expansion del Universo a partir de la observacién de la forma de vacios
superpuestos. El test asume que en promedio los vacios superpuestos tienen una simetria
esférica, producto de la isotropia del Universo. Asumiendo un perfil de densidad de
galaxias y velocidad alrededor de los vacios es posible establecer las desviaciones de la

esfericidad debido a las distorsiones de redshift.

El efecto Sachs—Wolfe integrado de los vacios sobre el CMB también ha sido detectado
(Granett et al. 2008; Cai et al. 2014; Hotchkiss et al. 2015). Este fenémeno que correlacio-
na los puntos calientes y frios del CMB con las grandes estructuras del Universo, debido
a un calentamiento o enfriamiento de los fotones que atraviesan sobre y subdensidades,

también da cuenta de la historia de la aceleracién del Universo.

La abundancia de los vacios es otra de las cantidades sensibles a la historia de expansién
del Universo y las teorias de gravedad. La abundancia de vacios es sensible a la ecuacién
de estado de la energia oscura. Particularmente, cuando se combina con los datos del
CMB tomados por la sonda Planck y los de las supernovas, el espacio de los parametros
cosmoldégicos se reduce considerablemente (Pisani et al. 2015). Asimismo, la abundancia
de los vacios y los perfiles de densidad sirven como test de diferentes modelos de gravedad
modificada (Li et al. 2012; Cai et al. 2015)

La mayor parte de estas posibles aplicaciones de los vacios como herramientas cosmolégi-
cas involucran modelos precisos de la forma, estructura y dindmica de los mismos. Sin
duda, entender cada una de estas caracteristicas y los posibles efectos sistematicos de la
dindmica de los vacios resulta crucial para el desarrollo de estos proyectos de cosmologia

de precision.
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Datos



Capitulo 3

Datos

Para realizar el estudio estadistico de la dindmica y las correlaciones espaciales de los
vacios analizamos tanto datos observacionales como provenientes de una simulacién
numérica. Dentro de los datos observacionales se incluyen muestras de vacios identi-
ficadas en la distribucion de galaxias del relevamiento SDSS-DR7, como asi también un
catalogo de grupos de galaxias, un catdlogo de superestructuras masivas y otro de velo-
cidades peculiares, todos dentro del mismo volumen de estudio. Los datos provenientes
de la simulaciéon numeérica corresponden a diferentes muestras de vacios identificadas en
una simulacién que sigue la evolucién de particulas de materia oscura dentro del modelo
cosmologico ACDM. A continuacién detallaremos los datos y el proceso de seleccién de

cada una de las muestras analizadas en los siguientes capitulos.

3.1. Datos y selecciéon de muestras en el SDSS

3.1.1. Catalogo de velocidades peculiares del SDSS

Para el estudio de la dindmica de los vacios utilizamos el catdlogo de velocidades peculia-
res de Wang et al. (2012), disponible en el sitio http://gax.sjtu.edu.cn/data/Group.html.
El catalogo contiene las componentes tridimensionales del campo de velocidades pecu-
liares en el espacio real del volumen del SDSS-DR7. Los datos estan dados en un cubo de

10243 celdas que cubren la parte Norte del SDSS-DR?7 con una resolucién de 0.7~ Mpc.

Las velocidades del catdlogo fueron calculadas a partir de la teoria lineal que relaciona
de forma sencilla la velocidad peculiar y la sobredensidad de materia, determinada en
este caso, utilizando los grupos de galaxias como trazadores de materia. En el apéndice

A se puede seguir detalladamente el formalismo implementado por Wang et al. (2012).
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Alli también se podra notar que la reconstruccién del campo de velocidades posee varias
fuentes de incertezas: las distorsiones del espacio de redshift, los limites del relevamiento,
las falsas identificaciones de grupos y la aproximacién lineal. Cada una de ellas contribuye
casi en igual medida a la incerteza total del método. De acuerdo al analisis realizado por
Wang et al. (2012), el campo del velocidades peculiares es reconstruido de forma confiable
en la regién interior (~ 66 %) del volumen del SDSS. En base a estas apreciaciones, s6lo
utilizaremos la parte interna del catalogo de velocidades peculiares limitando el volumen

de estudio a unos 5 x 106 h=3Mpc3.

3.1.2. Catalogo de vacios en el SDSS

La muestra observacional de vacios corresponde a una muestra identificada en el catéalo-
go espectroscopico de galaxias del SDSS-DR7 (Abazajian et al. 2009) adoptando una
muestra completa en volumen hasta redshift z =0.12 y con una magnitud absoluta limi-
te en la banda r M, = —20.3. La muestra de galaxias limitada por estos valores resulta
lo suficientemente densa y extensa como para garantizar una identificacion precisa y ob-
tener resultados estadisticamente significativos. Utilizando las galaxias como trazadoras
del campo de densidad, los vacios fueron identificados siguiendo el algoritmo de Ruiz
et al. (2015), descripto en la seccién 2.2. Es decir, se identificaron como vacios aquellas

regiones esféricas con un contraste de densidad integrado A =-0.9.

Con el objetivo de incluir los efectos del entorno en gran escala definimos dos submuestras
de vacios en funciéon de la densidad de la regién en la que se encuentran inmersos.
Siguiendo el trabajo de Ceccarelli et al. (2013), aquellos vacios con un perfil de densidad
integrado creciente fueron clasificados como vacios de tipo R, mientras que aquellos
rodeados por una cascara sobredensa, como de tipo S. Esta primera muestra de vacios,
denominada VoidsSDSSFull, contiene 627 vacios, de los cuales 268 son de tipo R y 359
son de tipo S.

Para el estudio de la dindamica de los vacios del SDSS sélo consideramos la submuestra
de vacios que pertenecen al volumen donde el campo de velocidades es confiable. Esta
segunda muestra de vacios del SDSS, denominada VoidsSDSS+vel, contiene un total de

246 vacios, de los cuales 81 son del tipo R y 165, del tipo S.

3.1.3. Catalogo de superestructuras en el SDSS

Dentro de las grandes estructuras del Universo se distinguen los supercimulos. Estas
grandes aglomeraciones de materia contienen una gran variedad de estructuras de ga-

laxias, desde galaxias aisladas hasta ciimulos ricos. Para analizar la relacién entre la



48

dindmica de los vacios y el entorno en gran escala consideramos el catdlogo de las de-
nominadas Estructuras Virializadas en el Futuro (“FVS” por sus siglas en inglés) de

Luparello et al. (2011), un tipo especifico de supercimulos de galaxias.

Gran parte de los catdlogos de supercimulos son construidos a partir del método deno-
minado “campo de densidad de luminosidad” (Einasto et al. 2007). Sin embargo, dado
que estos sistemas atin se encuentran en proceso de virializacion, hay cierto grado de
ambiguidad en el umbral de densidad utilizado en el método. De acuerdo al modelo
cosmologico estdndar, el presente y futuro del Universo estd dominado por la expansion
acelerada. Los superciimulos, que hoy se encuentran en formacién, en el futuro serdn
las mayores estructuras virializadas del Universo. En el trabajo de Diinner et al. (2006),
mediante el modelo de colapso esférico y la utilizacion de simulaciones numéricas, se cal-
cula la densidad de masa critica necesaria para que una estructura permanezca ligada y

complete asi su proceso de virializacién.

Combinando el método de densidad de luminosidad (Einasto et al. 2007) con el criterio
tedrico para la masa de las estructuras de Diinner et al. (2006), Luparello et al. (2011)
construyeron un catilogo de las denominadas “FVS”. Basicamente la construccion del
catélogo involucra la determinacién del campo de densidad de luminosidad mediante la
convolucién de la distribucién espacial de las galaxias con una funcién kernel pesada
por la luminosidad de cada galaxia. El campo de densidad es suavizado sobre una grilla
compuesta por cubos de 1 Mpc de lado utilizando un kernel Epanechnikov de 8 Mpc
de radio. Los grupos conexos de celdas con una densidad superior al umbral calibrado
en una simulacién numérica son seleccionados, asegurando que también se cumpla el

criterio de densidad de masa critica para que las estructuras permanezcan ligadas.

El catdlogo de Luparello et al. (2011) contiene las FVS compiladas a partir de una
muestra de galaxias limitada en volumen extraida del SDSS-DR7, en el rango de redshift
0,04 < z < 0,12 y con una magnitud absoluta en la banda r de M, < —20,47. La
muestra contiene 150 superestructuras, compuestas por un total de 11394 galaxias, con

una luminosidad que varfa entre 10'2 y 1014 L, y sus volumenes entre 102 y 10°h2~'Mpc3.

3.1.4. Catalogo de grupos en el SDSS

Dentro de la amplia variedad de catdlogos de grupos de galaxias identificados en el SDSS
adoptamos el utilizado por Wang et al. (2012) para reconstruir el campo de velocidades
peculiares en la parte norte del SDSS-DR7 (seccién 3.1.1). Los grupos del catdlogo
fueron seleccionados con el algoritmo desarrollado por Yang et al. (2005) optimizado
para agrupar galaxias que residen en el mismo halo de materia oscura. El método asume

una relacién masa-luminosidad inicial para asignar una masa provisional a cada grupo.
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Luego utiliza la masa para estimar el tamano y la dispersién de velocidad del halo que
aloja el grupo, que a su vez se utiliza para determinar la pertenencia al grupo. Este
procedimiento se repite hasta lograr la convergencia, la cual no depende de la relacién

masa-luminosidad inicial.

El catédlogo contiene informacién de 473808 grupos de galaxias tal como las posiciones
angulares, el nimero de galaxias miembros y estimas de masa y luminosidad. Dado
que el algoritmo identifica tanto galaxias individuales como asociaciones de galaxias que
residen dentro de un mismo halo, el catdlogo contiene un amplio rango de sistemas de
galaxias, de los cuales sélo 113687 pertenecen a la region con velocidades peculiares

confiables.

3.2. Datos y selecciéon de muestras en la simulacién numéri-

ca

Para los diferentes andlisis dentro del modelo cosmolégico ACDM en este trabajo utili-
zamos una simulacién numérica de N-cuerpos que sigue la evolucién de 10243 particulas
de materia oscura en un volumen ctibico y periédico de 1000h~'Mpc de lado. La simu-
lacién asume el modelo cosmolégico descripto por los parametros que mejor se ajustan
a los datos de WMAPY9 (Hinshaw et al. 2013): Qy =0.28, Q5 =0.72, h =0.7, n =0.96 y
og =0.82. Las condiciones iniciales fueron generadas utilizando MUSIC (Hahn and Abel
2011), mientras que la simulacién fue evolucionada hasta z = 0 con la versién piblica
de GADGET-2 (Springel 2005).

Los halos de materia oscura fueron identificados con el cédigo ROCKSTAR (Behroozi
et al. 2013) obteniendo un catélogo final de 3983265 halos con al menos 20 particu-
las. Dado que también utilizaremos los datos en el espacio de redshift construimos un
catalogo de halos en el espacio de redshift desplazando las posiciones de los halos segin
lo expuesto en la seccién 1.7. Es decir, desplazamos los halos en la direccion radial para
un observador arbitrario a un nuevo redshift z,ps = z + v,/ Hp, donde v, es la velocidad

peculiar de los halos en la direccién radial.

3.2.1. Catalogos de vacios en la simulacion numérica

Los vacios estudiados en la simulacién numérica corresponden a las subdensidades del
campo de densidad trazado por los halos de materia oscura en espacio real y en el
espacio de redshift. Las diferentes muestras de vacios fueron identificadas en el campo

de densidad de materia trazado por los halos de materia oscura siguiendo el algoritmo
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de Ruiz et al. (2015), descripto en la seccién 2.2. Por ende, los diferentes catdlogos de

vacios estan compuestos por esferas subdensasa con un contraste de densidad A fijo.

Dentro de las cinco muestras de vacios de la simulacién numérica tres corresponden a sub-
densidades esféricas con A = —0.9 identificadas en el espacio real en z = 0, 1, 2, “VoidsSi-
muRSz0”, “VoidsSimuRSz1”, “VoidsSimuRSz2”, respectivamente. Mientras tanto, “Voids-
SimuZSz0” estd compuesta por los vacios esfericos con A = —0.9 identificados en el
espacio de redshift en z = 0. Las ultimas dos muestras, “VoidsSimuRSz1_sph” y “Voids-
SimuRSz2_sph”, contienen las subdensidades esféricas identificadas en z = 1y z = 2
con A(z), donde A(z) es el contraste de densidad que tiene una subdensidad en z que
sigue evoluciona de acuerdo al modelo esférico alcanzando A =-0.9 en z = 0. En la tabla
3.1 se detallan cada una de las muestras de vacios identificadas. La tabla contiene el
nombre de la muestra, el espacio y el redshift z en el cual los vacios fueron identificados.
La tabla, ademés, contiene el contraste de densidad A de los vacios que componen la
muestra, el nimero total ny de vacios y el nimero de vacios de tipo R, ng, y de tipo S,

ngs.

TABLA 3.1: Caracteristicas de los catdlogos de vacios

Catalogo espacio A z nr nR ng
VoidsSDSSFull de redshift | -0.90 | <0.12 | 627 268 | 359
VoidsSDSS+vel de redshift | -0.90 | <0.12 | 246 81 165

VoidsSimuRSz0 real -0.90 0 11246 | 5476 | 5770
VoidsSimuZSz0 de redshift | -0.90 0 11074 | 5241 | 5833
VoidsSimuRSz1 real -0.90 1 7120 | 3856 | 3264
VoidsSimuRSz1_sph real -0.85 1 6138 | 2996 | 3142
VoidsSimuRSz2 real -0.90 2 3003 | 1723 | 1280
VoidsSimuRSz2_sph real -0.80 2 2306 | 1064 | 1242




Capitulo 4

El movimiento de los grandes

vacios del Universo

4.1. Introduccién

Las grandes subdensidades del Universo poseen caracteristicas dinamicas propias, cuyo
impacto en la distribucién de materia en gran escala es comparable al de las sobre-
densidades. Debido a su naturaleza subdensa, la gravedad efectiva en estas regiones es
menor a la media y como consecuencia los vacios se expanden ejerciendo una influencia
dindmica repulsiva sobre el entorno. En un escenario mas amplio, la materia fluye desde
los vacios y las regiones subdensas hacia las paredes y luego, a través de los filamen-
tos, a las grandes aglomeraciones de materia que forman los nodos de la Red Cdésmica
(van de Weygaert and Platen 2011; Cautun et al. 2014). En acuerdo con este escenario,
las velocidades peculiares del Universo Local dan cuenta de la existencia de un flujo
coherente a gran escala. Como hemos visto en el capitulo anterior, la reconstruccién
autoconsistente de las velocidades de las galaxias que siguen este flujo coherente incluye
ineludiblemente la atraccién hacia los ciimulos de Virgo y Centauro, como asi también
la expansién del Vacio Local (Tully et al. 2013, 2016), confirmando observacionalmente

la influencia dindamica sustancial que los vacios ejercen sobre el entorno.

La existencia o no de un movimiento de los vacios como un todo es otro aspecto clave
de la dindamica de estas subdensidades. Si bien la mayoria de los estudios han estado
limitados al andlisis de las velocidades peculiares en y alrededor de los vacios, en la
literatura podemos encontrar algunas referencias. Gottlober et al. (2003); Aragon-Calvo
et al. (2010) y Wojtak et al. (2016) detectan desplazamientos no despreciables en el
seguimiento de la evoluciéon de vacios esféricos y tipo ZOVOB. Mientras que Sutter

et al. (2014), estudiando la evolucién de vacios tipo ZOVOB, no encuentran movimientos
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significativos. Tratar de comparar estos resultados sobre una base comiin no es una tarea
sencilla debido a los diferentes esquemas de identificacion. Si tenemos en cuenta que el
campo de velocidades peculiares estd directamente asociado al contraste de densidad
en gran escala, podemos esperar que muestras de vacios identificados con diferentes

umbrales de densidad tengan diferentes valores tipicos de velocidades.

En este marco, dado que los vacios contienen importante informacion de la LSS, el
movimiento global de estas subdensidades amerita un estudio detallado. En esta parte
del trabajo de tesis realizamos un estudio estadistico del movimiento global de los vacios
a partir de datos observacionales. Debido a la falta de muestras suficientemente grandes
de velocidades peculiares, combinamos una muestra de vacios identificados en el volumen
del SDSS con el campo de velocidades peculiares reconstruido dentro de la aproximacion
lineal en el mismo volumen. Para dar validez a los resultados obtenidos analizamos en
una simulacién numérica los efectos del uso de velocidades linealizadas en la estima de las
velocidades de los vacios. En las siguientes secciones se incluye el analisis de la validez de
las velocidades lineales, el calculo de las velocidades de los vacios y se muestra la relacién
del movimiento con el tamafo y el entorno circundante. Los resultados obtenidos en este
capitulo forman parte de los trabajos de Lambas et al. (2016) y Ceccarelli et al. (2013),
donde, ademas de analizar las propiedades estadisticas de las velocidades de los vacios,

se estudia en una simulacién numérica el origen de las mismas.

4.2. Datos y seleccion de las muestras

Para el estudio de la dindmica de los vacios utilizamos el catalogo de velocidades peculia-
res de Wang et al. (2012), descripto en el capitulo 3. El catdlogo contiene las componentes
tridimensionales del campo de velocidades peculiares en el espacio real de la parte Norte
del SDSS-DR7 dispuestas en un cubo de 10243 celdas con una resolucién de 0.7h~'Mpc.

En este y el siguiente capitulo analizamos la muestra de vacios VoidsSDSS+vel descripta
en la seccién 3.1. La misma contiene los vacios esféricos con un contraste de densidad
integrado A =-0.9 identificados en la distribucién de galaxias dentro del mismo volumen
que cubre el catalogo de velocidades peculiares. Con el objetivo de incluir los efectos del
entorno en gran escala consideramos las dos submuestras de vacios definidas en funcién
de la densidad de la regién en la que se encuentran inmersos. Es decir, adoptamos
las submuestras de vacios con un perfil de densidad integrado creciente, clasificados
como vacios de tipo R, y la submuestra de vacios rodeados por una cascara sobredensa,
clasificados como de tipo S. En acuerdo con la tabla 3.1, la muestra contiene 246 vacios,
con tamafos entre 14 y 52 h=! Mpc de didmetro, de los cuales 81 son del tipo R y 165,
del tipo S.
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La figura 4.1 muestra una seccién de 5 h~1 Mpc de espesor del volumen del SDSS-DR7.
Los circulos en color rojo delimitan las subdensidades clasificadas como vacios de tipo R,
mientras que los de color azul corresponden a los de tipo S. Las flechas representan los
vectores del campo subyacente de velocidades peculiares, cuya longitud es proporcional a
la magnitud de las velocidades. Aquellas que se observan en color naranja corresponden
a la regién confiable del catalogo de Wang et al. (2012), la cual restringe el volumen de
estudio a sélo el 66 % del volumen del SDSS-DRY.

La figura 4.2 muestra la distribucién de tamanos de los vacios de la muestra VoidsSDSS-
Full y el maximo valor, Ay ., del perfil de contraste de densidad integrado entre 2 y 3
radio de vacio. Este valor nos permite identificar la presencia o ausencia de una sobre-
densidad circundante entre 2 y 3 radio de vacio, tomando valores positivos en el primer
caso y negativos en el segundo. De esta forma, los vacios de tipo R presentan valores
Anmax < 0, mientras que los vacios de tipo S se caracterizan por un méaximo en el perfil

de densidad con Apa.x > 0.

Para validar los resultados obtenidos a partir del campo de velocidades linealizadas
implementamos el método de linealizacién de las velocidades en un simulacién numérica
y comparamos las velocidades de los vacios calculadas a partir de este campo y las
velocidades obtenidas de las velocidades peculiares de las particulas de materia oscura.
Utilizamos la simulacién numérica descripta en el capitulo 3. La misma sigue la evolucién
de 10243 particulas de materia oscura en una caja periédica de 1000 h~'Mpc de lado
en el escenario ACDM. También consideramos la muestra de vacios VoidsSimuRSz0
identificada en el espacio real de la distribucién de halos de materia oscura en el redshift
z = 0 de la simulacién. La misma contiene 11246 vacios esféricos con un contraste de

densidad integrado A = —0.9, con radios de entre 8 y 30 h~'Mpc.

4.3. El movimiento global de los vacios

4.3.1. Aproximacién lineal

Antes de comenzar el estudio de la dindmica de los vacios es necesario definir que valor
adoptaremos para medir su movimiento y evaluar la aproximacién del régimen lineal
sobre el movimiento de los vacios. Para ello implementamos el método de reconstruccién
del campo de velocidades en la simulacion numérica. Siguiendo el formalismo imple-
mentado por Wang et al. (2012), descripto en el apéndice A, construimos el campo de
densidad de materia a partir de la distribucién de halos de materia oscura por encima

de una masa limite Mj, tal que log(Ms/Mg) = 14.75. Luego, a partir de este campo de
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FIGURA 4.1: Campo de velocidades peculiares del catdlogo de Wang et al. (2012). Las

flechas en color gris corresponden al campo de velocidades peculiares de una seccion

delgada del SDSS. En color naranja se muestra la regién con menor dispersién y error

en las velocidades. Los circulos delimitan las subdensidades identificadas como vacios

dentro de 10 h~' Mpc de ancho. En color rojo se muestran los vacios embedidos en

entornos subdensos (vacios de tipo R). En color azul se muestran los vacios rodeados
por un entorno sobredenso (vacios tipo S).
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FiGURA 4.2: Histogramas normalizados de los radios Ryoiq de los vacios identificados
en el SDSS (a) y del méximo contraste de sobredensidad Ay (b).

densidad calculamos el campo de velocidades peculiares utilizando la relacién vélida en

el régimen lineal (ecuacién A.3).

Dado que, por definicion, los vacios contienen muy pocos halos, a cada vacio le asignamos
la velocidad promedio de los halos que se encuentran en la cdscara comprendida entre
0.8 y 1.2 radio de vacio, donde el niimero de halos y galaxias luminosas es mayor que
en la region interna de los vacios. A esta velocidad no lineal la denominamos Viyea. De
igual forma, a cada vacio también le asignamos el promedio del campo de velocidades

lineales en la cascara, Viipeal-

La figura 4.3 muestra la comparacion entre las velocidades lineales Vijuea v no lineales
de los vacios V,e,. Mds especificamente, muestra la densidad de probabilidad de las
diferencias relativas de los médulos de las velocidades, | |Vieal — Viineal| | /| Vzeal|, €n funcién
del angulo ¢ entre las direcciones de los vectores de velocidad. Allf puede notarse que los
vectores velocidad estan alineados dentro de 15°, mientras que los médulos se diferencian
en menos del 30 %. De acuerdo a lo obtenido en la simulacién numérica, podemos decir
que la teoria lineal resulta ser una aproximacion adecuada para estimar las velocidades

reales de las cdscaras de los vacios.

4.3.2. Velocidad de los vacios

En esta seccion definimos que cantidad le asignaremos a cada vacio como medida de
su movimiento. Para cada vacio de la simulacién numérica y de la muestra del SDSS
calculamos la velocidad de la regién interna, Vge, y de la cdscara, Ve, promediando el
campo de velocidades peculiares dentro de 0.8 radio de vacio y en la cdscara comprendida
entre 0.8 y 1.2 radio de vacio, respectivamente. La figura 4.3 deja ver la diferencia relativa

entre las velocidades V¢ore ¥ Vishell, ¥ ademaés muestra la distribucion del angulo 6 entre
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F1GURA 4.3: Izquierda: Densidad de probabilidad de las diferencias relativas entre las
velocidades reales (no lineales), Vical, y las lineales, Viipeal, en funcién del éngulo ¢ entre
sus direcciones. Derecha: Densidad de probabilidad de las diferencias relativas entre las
velocidades la region interna de los vacios, Veore, v la de su cascara, Viphen, en funcién del
angulo 6 entre sus direcciones. En color gris se muestran los valores correspondientes a
los datos del SDSS. Las lineas de trazos corresponden a isocontornos de la simulacién.

sus direcciones. Alli podemos notar que la velocidad media de la céscara y de la regién
interna de los vacios son consistentes en magnitud y direccion. Es decir, la regién interna
de los vacios y la cascara que los rodea exhiben el mismo movimiento, desplazandose en el
sistema de coordenadas comévil como una entidad. Este resultado nos permite estudiar
el movimiento de los vacios asociando la velocidad de cada vacio a la de su céscara,
donde se encuentra la mayor parte de trazadores, ya sean halos o galaxias luminosas. De

aqui en adelante, la velocidad de los vacios estard definida por la velocidad de la cdscara
comprendida entre 0.8 y 1.2 radio de vacio.

Ya definida la forma en que calculamos las velocidades de los vacios, podemos continuar
el andlisis centrandonos en la distribucién de las velocidades que se muestra en la figura
4.4. Alli podemos observar que el movimiento de los vacios, lejos de ser despreciable,
cubre un amplio rango de velocidades, desde unos pocos km s~! hasta 1000 km s~!,
tanto para los vacios de tipo R como para los de tipo S. Los vacios de tipo S son maés
propensos a tener velocidades mayores que los vacios de tipo R, alcanzando en algunos
casos velocidades mayores a 800 km s~!. Mientras que las velocidades de los vacios de
tipo R permanecen en su mayoria por debajo de 600 km s~!. Esta tendencia también se

observa en los valores medios, siendo de 370 km s~! para los vacios de tipo S y 310 km
s~! para los de tipo R.
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FIGURA 4.4: Distribucién de las velocidades de los vacios de tipo S, en linea de trazos,

y de tipo R, en linea sélida. Las lineas verticales muestran el valor de la velocidad media

de cada poblacion, mientras la bandas sombreadas corresponden a los valores del error
estandar de los valores medios.

4.3.3. El entorno en gran escala y su relacion con el movimiento de los

vacios

Teniendo en cuenta que las fuentes de las velocidades peculiares son las fluctuaciones
en el campo de densidad, también analizamos la dependencia de las velocidades con el
tamano y el entorno en gran escala. Para ello nuevamente tomamos el méaximo en el perfil
de densidad de galaxias alrededor de los vacios, Apax, como un indicador del entorno,
siendo positivo para entornos sobredensos y negativo para entornos subdensos. La figura
4.5 muestra la mediana de la velocidad de los vacios en intervalos de radio de vacio,
Ryoid, ¥ de Apax. Podemos notar que los vacios presentan movimientos significativos
con velocidades que dependen del tamano y el entorno. La figura deja ver una clara
tendencia con velocidades de 200 km s~! para vacios con Apax ~ —0.5 y velocidades
que superan los 400 km s~! para vacios con Apax >1.0. La tendencia con el tamafio
de los vacios es similar. En resumen, los vacios pequenos tienden a moverse mas rapido
que los de mayor tamano, mientras que los vacios que se encuentran en regiones de
alta densidad presentan mayores velocidades que aquellos situados en regiones de baja
densidad.

4.4. Discusion

Analizando el campo de velocidades peculiares en escalas cosmoldgicas hemos encontrado

por primera vez que las grandes subdensidades del Universo presentan movimientos
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FIGURA 4.5: Mediana de la velocidad de los vacios en: (a) intervalos de radio de vacio,
Ryoid, ¥ (b) intervalos de Ap,.x. Las barras indican el error estdndar de la mediana en
cada intervalo y las areas sombreadas muestran la desviacion estandar.

globales significativos. Los vacios esféricos con menos del 10 por ciento de la densidad
media del Universo se desplazan en el sistema de coordenadas comévil como una entidad
dentro de un amplio rango de velocidades, con valores medios cercanos a las velocidades
peculiares de grupos y cimulos de galaxias. La magnitud de las velocidades con que se
desplazan depende del tamafio y el entorno. La tendencia se refleja en las diferencias que
muestran las distribuciones de velocidades de los vacios clasificados segun los perfiles de

densidad tipo R y S.

Teniendo en cuenta que las fuentes de las velocidades peculiares son las fluctuaciones
en el campo de densidad, la dependencia con el entorno puede ser comprendida en
términos de una atraccién gravitatoria de las sobredensidades que se encuentran en
el entorno de los vacios de tipo S. La influencia gravitatoria y, como consecuencia, el
movimiento aumentaria con la sobredensidad. En contraposicién a los vacios de tipo S,
aquellos rodeados por un medio de baja densidad no estan sujetos a la atraccién de
sobredensidades. Sin embargo, los vacios inmersos en entornos de media y baja densidad
también presentan movimientos significativos, por lo que existiria algin otro mecanismo
responsable del desplazamiento de los vacios de tipo R y la dependencia con Ay .y, €s

decir, con del entorno.

Los resultados de este capitulo ponen de manifiesto un nuevo escenario, en donde los

grandes vacios del Universo y, por lo tanto, las galaxias que se sitlan en sus cdscaras se
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desplazan a una velocidad promedio superior a 300 km s~!. Las galaxias que escapan
de los vacios estan sujetas a la expansion de las cdscaras de los vacios con respecto a
la regién central y al movimiento de todo el vacio que imprime una velocidad superior
al flujo saliente radial. Estos resultados pueden ser entendidos como un nuevo aporte
en la interpretacién de los flujos de materia en gran escala. Por un lado, el movimiento
global de los vacios podria completar el escenario de la dindmica del Universo local. Si
bien la contribucion de la expansion del Vacio Local mejora la descripcion de los campos
de velocidades en el Universo cercano, la velocidad peculiar estimada del grupo local
todavia estd en conflicto con la caida predicha a los cimulos y la expansion del Vacio
Local, debido a presencia de velocidades residuales de aproximadamente 200 km s~!. Un
movimiento del Vacio Local como el que observamos en los vacios del SDSS introduciria
una nueva componente en el movimiento de las galaxias del Grupo Local del orden de
la velocidad residual. Por otro lado, los vacios podrian arrojar nuevas mediciones de los
movimientos de grandes volumenes. El andlisis de los flujos de grandes volumenes de
masa, de 50 h~! Mpc de didmetro o mayores, se encuentra limitado por el tamaifio de
los catalogos de velocidades peculiares, restringidos al Universo local y con una baja sig-
nificancia estadistica (Watkins et al. 2009). Debido a su dindmica relativamente simple,
los movimientos en gran escala podrian ser estudiados a través del movimiento de los

vacios separando los campos de velocidades locales y globales.

Las velocidades de los vacios podrian generar efectos sisteméaticos en la identificaciéon o
en otros aspectos involucrados en los tests cosmoldgicos de precisién que tienen como
protagonistas a los vacios del Universo. El movimiento significativo de los vacios ana-
lizados en este trabajo modifica el escenario esperado para estos tests cosmolégicos en
donde, en general, se asume que se trata de subdensidades con movimientos desprecia-
bles. Dentro de los tests planificados para los proximos grandes relevamientos de galaxias
podemos mencionar el de Alcock-Paczynski y el efecto Sachs-Wolfe Integrado (seccién
2.8). Ambos dependen de una descripcién precisa del campo de densidad y velocidad
alrededor de los vacios, por lo que resulta crucial entender la dindmica de los mismos y

sus posibles efectos en las mediciones cosmoldgicas.



Capitulo 5

Vacios y movimientos en gran

escala

En el capitulo anterior hemos observado por primera vez que los grandes vacios del
Universo presentan movimientos significativos. Dado que el campo de velocidades pecu-
liares estd directamente relacionado a la distribucion de materia, resulta natural esperar
algiin patrén en el movimiento de los vacios asociado a la presencia de fluctuaciones
de densidad. En este capitulo continuamos el estudio de la dindmica de los vacios del
SDSS. Analizamos el movimiento relativo de los vacios y estudiamos su relacién con las

superestructuras del Universo.

5.1. Movimiento coherente de los vacios

Con el objetivo de analizar si el movimiento de los vacios se distribuye al azar, o si su
dindmica sigue algin patrén vinculado a la estructura a gran escala, en particular a la
distribucién de los vacios, analizamos las velocidades relativas de los pares de vacios.
Primero exploramos la direccién del movimiento relativo a través del cos(6), donde 6 es
el dngulo entre los vectores posicién y velocidad relativa del par (ver panel superior de
la figura 5.1). Cuando los miembros de un par se acercan, el coseno del dngulo entre la
velocidad relativa V = Vo — V1 y la posicion relativa d = dy — d; es negativo, mien-
tras que en el caso opuesto el coseno es positivo. La figura 5.1 muestra la distribucién
del cos(f) para los vacios estudiados en el capitulo anterior que se encuentran a una
distancia d < 150h~! Mpc. Mientras para un flujo no coherente se espera una distribu-
cién uniforme de cos(#), la distribucién correspondiente a los vacios del SDSS muestra
una bimodalidad consistente con un exceso de pares acercandose y, en menor medida,

alejandose entre si.

60
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Lejos del escenario ampliamente considerado, donde los vacios permanecen en reposo,
una parte importante de las grandes subdensidades del Universo se encuentra acercando-
se entre si, mientras que otra se aleja. A lo largo de estos capitulos hemos visto que el
entorno en gran escala es un factor determinante en la evolucion de los vacios. Explica la
presencia de dos poblaciones: una expandiéndose y otra colapsando sobre si misma. Al
mismo tiempo, las velocidades con que se desplazan los vacios aumentan con la densidad
del entorno. Siguiendo en la misma direcciéon, hemos intentado vincular la bimodalidad
con el entorno. Para ello calculamos el niimero de pares en intervalos de separacion re-
lativa d y de cos(f) para la muestra de vacios de tipo S y tipo R. La figura 5.2 muestra
las distribuciones de cos(f) para estas dos poblaciones por separado. Alli puede notarse
que los pares de vacios de tipo S estan acercandose entre si, mientras los pares de vacios
R estdan alejandose. El fenémeno se acentia en las muestras de pares de vacios que se
encuentran a distancias menores a 80 A~ Mpc. A distancias suficientemente grandes la
coherencia en el movimiento se diluye a un movimiento no correlacionado entre pares de
vacios. Podemos decir entonces que el origen de la bimodalidad reside en el entorno en
gran escala de los vacios, ya que una vez que los vacios son clasificados en tipo R y S,
encontramos que los primeros conforman la poblacién de los vacios que se alejan entre

si y los segundos, la poblacion de vacios que se acercan mutuamente.

En la figura 5.3 se puede observar la magnitud de los movimientos relativos. Alli se
muestra la velocidad relativa media en la direccién que une los pares de vacios en funcién
de la separacién D entre pares de vacios R-R (cuadrados rellenos) y S-S (circulos vacios).
Los puntos corresponden a los valores medios de V| = |V/|cos(f) y las barras de error
representan las incertezas derivadas a través del método de remuestreo Jackknife. Al
igual que en los histogramas de la figura 5.2, podemos notar que el movimiento relativo
de los vacios disminuye con la distancia relativa de los pares. A distancias menores a 80
h~! Mpc hay un claro exceso de pares acercandose y alejandose en la direccién que une
sus centros. El movimiento relativo de los vacios se observa incluso en escalas mayores,

1

alcanzando en promedio magnitudes de 100-150 km s™ y una longitud de coherencia

que llega a los 200 = Mpc.

El movimiento relativo de los vacios podria ser entendido en términos de la presencia
de grandes sobre y subdensidades entre los miembros de los pares. Si consideramos
pares de vacios de tipo S probablemente encontremos una sobredensidad entre ellos que
ejerza una atraccién sobre ambos acercandolos entre si. En el caso de los vacios de
tipo R, aquellos envueltos en un entorno subdensos, podrian estar bajo una influencia
similar a la que ejerce la expansién de los vacios sobre las galaxias de sus cascaras.
Una subdensidad entre pares de vacios tipo R podria ser la responsable del alejamiento
mutuo de estas subdensidades. En la seccién 5.4 discutiremos mas sobre el origen del

movimiento coherente de los vacios.
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FIGURA 5.1: Histograma normalizado del cos(#), donde 8 es el &ngulo entre los vectores
posicién y velocidad relativa de los pares de vacios que se encuentran a una distancia
d < 150! Mpc.

5.2. Los vacios y las superestructuras

Como hemos visto en la seccion 2.7, las galaxias se distribuyen formando una red de
vacios y supercamulos intimamente asociada al transporte de materia en gran escala. Por
su parte, los vacios presentan movimientos que estan ligados a la presencia de grandes
sobre y subdensidades. Resulta oportuno explorar una posible conexiéon dindmica entre
los vacios y las superestructuras masivas. En esta seccién analizamos el movimiento
relativo de los vacios y las galaxias que se encuentran en sus cdscaras respecto a las
superestructuras del SDSS. Para ello utilizamos las muestras de vacios consideradas en
el capitulo anterior, el catdlogo de la superestructuras masivas de Luparello et al. (2011),
el catalogo de grupos de galaxias y el campo de velocidades peculiares de Wang et al.

(2012), descriptos en la seccién 3.1.

La figura 5.4 deja ver una seccién de 150h~! Mpc de lado perteneciente al volumen del
SDSS-DR7. En color naranja se muestran las celdas que componen las F'VS del catalogo
de Luparello et al. (2011). En color rojo y azul se delimitan los vacios clasificados segin

el entorno en tipo R y S, respectivamente. En la figura también se puede observar
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FIGURA 5.2: Bimodalidad del movimiento relativo. Histogramas de cos() correspon-

dientes a distancias entre de pares de vacios en los rangos 15-50 A= Mpc (a), 50-80

h=1 Mpc (b), 80-120 h~! Mpec (c) y 120-150 A~ Mpc (d). Los paneles superiores co-

rresponden a los pares de vacios de tipo R y los paneles inferiores a los de tipo S. Los

histogramas estdn normalizados para mostrar el exceso de pares de vacios con respecto
al esperado para una distribucién aleatoria.

el campo de velocidades peculiares subyacente. Tal como se espera, la magnitud de las
velocidades aumenta en las proximidades de las celdas que componen las FVS. Al mismo
tiempo podemos observar como los vacios son atravesados por el campo de velocidades

peculiares, desplazandose efectivamente sobre el volumen observado.

5.2.1. Movimiento relativo a las superestructuras

Para analizar la dindmica de los vacios con respecto a las FVS cercanas es necesario
definir la distancia vacio - FVS y la velocidad de las FVS. Dado que las FVS no pueden
ser descriptas como objetos geométricos simples, cantidades como posiciones o veloci-
dades relativas no son faciles de calcular. Como veremos a continuacién, en este trabajo

adoptamos un enfoque sencillo basado en principios dinamicos.

Para definir la posicion y velocidad relativa de cada par vacio - FVS consideramos
la region mas densa de cada FVS, definida como el volumen cubierto por las celdas
cuya densidad ppym > 6.3 Prum, donde Py, es la media de la distribucién de densidad

de luminosidad de las celdas de las FVS y 6.3 es la mediana de de la distribucién
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FIGURA 5.3: Velocidad relativa entre pares de vacios en la direccién que une sus centros

V) en funcién de la separacién entre sus centros D. Los puntos llenos corresponden a los

valores medios para los pares de vacios tipo R. Los circulos vacios corresponden a los

pares de vacios tipo S. Las barras indican las incertezas en los valores medios estimadas
mediante el remuestreo de Jackknife.

de densidad de luminosidad de las celdas de las FVS. Como distancia vacio - FVS,
Dyacio—Fvs, consideramos la distancia entre el centro del vacio y la celda mas cercana
del nicleo denso de la FVS. Con esta distancia se identificé el par mas préximo. Para
estimar la velocidad de la celda del nicleo de la FVS mas cercana se promedio el campo
de velocidades peculiares del catdlogo de Wang et al. (2012) dentro de una esfera centrada
en la celda de alta densidad con un radio igual a la distancia entre el centro del vacio y

esta celda.

Con las posiciones y velocidades de los vacios relativas a la FVS mas proxima calculamos
la velocidad relativa proyectada en la direccién vacio - FVS, |V|cos(#). De acuerdo a la
convencién que adoptamos, los valores negativos de cos(f) indican la caida hacia la FVS,
mientras que los valores positivos indican un desplazamiento en sentido opuesto a la FVS.
La figura 5.5 muestra los valores medios de la velocidad de |V|cos(#) de los vacios de
tipo R vy S en intervalos de distancia dyeq—_rvs, donde dyoig—pys es la distancia entre el
centro del vacio y la celda del nicleo de su FVS més cercana. Los valores sugieren que

los vacios ubicados a menos de 30 h~' Mpc de la FVS més préxima se encuentran en
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FIGURA 5.4: Campo de velocidades peculiares del catdlogo de Wang et al. (2012). Las

flechas corresponden al campo de velocidades peculiares de una seccion delgada del

SDSS. En color naranja se muestran las celdas que componen las FVS del catilogo

de Luparello et al. (2011). Los circulos delimitan las subdensidades identificadas como

vacios dentro de 10 A~! Mpc de ancho. En color rojo se muestran los vacios embedidos

en entornos subdensos (vacios de tipo R). En color azul se muestran los vacios rodeados
por un entorno sobredenso (vacios tipo S).

caida hacia la superestructura con una velocidad media de ~ 150 km s~! para los vacios
de tipo S y de la mitad para los de tipos R. Dentro de los intervalos de incertezas la

calda de los vacios de tipo R y de tipo S son similares.

En la estima de las velocidades relativas hemos considerado la FVS més cercana, sin
embargo, es posible que otras estructuras se encuentren a distancias similares. Tal caso
podria generar una mayor dispersién en los datos debido la contribucién de otra es-
tructura ejerciendo una atraccién en otra direccién. La influencia de otras estructuras
vecinas dependerd de la préximidad y la masa de las mismas. Para contemplar este
escenario calculamos la posicién y velocidad relativa a la segunda FVS maés proxima,
denominada FVS®. Con el objetivo de analizar la dindmica de los vacios relativa a las
FVS y su dependencia con la distancia y la luminosidad de las superestructuras vecinas,
consideramos la direccién del vector velocidad relativa a la FVS maés préxima. Para ello

calculamos el dangulo 6 entre la posicién y la velocidad relativa a la FVS maés préoxima,



Vacios y movimientos en gran escala 66

FVSW (ver esquema en la figura 5.9). El 4ngulo 6 permite explorar la direccién del mo-
vimiento de los vacios respecto de la FVS més préxima. En el caso extremo cos(f) = —1
el vacio del par se encuentra cayendo hacia la FVS en la direcciéon que une el centro del
vacio con la FVS. En el caso opuesto, cos(d) = 1, el vacio del par se aleja de la FVS en

la direccién centro de vacio - FVS.

La figura 5.6 muestra la distribucién de cos(f) en cuatro submuestras en donde pueden
notarse los efectos de la distancia y la luminosidad Lpyg de las FVS méas proximas.
En el panel (a) se muestra el histograma correspondiente a los vacios situados a una
distancia d; de la FVS mds cercana inferior al 60 % de la distancia ds a la segunda
FVS maés proxima, con un cociente de luminosidad log(Lg\),S (L](?Q\),S) > (0.6. En este caso
existe una clara prevalencia de valores negativos de cos(f). En el panel (b) se muestra
el histograma de cos(#) de los vacios que se encuentran a menos de 20 h~! Mpc a la
FVS(M que tienen una luminosidad total de al menos 103 L. Los paneles (c) y (d)
corresponden a vacios préximos a una FVS() con luminosidad total menor a 10" L.
Los vacios del panel (c) estdn situados a una distancia menor a 20 h~! Mpc, mientras
que los del panel (d) se encuentran a méas de 30 h~' Mpc de su FVS vecina. En los
histogramas podemos observar que los vacios mas préximos a una FVS se encuentran
preferentemente en caida hacia la superestructura. La tendencia es més notable si la
FVS mas cercana es mucho més luminosa y, por ende, mas masiva que la segunda. La

preferencia en la direccién del movimiento de los vacios se invierte cuando estos estan

situados a distancias mayores de las FVS.

5.2.2. Movimiento de las galaxias en las cascaras de los vacios

El movimiento global de los vacios anade una nueva componente a las velocidades pecu-
liares de las galaxias. Con el objetivo de explorar los flujos de masa desde las cascaras de
los vacios hacia las sobredensidades mas grandes en esta seccién analizamos la dindmica
conjunta de las galaxias con respecto a los vacios y a las FVS. Para ello utilizamos el
catélogo de grupos de galaxias identificados por Wang et al. (2012) en el SDSS tal co-
mo se describe en el capitulo 3. Dado que el catdlogo de grupos de Wang et al. (2012)
contiene desde galaxias aisladas hasta grupos de galaxias, restringimos la muestra de
estudio a los grupos con mas de 5 galaxias. Ademads restringimos el andlisis a grupos
que se encuentran fuera de FVS y a una distancia a su FVS mas préxima menor a 50
h~'Mpec. Asi, la muestra de estudio s6lo comprende 727, de los cuales 91 se encuentran
dentro de las cascaras de los vacios. En la figura 5.7 se muestran los histogramas nor-
malizados de la luminosidad y nimero de galaxias de los grupos analizados. En la figura
se distinguen los grupos que se situan en las cdscaras de los vacios y aquellos no forman

parte de los mismos. Si bien los grupos que se encuentran dentro y fuera de los vacios
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FiGura 5.5: Velocidades de los vacios relativa a su FVS mads préxima en la direc-

cién vacio - FVS en intervalos de distancia dyeiq—rys. Los valores negativos indican

movimientos de caida hacia la FVS. Los valores positivos indican desplazamientos en

direccién opuesta a la FVS. La linea continua corresponde los valores medios para los

vacios de tipo R. La linea de trazos, a los vacios de tipo S. Las barras indican el error
estandar en la media de la velocidad.
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FIGURA 5.6: Histogramas de cos(f) para diferentes muestras de vacios: (a) Vacios que

estén a una distancia de su FVS més préxima, FVS(® | menor al 60 por ciento de la

distancia a la segunda FVS, FVS(®) més cercana tal que log(L;VS/( FVS) > 0.6, (b)

Vacios a distancias menores a 20 h~' Mpc de su FVS més préxima, cuya luminosidad

supera los 103 L), (c) Vacios a distancias menores a 20 h=* Mpc de su FVS maés

préxima, cuya luminosidad no supera los 10 Lg, y (d) Vacios a mas de 30 h=! Mpc
de su FVS més préxima con una luminosidad inferior a 103 L.

grupos que forman parte de los vacios.

presentan luminosidades similares, existe una poblaciéon de grupos que no pertenecen

a ningdn vacio con un numero de galaxias que excede el nimero de miembros de los

Tal como se definio la velocidad de los vacios respecto a las FVS, calculamos las veloci-

dades de los grupos relativas a la FVS mas proxima. La figura 5.8 muestra los valores
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Figura 5.7: Grupos del SDSS préximos a FVS. Histogramas normalizados de la lu-

minosidad (izquierda) y el niimero de galaxias (derecha) de los grupos de galaxias del

SDSS con més de 5 galaxias, situados a una distancia de su FVS maés préxima menor a

50 h~'Mpc. La linea continua corresponde a los grupos que se encuentran a una distan-

cia entre 0.8 y 1.2 radio de vacio, mientras la linea de trazos describe los histogramas

correspondientes a los grupos que se encuentran fuera de los vacios (a méds de 1.2 radio
de vacio).

medios de la velocidad relativa de los grupos proyectada en la direccién grupo - FVS,
|V |cos(0) en intervalos de distancia grupo - FVS. Distinguimos dos poblaciones de gru-
pos, una que forma parte de los vacios y otra que no. Los grupos que estan situados
dentro de los vacios presentan velocidades de caida a las F'VS menores que aquellos que
se encuentran a la misma distancia de su FVS mas proxima pero no pertenecen a un

vacio.

Para analizar la posible influencia de los vacios, analizamos las velocidades de caida de
los grupos de acuerdo a su posicién relativa al sistema vacio - FVS. Para ello utilizamos
el angulo ¢ entre su posicién relativa al centro del vacio y la direccion que conecta el
centro del vacio y la FVS mds cercana (ver esquema en figura 5.9). Los grupos frente a
la FVS tienen cos(¢) > 0, y los grupos opuestos a la FVS corresponden a cos(¢) < 0. En
otras palabras, los valores negativos de cos(¢) corresponden a una configuracién galaxia
- vacio - FVS (como en el esquema), mientras que los valores positivos indican una
configuacion vacio - galaxia - FVS. En la figura 5.9 puede observarse como dependiendo
de la orientacién relativa a la FVS grupos situados dentro de las cascaras de los vacios,
a la misma distancia de su FVS més proxima, presentan un comportamiento diferente.
Para un intervalo dado de distancia vacio - FVS aquellos grupos situados frente a la FVS
(FVS - grupo - centro de vacio) se encuentran en caida a la FVS. Los grupos ubicados

del lado opuesto a la FVS (FVS - centro de vacio - grupo) en el mismo intevalo de
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distancia se alejan de su FVS més préxima. Es decir, los grupos de galaxias situados
en la direccion opuesta a la FVS pueden vencer la caida a la FVS. Estos resultados
son consistentes con que la expansiéon de la regiéon interna de los vacios imprime otra

componente de velocidad al movimiento de las galaxias de sus cascaras.
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FIGURA 5.8: Velocidad relativa media de caida a la FVS mas préxima, |V |cos(6), para

los grupos de galaxias situadas en cédscaras de los vacios (linea continua) y fuera de

ellos (linea de trazos) en funcién de la distancia centro de vacio - FVS, dyoia—rvs. Los

valores corresponden a la media de la velocidad relativa proyectada en la direccién a

la FVS, definida por el dngulo 6 entre los vectores velocidad y posicién de las galaxias
relativas a la FVS

5.3. Perfiles de velocidad radial

El andlisis de velocidades de caida de las galaxias de los vacios a las FVS deja en
evidencia la influencia gravitacional repulsiva que los vacios ejercen sobre las mismas,
incluso impidiendo la caida a su FVS mas proxima. En la figura 5.10 podemos observar
las diferentes componentes, si se quiere, del campo de velocidades peculiares de los
vacios. En el panel izquierdo se muestra el campo de velocidades peculiares subyacente
en la regién correspondiente a un vacio de tipo S (panel superior) y a otro de tipo R
(panel inferior), ambos de la muestra estudiada. Las flechas representan los vectores de
velocidad, cuya longitud es proporcional a su magnitud. El panel derecho se muestra el
campo de velocidades peculiares relativas a la velocidad los vacios. En las figuras del lado

izquierdo podemos observar como el campo de velocidades peculiares atraviesa los vacios,
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lo cuales se desplazan en el sistema de coordenadas comovil con esas velocidades. Al
descontar el movimiento global de cada vacio en las figuras del lado derecho se evidencia
el flujo divergente que caracteriza la dindmica interna de los vacios e impide la caida de

los grupos del lado opuesto a las FVS.

Como ya hemos mencionado los perfiles de velocidades radiales han sido ampliamente
estudiados en simulaciones numéricas, a partir de las velocidades peculiares, y en los
datos observacionales sélo através de las distorsiones en el espacio de redshift (Paz et al.
2013). Para completar la descripcién dindmica de los vacios del SDSS calculamos los
perfiles de velocidad radial a partir del campo de velocidades peculiares. Para las dos
submuestras de vacios primero calculamos el perfil medio de velocidad radial, V},, pro-
mediando el campo de velocidades peculiares en la direccion radial en cascaras esféricas
alrededor de los vacios. En la figura 5.11 en lineas delgadas se puede ver que los perfiles
que se obtienen para los vacios de tipo R muestran que las cdscaras que los rodean se
encuentran en expansién, alcanzando una velocidad promedio méxima de 100 km s~ ! a
una distancia ~ 1R,.q. La region interna de los vacios de tipo S también se encuentra
en expasién. Sin embargo, las cascaras que los rodean se encuentran en un proceso de
colapso, con velocidades de caida que en promedio alcanzan magnitudes ~ 150 km s~*
a 3.5 Ryoig. Al descontar el movimiento global de los vacios el promedio de las veloci-
dades radiales en cada una de las cdscaras disminuye una pequena cantidad, por lo que
ambos perfiles son indistinguibles dentro de los errores estimados. En acuerdo con los
trabajos previos de Sheth and van de Weygaert (2004b), Ceccarelli et al. (2013) y Paz
et al. (2013), el campo de velocidades peculiares subyacente a los vacios identificados en

la distribucién de galaxias muestra que estos pueden ser caracterizados por un régimen

dindmico de expansién o colapso, determinado por su entorno.

5.4. Discusion

Los resultados obtenidos en este capitulo y el anterior forman parte de una serie de
trabajos publicados (Lambas et al. 2016; Ceccarelli et al. 2016; Lares et al. 2017) en
donde el movimiento coherente de los vacios es estudiado también en una simulacién
numérica dentro del escenario ACDM. El anilisis realizado en la simulacién numérica
cuenta un mayor volumen de estudio y por lo tanto con mejor significancia estadistica.
Los resultados obtenidos en este trabajo de tesis a partir de datos observacionales estan
en muy buen acuerdo con los resultados obtenidos en la simulacién, validando el modelo
cosmolégico ACDM. En el trabajo de Ceccarelli et al. (2016), ademds, se estudia la
relacion entre el movimiento de los vacios y el entono en gran escala analizando el campo

de densidad suyacente a los vacios. En los campos de densidad superpuestos, haciendo



Vacios y movimientos en gran escala 71

coincidir la direccién del vector velocidad de los vacios, puede observase la presencia
de una sobredensidad en gran escala en la direccién del movimiento de los vacios y en
otros casos una subdensidad en la direccién contraria. Los resultados sugieren que los
vacios son atraidos por las grandes sobredensidades y empujados por las subdensidades
en gran escala. Es decir, el movimiento coherente de los vacios estaria generado por las
fluctuaciones de densidad a gran escala, tal como se plantea en el capitulo anterior y en

la seccién 5.1.

El acuerdo con la dindmica de los vacios dentro del modelo ACDM agrega un posible
escenario para los flujos en gran escala dentro del modelo cosmolégico estandar. En el
andlisis que realizan (Watkins et al. 2009) el desplazamiento observado de una regién
cercana de 50 h~! Mpc de didmetro a 400 km s~! se encuentra en conflicto con el
modelo ACDM segun los autores, ya que un flujo masivo de esta magnitud no puede
ser entendido en términos de la presencia de fuentes cercanas, como el Gran Atractor,
sino que se debe a la presencia de fuentes situadas a grandes distancias. La observacion
de movimientos semejantes a este flujo debido a la presencia de fuentes que atraen o

repelen los grandes vacios arroja mediciones en acuerdo con el modelo ACDM.

Los resultados obtenidos a partir del andlisis del movimiento de los vacios y las galaxias
de sus cascaras respecto a las superestructuras muestran un buen acuerdo con los resul-
tados obtenidos en la simulaciéon numérica, ain utilizando una muestra de vacios mas
pequena y un campo de velocidades peculiares lineales cerca de regiones de alta densi-
dad. Tanto en el modelo ACDM como en el Universo observable podemos interpretar el
movimiento de las galaxias situadas en las céscaras de los vacios como una combinacién
de la expansion de la cascara, el movimiento global y la caida hacia las superestructuras.
A lo largo de estos capitulos hemos visto que el desplazamiento de los vacios como una
entidad aporta una componente al movimiento de las galaxias de 350 km s~! en prome-
dio, mientras la velocidad de caida a las superestructuras consideradas es de sélo 100
km s~! y la componente asociada al flujo divergente o convergente de los vacios es de
aproximadamente 130 km s~!. Los resultados apoyan un escenario donde la presencia
de regiones de baja densidad contribuye significativamente al flujo de velocidad de las
galaxias, por lo que la magnitud de estas componentes deben tenerse en cuenta en los

modelos dinamicos de las galaxias.
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FIGURA 5.9: Velocidad relativa media de caida a la FVS mds préxima, |V|cos(d), de
las galaxias y grupos de galaxias situados en cédscaras de los vacios en funcién de la
distancia centro de vacio - FVS, dyia_rvs. La linea continua describe el movimiento
relativo de las galaxias que se encuentran en la configuraciéon vacio - galaxia - FVS,
es decir, cos(¢) > 0, mientras que la linea a trazos corresponde a la configuracién
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FiGurA 5.10: Campo de velocidades peculiares de vacios. Las flechas corresponden al
campo de velocidades peculiares de una pequefia seccion delgada del SDSS centrada
en dos subdensidades. Los circulos de color rojo delimitan un vacio embedidos en un
entorno subdensos (vacio de tipo R). En color azul se muestra un vacios rodeado por un
entorno sobredenso (vacio tipo S). En el panel izquierdo las flechas describen el campo
de velocidades peculiares del catdlogo de Wang et al. (2012), en el panel derecho las
flechas corresponden al campo de velocidades peculiares relativo al movimiento global

de los vacios.
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FiGUurA 5.11: Perfiles de velocidad radial de los vacios del SDSS: Promedio de las
velocidades peculiares en la direccién radial, Vp, alrededor de los vacios de tipo S
(lineas continuas) y de tipo R (lineas a trazos) en intervalos de distancia d al centro
de los vacios en unidades de radio de vacio Ryeiq- Los valores negativos corresponden a
velocidades promedios que apuntan en la direccién al centro de los vacios, mientras que
lo valores negativos corresponden a velocidades radiales que apuntan hacia afuera de la
subdensidad. Los trazos gruesos, en ambos casos, describen el perfil de las velocidades
radiales desafectadas del movimiento global de los vacios.



Capitulo 6

Correlaciones espaciales de vacios

6.1. Introduccion

A lo largo estos capitulos hemos visto que los vacios son uno de los aspectos mas so-
bresalientes de la estructura en gran escala, encerrando valiosa informacién acerca del
crecimiento y la evoluciéon de las estructuras a través de su dinamica. De acuerdo al
modelo estandar, los vacios surgen a partir de las pequenas fluctuaciones negativas del
campo de densidad del Universo primordial. Por inestabilidad gravitatoria estas subden-
sidades crecen amplificando las pequenas fluctuaciones negativas del Universo primordial
mientras la materia fluye hacia los nicleos densos haciendo surgir la red de vacios y su-
percimulos conectados a través de paredes y filamentos. El proceso de formacién de
esta red también puede ser entendido en términos del crecimiento de las fluctuaciones
positivas del Universo primordial. De ahi que la evolucién de la LSS puede ser descripta
mediante dos escenarios complementarios: la acrecién de materia en objetos masivos y

la expansién de regiones subdensas.

En este contexto, mientras los estudios de la LSS se centran en el clustering de galaxias
y regiones de alta densidad, resulta natural explorar la medida relativa a las regiones
subdensas. Explorar la distribucién espacial de los vacios nos ayudara a sumar piezas en
el rompecabezas que venimos construyendo con el andlisis de la dindmica de los vacios.
A su vez, nos sirve como punto de partida para nuevos estudios de la LSS centrados en
los vacios, con las ventajas que esto puede implicar sobre otras estructuras. Si bien los
vacios presentan cierto grado de subestructura y algunos aspectos como la distribucién
de materia y el campo de velocidades no son universales, su dindmica y evoluciéon son
relativamente mas simples que las de las sobredensidades, o bien pueden ser entendidas
en términos de su densidad y la del medio que los rodea. La dificultad hoy radica en

que el andlisis de muestras estadisticamente significativas involucra el uso de catalogos
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de galaxias de gran volumen. No obstante, las simulaciones numéricas nos permiten
explorar la correlacién de los vacios en un modelo cosmoldgico dado y, por ejemplo,

hacer predicciones de la senal en los préximos grandes relevamientos.

Con el objetivo de caracterizar la distribucion de los vacios y su relacién con el entorno,
en este capitulo realizamos un analisis del grado de asociacién a través de la funcién
de autocorrelaciéon de los vacios identificados en una simulacién numérica dentro del
modelo cosmolégico ACDM. También calculamos la funcién de correlacién en el espacio
de redshift y determinamos la funcién correspondiente a los vacios del SDSS, analizados

en los capitulos 4 y 5.

6.2. Antecedentes

En la literatura podemos encontrar varios antecedentes del estudio del clustering de
los vacios. En general, todos encuentran pequenas amplitudes positivas en la funcién
de correlacion, consistentes con una tendencia a la formacién de grupos de vacios. En
el andlisis realizado por Padilla et al. (2005b) esta tendencia es més fuerte para el
caso de los vacios més grandes (16 < Ryigs < 20h~' Mpc), aunque la amplitud no
es estadisticamente significativa debido al pequeno volumen de estudio. Para vacios
identificados en el SDSS y en realizaciones numéricas Clampitt et al. (2016) encuentran
una sefial més fuerte en el mismo rango de tamanos que Padilla et al. (2005b), pero
con una tendencia que disminuye para vacios mas grandes. El clustering de los vacios
también ha sido estudiado mediante el espectro de potencia y el factor de bias, que
describe en este caso la relacién entre clustering de los vacios y el clustering del campo
de densidad de materia subyacente. Hamaus et al. (2014c) encuentran que la distribucién
de los vacios estd dominada por un ruido de Poisson para los vacios pequenos y por una
potencia pequenia para los grandes. En otro trabajo Hamaus et al. (2014) utilizan la
funcién de correlacion de vacios identificados en una simulaciéon numérica para estudiar
la expansién del Universo a través del test de Alcock-Paczynski. Por dltimo, en el trabajo
de Liang et al. (2016) los autores también estudian la funcién de correlacién, encontrando

una senal que favorece un clustering més fuerte para los vacios de mayor tamano.

6.3. Datos y selecciéon de la muestra

Para el andlisis de las correlaciones espaciales en este capitulo consideramos las muestras
de vacios esféricos con un contraste de densidad A = —0.9, “VoidsSimuRSz0”, “VoidsSi-

muZSz0” y “VoidsSDSSFull”, descriptas en el capitulo 3. Las dos primeras corresponden
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a las muestras de vacios identificados en el espacio real y en el espacio de redshift, res-
pectivamente, en z = 0 dentro de una simulacién numérica que sigue la evolucion de
10243 particulas de materia oscura en un volumen ctibico y periédico de 1000k~ Mpc de
lado en modelo ACDM. La tercera muestra corresponde al catdlogo de vacios esféricos
con A = —0.9 identificados en la distribucién de galaxias del SDSS. Cabe senalar que,
a diferencia de la muestra de vacios del SDSS consideradas en los capitulos 4 y 5 para
estudiar la dindmica de las subdensidades, esta muestra de vacios es mayor ya que no se
encuentra restringida por la extensién del catdlogo de velocidades peculiares. Adoptar el
catalogo completo de vacios identificados en el SDSS permite incrementar la significancia

estadistica de las correlaciones espaciales estudiadas.

Siguiendo los criterios ya utilizados en este trabajo, aqui también consideramos las sub-
muestras de vacios de tipo R y tipo S, definidas en términos de la densidad de su entorno.
La tabla 6.1 lista las principales caracteristicas de las tres muestras analizadas, tal como
el numero total de vacios np que componen la muestra, como el nimero ng de vacios
que se encuentran entornos de baja densidad y el nimero de vacios ng que componen

la submuestra de vacios inmersos en entornos sobredensos.

TABLA 6.1: Caracteristicas de los catalogos de vacios analizados

Catélogo espacio A z nr nR ng
VoidsSimuRSz0 real -0.90 0 11246 | 5476 | 5770
VoidsSimuZSz0 | de redshift | -0.90 0 11074 | 5241 | 5833
VoidsSDSSFull | de redshift | -0.90 | <0.12 | 627 268 | 359

La figura 6.1 muestra una seccién de la caja de la simulacién en z = 0, donde los circulos
en color rojo delimitan los vacios de la muestra “VoidsSimuRSz0” que se encuentran in-
mersos en un entorno en gran escala subdenso (tipo R) y los circulos azules corresponden

a los vacios rodeados por una cascara sobredensa (tipo S).

La figura 6.2 muestra la densidad numérica de los vacios de la simulacién numérica en
funcién del radio, Ryeiq- La linea continua corresponde al histograma normalizado para
la muestra de vacios tipo R, mientras que la linea de trazos corresponde a la muestra de
vacios tipo S. En la figura 6.3 pueden observarse la densidad numérica correspondiente a
los vacios de tipo R y S del SDSS. Tanto en el espacio real como en el espacio de redhsift
los vacios identificados en la distribucién de halos de materia oscura en z = 0 presentan
radios entre 8 y 27 A~ Mpc, similares a los de los vacios identificados en la distribucién
de galaxias del SDSS.
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FIGURA 6.1: Vacios identificados en la distribucién de halos de materia oscura dentro

de una seccién de 6 h~' Mpc en la simulacién numérica en z = 0. Los circulos rojos

delimitan los vacios embebidos en entornos subdensos (tipo R), mientras los circulos
azules delimitan los vacios rodeados por un entorno sobredenso (tipo S).

6.4. Funcion de correlacién en el espacio real

Como vimos en la seccién 1.6.1 existen diferentes estimadores de la funcién de correla-
cion, los cuales ha sido propuesto para minimizar las incertezas provenientes del bias y
la varianza. Dado que la muestra de vacios es estudiada dentro de un volumen periddico,
el calculo de la funcion de correlacién £ se encuentra libre de los efectos provenientes de
los bordes del catalogo, por lo cual el estimador natural resulta una opcion apropiada
para el calculo de £. Luego, para obtener la funcién de correlaciéon de dos puntos de los

vacios adoptamos el estimador natural:

£(r) = ]]\\f;j Zg((:)) 1, (6.1)

donde DD(r) es el nimero de pares de centros de vacios de la muestra que se encuentran
a una distancia r dentro del intervalo [r — dr,r + dr], RR(r) es el nimero de pares

correspondiente a una muestra uniforme de vacios con la misma distribucion de tamanos,
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FiGUrA 6.2: Tamano de los vacios en la simulaciéon numérica: Histogramas normaliza-

dos de los radios Ryeig de los vacios identificados en z = 0 en el espacio real (izquierda)

y en el espacio de redshift (derecha) de la simululacién numérica. Las lineas continuas

describen los histogramas de los vacios inmersos en entornos subdensos (Tipo R). Las

lineas de trazos describen los histogramas correspondientes a los vacios envueltos por
un medio circundante sobredenso (Tipo S).

Vacios del SDSS
— TipoR

0.25
|

0.00
|

dN/N
0.15
|

0.10

Ryoia [h'Mpc]

FiGurA 6.3: Tamano de los vacios del SDSS: Histogramas normalizados de los radios

Ryoiqa de la muestra de los vacios del SDSS. La linea continua describe el histograma de

la submuestra de vacios inmersos en entornos subdensos (Tipo R). La linea de trazos

describe el histograma de la submuestra de vacios envueltos por un medio circundante
sobredenso (Tipo S).
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N, es el numero de vacios de la muestra y N4 el tamano del catdlogo “random” (seccién
1.6).

A diferencia de los trazadores de la LSS més utilizados, los vacios presentan tamanos no
despreciables con dimensiones comparables a las escalas en donde se observa la senal de
correlacién. Por ello adoptamos el principio de exclusién que descarta la superposicién
de esferas, en este caso del catalogo de vacios random, ya que por definicién los vacios
estudiados en este trabajo no se surponen. Generalmente, el catédlogo de los objetos ran-
dom es mucho mas grande que el de los objetos de interés para disminuir los errores.
No obstante, debido al tamaifio finito de los vacios y al principio de exclusién, prome-
diamos £ sobre 100 realizaciones, cada una con un catalogo diferente de vacios random

con Nyqg = N, y la misma distribucion de tamanos que la muestra de vacios estudiados.

Las incertezas estadisticas fueron calculadas utilizando el método de remuestreo Jackk-
nife. Para ello efectuamos N, realizaciones Jackknife eliminando el j —ésimo elemento de

la muestra y calculamos la funcién de correlacién para la j— ésima realizacién Jackknife:

DDy N,

S =2 RR(i) > N, — 1

~1 (6.2)

Dado que los pares random-random, RR(), no son afectados por el remuestreo utiliza-
mos el promedio < RR(7) >. El factor N, /(N, — 1) compensa los diferentes nimeros de

centros vacios.

Con cada una de las realizaciones estimamos el promedio Jackknife:

_ 1 Ny
&) = 57— 2_ &) (6:3)
j=1

donde ;) (i) es la j — ésima realizacién Jackknife, es decir, el valor de ¢ calculado

eliminando el j — ésimo elemento.

Finalmente, estimamos la incerteza a partir de la expresién:

Ny

&(0)* (6.4)

La figura 6.4 muestra en linea continua la funcién de correlacion & de los vacios esféricos
con A =-0.9 en el escenario ACDM. Alli puede observarse que estas subdensidades
tienden a estar agrupadas en escalas de hasta 50 h~'Mpc. La diferencia con respecto
a una distribucién uniforme se vuelve mas significativa si se analiza el clustering de los

vacios en entornos de alta y baja densidad por separado. En particular, la correlacién
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FicUrA 6.4: Clustering de los vacios: Funcién de correlacion & de la muestra total

de vacios (linea continua) y de las submuestras de vacios tipo R (lineas de trazos) y

tipo S (lineas de puntos). Las barras de error corresponden a las incertezas calculadas
mediante el remuestreo Jackknife.

de los vacios de tipo R es significativamente mayor que la de la muestra total y la
correspondiente a los vacios de tipo S. Ademés, mientras que a distancias r > 50h~*Mpc
la distribucién de todos los vacios no sigue ningin patrén, los vacios de tipo R y S

muestran una sefial positiva que se diluye en aproximadamente 100h~'Mpc.

En cada intervalo de distancia r la funcion de correlacion que se observa en la figura 6.4
contiene la contribucién de vacios de diferentes tamanos. Es decir, en el conteo de pares
de vacios en cada intervalo de distancia se mezclan diversas configuraciones geométricas.
Para una determinada distancia la senal de correlaciéon puede incluir la contribucién de
un par de vacios en contacto, como asi también la de un par separado por varios radios
de vacio. Con base en estas consideraciones también calculamos la correlacién en funcién
de la distancia normalizada a la suma de los radios de los vacios del par r/(R; + Ra).
Una separacién de r/(R; + Rg) = 1 corresponde al caso en que los vacios del par se
encuentran en contacto, con una separacion entre los centros igual a la suma de sus

radios. En la figura 6.5 podemos observar una tendencia similar a la que se encuentra en
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unidades de ' Mpc, pero con una incerteza menor. En escalas menores a 1.5(R; + Ra)
los vacios tienden a estar agrupados, siendo mas fuerte esta tendencia para los vacios
de tipo R. A distancias mayores a 1.5(R; + Rs) la distribucién espacial de la muestra
total es consistente con una distribucién uniforme, mientras que las dos submuestras de

vacios presentan un similar grado de asociacién que se diluye cerca de los 3(R1 + Ra).
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F1aUurA 6.5: Clustering de los vacios: Funcion de correlacion £ de la muestra total de

vacios (linea continua) y las submuestras de vacios de tipo R (linea de trazos) y de

tipo S (linea de puntos). Las distancias se encuentran normalizadas a la suma de los

radios de cada par (R; + Rg), talque r/(R1 + R2) = 1 corresponde a vacios que estdn en

contacto. Las barras de error indican las incertezas calculadas mediante el remuestreo
Jackknife en cada intervalo de distancia.

6.5. Funcion de correlacién en el espacio de redshift

La funcién de correlacién tridimensional se puede medir directamente en el espacio de
redshift estableciendo la posicion radial de los objetos de interés a partir del redshift en
los espectros. En el caso de las galaxias las velocidades peculiares producen un patrén
de clustering aparente que difiere del real. Como hemos visto en la seccion 1.7, las dis-

torsiones en el espacio de redshift reducen la amplitud del clustering a escalas pequenas,
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donde el movimiento de las galaxias dentro de las estructuras virializadas, como los gru-
pos y cumulos de galaxias, tiende a difuminar las posiciones de las galaxias inferidas
con el redshift. En escalas mas grandes las distorsiones aumentan la concentracién de
las galaxias que caen dentro un flujo coherente hacias estructuras que se encuentran

colapsando.

Los vacios, como otras estructuras del Universo, tienden a formar asociaciones. La fun-
cién de correlacién de los vacios € > 0 en escalas de hasta 100 A~! Mpc. En el capitulo 4,
ademas, hemos visto que los vacios presentan movimientos con velocidades dentro de un
amplio rango con valores medios ~ 350 km s~!, inducidos por grandes inhomogeneidades
en el campo de densidad en gran escala. El movimiento peculiar de los vacios imprime
una componente de velocidad sobre las galaxias de sus cdscaras, que se suma al flujo ra-
dial, introduciendo una nueva fuente de distorsiones en el espacio de redshift. Dado que
las galaxias de sus cédscaras definen los vacios, el movimiento global de los vacios podria
introducir distorsiones en la distribucién de vacios en el espacio de redshift. Asimismo, el
movimiento relativo de los vacios inmersos en un mismo tipo de entorno podria generar
distorsiones en el espacio de redshift . Encontrar una sefial del movimiento de los vacios
en la funcién de correlacion permitiria inferir la dindmica global de los vacios del Univer-
so de manera similar a la forma en que la funcién de correlacién cruzada vacio-galaxia

permite inferir la dindmica local de los vacios (Paz et al. 2013).

Con el objetivo de indagar sobre el impacto de la dinamica de los vacios sobre la funcién
de correlacién £, comparamos la funcién de correlacién de los vacios identificados en
el espacio real con la funcién correspondiente a los vacios identificados en el espacio de
redshift. Ademas, calculamos la funcién de correlacion de los vacios del SDSS estudiados
en los capitulos 4 y 5, los cuales también son identificados en el espacio de redshift del

catdlogo de galaxias.

Las funciones de correlacion que describen el clustering de los vacios identificados en el
espacio real, £(r), y en el espacio de redshift, £(s), no muestran diferencias significativas.
El movimiento coherente y no nulo observado en los vacios estudiados en este trabajo
no introduce distorsiones que se aprecien en la autocorrelacién de las grandes subden-
sidades &(s). A diferencia de las galaxias, las estadisticas del clustering de los vacios
pueden proporcionar mediciones de cantidades sin distorsiones sistematicas vinculadas

a su dindmica.
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F1cURA 6.6: Clustering de los vacios en el espacio de redshift. La linea continua co-

rresponde a la funcién de correlacién £(r) de la muestra total de vacios identificados en

el espacio real, mientras la linea de trazos muestra la funcién £(s) de los vacios identi-

ficados en el espacio de redshift. Las barras de error indican las incertezas calculadas
mediante el remuestreo Jackknife.

6.6. Funcion de correlacion en el SDSS

De igual forma que en las secciones anteriores calculamos la funcién de correlacion de
los vacios identificados en el SDSS. Las figuras 6.9 y 6.10 muestran las funciones de
correlacién en escalas de distancias en h~!Mpc y normalizadas a la suma de sus radios

R1 + Ry para la muestra total de vacios y las dos submuestras R y S.

Si comparamos 6.9, correspondiente a los vacios observados en el SDSS, con las figuras
6.6, 6.7 y 6.8, que muestran la correlacion de los vacios de la simulacién en el espacio
de redshift, podemos notar un buen acuerdo entre ellas. Los vacios observados en la
distribucién de galaxias muestran evidencias de la formacién de asociaciones de vacios
dentro de un mismo tipo de entorno, en este caso, sin una tendencia muy marcada
con el tipo entorno. Al normalizar la distancia con la suma de sus radios los vacios
embebidos en entornos subdensos (tipo R) muestran un clustering méas fuerte que los
vacios rodeados por un entorno sobredenso (tipo S) en escalas menores a 1.3(R; + Ra2).

A distancias mayores no se observan diferencias con el entorno.
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FiguraA 6.7: Clustering de los vacios de tipo R en el espacio de redshift. La linea con-

tinua corresponde a la funcién de correlacién £(r) de la muestra de vacios identificados

en entornos subdensos del espacio real, mientras la linea de trazos muestra la funcion

&(s) correspondiente los vacios identificados en el mismo tipo de entorno en el espacio

de redshift. Las barras de error indican las incertezas calculadas mediante el remuestreo
Jackknife.

6.7. Discusion

Analizando la funcién de correlacién de vacios en el escenario cosmoldogico ACDM y en
el SDSS encontramos diferencias significativas con respecto a una distribucién uniforme
de Poisson, consistentes con el clustering de vacios . En el caso de los vacios de tipo R
y tipo S esta tendencia es mucho maés fuerte y se observa incluso en escalas mayores
que en la muestra total de vacios. De acuerdo a la funcién de correlacién, si observamos
la distribucién de vacios encontraremos asociaciones en escalas menores a 1.5 radios de
vacio, en escalas mayores observaremos una distribucién de Poisson. Si s6lo observamos
la distribucién de vacios que se encuentran en entornos sobredensos encontraremos aso-
ciaciones de vacios, con vacios preferentemente en contacto o a distancias menores de 3
radios de vacio, donde se encuentra la cidscara sobredensa que en promedio los rodea.
En cambio, si nos centramos en la distribuciéon de los vacios de tipo R observaremos
un clustering mas fuerte con grupos de vacios inmersos en entornos de baja densidad,

alejados de las grandes aglomeraciones de materia.

Los vacios son regiones subdensas con caracteristicas propias asociadas a su baja densi-
dad. Sin embargo, al estar sumergidos en una compleja distribucion de materia el entorno

juega un papel importante en su evolucién. La clasificacién de vacios de acuerdo a su
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FiGuraA 6.8: Clustering de los vacios de tipo S en el espacio de redshift. La linea conti-

nua corresponde a la funcién de correlacién £(r) de la muestra vacios identificados en el

espacio real rodeados por una cascara sobredensa, mientras la linea de trazos muestra

la funcién £(s) correspondiente los vacios del mismo tipo identificados en el espacio

de redshift . Las barras de error corresponden a las incertezas calculadas mediante el
remuestreo Jackknife.
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F1cURA 6.9: Clustering de los vacios del SDSS: Funcién de correlacion £ de la muestra

total de vacios (linea continua) y las submuestras de vacios de tipo R (linea de trazos)

y de tipo S (linea de puntos). Las barras de error indican las incertezas calculadas
mediante el remuestreo Jackknife en cada intervalo de distancia.
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F1cURA 6.10: Clustering de los vacios del SDSS: Funcién de correlacién € de la muestra

total de vacios (linea continua) y las submuestras de vacios de tipo R (linea de trazos)

y de tipo S (linea de puntos). Las distancias se encuentran normalizadas a la suma de

los radios de cada par (R; + Rg). Las barras de error indican las incertezas calculadas
mediante el remuestreo Jackknife en cada intervalo de distancia.

entorno en tipo R y S son consistentes con los dos modos contrapuestos de evolucién,
“void-in-void” y “void-in-cloud”. Al tener en cuenta el entorno la distribucién espacial
de los vacios muestra un cierto patrén, que ademés difiere con el tipo de entorno, es-
tando lo vacios preferentemente agrupados en un entorno particular. Es decir, no sélo la
evolucién de los vacios esta condicionada por el entorno, su distribucién espacial tam-
bién se ve influenciada por la distribucion de materia que los rodea. En este sentido, la
clasificacién de vacios en tipo R y S parece ser el escenario natural donde estudiar las

propiedades y evolucién de los vacios.

La mayoria de los andlisis previos estudian muestras de subdensidades que no necesa-
riamente coinciden con las muestras de vacios consideradas en este caso. Sin embargo,
podemos senialar que la mayoria encuentra una senal positiva de clustering para las sub-
densidades de mayor tamano, tanto en simulaciones numéricas como en el SDSS. En este
trabajo calculamos la funcién de correlacién de los centros de vacios con una densidad
fija. A pesar de poseer movimientos significativos y coherentes, estas subdensidades bien
identificadas en la distribucién de galaxias no muestran efectos de su dindmica en la
funcién de correlacion. La existencia de una senal de correlacion mas alta para las sub-
densidades estudiadas en este trabajo que, ademads, no muestra distorsiones dindamicas
apreciables fortalece la propuesta que Hamaus et al. (2014) plantean para estudiar la

expansién del Universo a través de la funcién de correlacién de vacios.



Capitulo 7

Evolucion de las correlaciones

espaciales de vacios

Los vacios, al igual que las galaxias y los cimulos de galaxias, no estdn uniformemen-
te distribuidos en el espacio. En el andlisis de la funciéon de correlacién de los vacios
realizado en el capitulo 6 hemos encontrado que estas subdensidades tienden a estar
agrupadas y que la amplitud de esta senal es mayor para los vacios que se encuentran
en entornos similares. Como hemos visto a lo largo de estos capitulos la evolucion de los
vacios depende del entorno. Vacios inmersos en un entorno en gran escala subdenso se
encuentran preferentemente en expansion y la fusiéon de los mismos da lugar a vacios de
gran tamano. A diferencia de estos, los vacios rodeados por sobredensidades se encuen-
tran en un proceso de colapso por el que eventualmente desaparecen de la distribucién
de galaxias. Mientras tanto otras regiones subdensas se vacian y aparecen nuevos vacios
en la distribucion de galaxias. Sumado a ello, de acuerdo a los resultados del analisis de
la dindmica, los vacios presentan movimientos significativos vinculados a las sobre y sub-
densidades en gran escala; por lo que las correlaciones espaciales podrian ser diferentes

durante el crecimiento de la estructura en gran escala.

Con el objetivo analizar la evolucién de la distribucién de los vacios, en este capitulo
analizamos la funcién de correlacion de los vacios en diferentes redshifts. Primero para
muestras de vacios con la misma densidad en cada redshift y luego para vacios con
diferentes valores de densidad. Como a lo largo de todo este trabajo, en el anélisis

tenemos en cuenta el entorno en gran escala y los tamanos de los vacios.

88
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7.1. Vacios con densidad fija

En esta seccién exploramos en una simulaciéon numeérica la evolucién del clustering de
subdensidades esféricas con un contraste de densidad fijo A(z) = —0.9. Para el analisis de
la evolucién en la correlacién de los vacios consideramos muestras de vacios identificados
en z = 0,1,2, “VoidsSimuRSz0”, “VoidsSimuRSz1” y “VoidsSimuRSz2”, descriptas en
el capitulo 3. La muestra total de n vacios fue dividida en dos submuestras de acuerdo
al entorno en gran escala, obteniendo un total de ng y ng vacios de tipo R y tipo S,
respectivamente, en cada redshift z (ver tabla 7.1). El nimero de vacios con A = —0.9
en z = (0 es casi cuatro veces el nimero de vacios identificados en z = 2. Mientras la
fraccién de vacios en entornos sobre y subdensos es practicamente la misma en z = 0,

en z = 2 hay un mayor porcentaje de vacios en entornos de baja densidad.

TABLA 7.1: Caracteristicas de las muestras de vacios con un contraste de densidad
integrado A(z) = —0.9

2 A ng | ng nr fr | [s
0.0 | -0.900 | 5476 | 5770 | 11246 | 0.49 | 0.51
1.0 | -0.900 | 3856 | 3264 | 7120 | 0.54 | 0.46
2.0 1 -0.900 | 1723 | 1280 | 3003 | 0.57 | 0.43

7.1.1. Tamanos de los vacios en diferentes redshifts

Las regiones esféricas con un contraste de densidad integrado A = —0.9 presentan
diferentes tamanos en los distintos z. En la figura 7.1 podemos observar los histogramas
normalizados de los radios de los vacios de las tres muestras en z = 0,1, 2. Los vacios
identificados en z = 2 presentan radios dentro del rango 15-30 h~' Mpc, mientras que
en z = 1 disminuye el porcentaje de vacios con radios que superan los ~ 17h~! Mpc
y aumenta considerablemente el porcentaje de vacios con radios menores. En z = 0 los

vacios son mas pequenos que en z = 1.

Las distribuciones de los tamanos de las submuestras, R y S, exhiben una tendencia
similar. La figura 7.2 muestra los histogramas normalizados de los radios de los vacios
de tipo R y tipo S en z = 0,1, 2, de izquierda a derecha. Las curvas en linea continua
corresponden a la muestra de vacios de tipo R, mientras que las lineas de trazos, a los

vacios de tipo S.
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FIGURA 7.2: Histogramas normalizados de los radios Ryeiq de vacios de tipo R (linea
continua) y tipo S (linea discontinua) identificados en z = 0, 1, 2, de izquierda a derecha,
con un contraste de densidad integrado A(Ryeia) = —0.9.

7.1.2. Evolucion de la funcion de autocorrelacion

Para cada una de las muestras de vacios identificados en z = 0, 1, 2 calculamos la funcién
de correlacién de dos puntos € en funcién de la distancia  en unidades de h~! Mpc, de
la misma forma que la seccién 6.4. En cada redshift aplicamos el principio de exclusién
y los intervalos de distancias fueron definidos teniendo en cuenta la distribucién de los
tamanos de los vacios. Las incertezas en cada intervalo de distancia fueron estimadas

mediante el método de remuestreo de Jackknife. Las figuras 7.3, 7.4 y 7.5 muestran las
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correlaciones en z = 0, 1,2, para la muestra total de vacios, vacios de tipo R y de tipo

S, respectivamente.

2.0 Vacios
— 2z=0.0
s 2=1.0
z=2.0
1.6
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FIGURA 7.3: Evolucidn de la funcién de correlacién de vacios £(r) con A(Ryeiq) =-0.9.

Las lineas continuas corresponden a z = 0, las de trazos a z = 1 y las de puntos a

z = 2. Las barras de error indican las incertezas en £(r) calculadas mediante la técnica
de remuestreo Jackknife.
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FIGURA 7.4: Evolucién de la funcién de correlacién £(r) de vacios inmersos en entornos

subdensos (Tipo R) con A(Ryeia) =-0.9. Las lineas continuas corresponden a z = 0, las

de trazos a z =1 y las de puntos a z = 2. Las barras de error indican las incertezas en
&(r) calculadas mediante la técnica de remuestreo Jackknife.
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FIGURA 7.5: Evolucién de la funcién de correlacién £(r) de vacios rodeados por un
entorno en gran escala sobredenso (Tipo S) con A(Ryeia) =-0.9. Las lineas continuas
corresponden a z = 0, las de trazos a z = 1 y las de puntos a z = 2. Las barras de error
indican las incertezas en £(r) calculadas mediante la técnica de remuestreo Jackknife.

Para cada una de las muestras de vacios en z = 0,1,2 la correlacién es nula para
distancias mayores a 100 A~! Mpc. Independientemente del entorno y del modo de
evolucién, en escalas mayores a 100 h~! Mpc la distribucién de vacios con A =-0.9 es
consistente con una distribucién de Poisson. En escalas menores, el clustering es mayor
para las muestras definidas segtin el entorno en gran escala, siendo mas fuerte en los
vacios de tipo R. Para una escala fija el clustering de los vacios es mas fuerte en z = 2.
En el caso de los vacios de tipo S, sin embargo, no se observa una clara tendencia con
el redshift. En todos los casos los maximos se observan a distancias que corresponden al

tamano de los vacios, es decir, los vacios se encuentran preferentemente en contacto.

La amplitud de correlaciéon en una escala dada contiene la contribucién de pares de
diferentes tamanos. En la evolucion de la funcién de correlacién de los vacios, ademas
de la evolucién propia que pueda llegar a tener el clustering, también entra en juego
la variacién de los tamanos con el redshift. Al igual que en capitulo 6, calculamos la
funcién de correlacién € en funcién de la distancia normalizada a la suma de los radios
r/(R1 + Ra). En las figuras 7.6, 7.7 y 7.8 podemos observar como la normalizacién de
la distancia suprime las diferencias que se observan en en las correlaciones de los vacios
cuando estas son medidas en unidades de distancias fisicas. Para los vacios de tipo S
los valores de las incertezas son mayores que para las otras muestras. Para los vacios
tipo R y de la muestra total, las funciones correlacién de dos puntos en z =0, 1 y 2 son

indistinguibles dentro de las incertezas calculadas. Es decir, a medida que evoluciona la
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estructura en gran escala, el clustering de las subdensidades con A =-0.9 se mantiene
invariante cuando las distancias entre los vacios son calculadas en unidades de la suma

de sus radios.

Vacios

1.3 + — z=0.0
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FIGURA 7.6: Evolucién de la funcién de correlacién &(r) de vacios con A(Ryeig) =-0.9

y distancias medidas en unidades de la suma de los radios Ry + R5. La linea continua

muestra la funcién en z = 0, la de trazos, en z = 1 y la de puntos, en z = 2. Las barras

de error indican las incertezas en £(r) calculadas mediante la técnica de remuestreo
Jackknife.

7.2. Vacios en evolucién

De acuerdo a los resultados obtenidos en la seccién anterior, a medida que evoluciona la
LSS y se incrementa el clustering de galaxias y materia en el Universo, el clustering de
los vacios con A =-0.9 se mantiene constante cuando el grado de asociacién se mide en

escalas relativas a sus tamanos.

Con el objetivo de indagar un poco mas acerca de la evolucién de la distribucién de los
vacios, en esta seccion analizamos la funcion de correlacién de las subdensidades que si-
guen la misma evolucion que los vacios en z = 0 con A = —0.9. Para ello consideramos las
muestras de vacios “VoidsSimuRSz0”, “VOidSSimURSZ1”y“VoidsSimuRSzQ,sph”compuestasporlosvaciosconunaden
en z =1y z = 2 igual a la que tienen una subdensidad con A(z = 0) =-0.9 segtn el
modelo esférico. La tabla 7.2 detalla . el contraste de densidad integrado A(z) de los np
vacios que componen cada muestra, como asi también el niimero y la fraccién de vacios

de tipo R y S.
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FIGURA 7.7: Evolucién de la funcién de correlacién £(r) de vacfos de tipo R con

A(Ryoia) =-0.9 y distancias medidas en unidades de la suma de los radios Ry + Ra.

La linea continuas corresponde a z = 0, la de trazos a z = 1 y la de puntos a z = 2.

Las barras de error indican las incertezas en £(r) calculadas mediante la técnica de
remuestreo Jackknife.

1.6 Vacios tipo S
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FI1GURA 7.8: Evolucién de la funcién de correlacién £(r) de vacios de tipo S con

A(Ryoia) =-0.9 y distancias medidas en unidades de la suma de los radios Ry + Reo.

La linea continua corresponde a z = 0, la de trazos a z = 1 y la de puntos a z = 2.

Las barras de error indican las incertezas en £(r) calculadas mediante la técnica de
remuestreo Jackknife.
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TABLA 7.2: Caracteristicas de las muestras de vacios con un contraste de densidad
integrado A = A(z)

2 A nr | ns nr | fr | fs
0.0 | -0.900 | 5476 | 5770 | 11246 | 0.49 | 0.51
1.0 | -0.855 | 2996 | 3142 | 6138 | 0.49 | 0.51
2.0 | -0.798 | 1064 | 1242 | 2306 | 0.46 | 0.54

7.2.1. Tamanos de los vacios en diferentes redshifts

Al igual que las muestras de vacios con un contraste de densidad fijo, los tamanos de los
vacios identificados de acuerdo al modelo esférico muestran un marcada variacién con el
redshift. La figura 7.9 muestra los histogramas normalizados de los radios de los vacios
identificados en z = 0,1,2 con A =-0.900, -0.855 y -0.798, respectivamente. Los vacios
identificados en z = 2 son regiones subdensas con radios entre 17y 35 h~! Mpc. En z = 1
el porcentaje de vacios con radios similares a los de z = 2 disminuye considerablemente.
En z =1y z = 0 los vacios que estan en el mismo estadio de evolucién que los de z = 2
son regiones subdensas de menor tamaiio que las de redshift mas altos. En particular,

es pequena la poblacién de vacios con tamanos similares en z =0y z = 2.
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Ficura 7.9: Histogramas normalizados de los radios Ryeq de vacios identificados en

z =0,1,2 con un contraste de densidad A(z = 0, Ryoia) =-0.9, A(z = 1, Ryoia) =-0.855

y A(z = 2, Ryoia) =-0.798. La linea continua corresponde a la muestra de vacios de

z = 0, mientras que la linea de trazos y de puntos corresponden a z = 1y z = 2,
respectivamente.
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La evolucién de los tamanos también se observa en las muestras de vacios de tipo R
y S por separado. La figura 7.10 muestra los histogramas normalizados de los radios
de los vacios de tipo R y tipo S en z = 0,1, 2, de izquierda a derecha. Las curvas en
linea continua corresponden a la muestra de vacios de tipo R, mientras que la linea de
trazos a los vacios de tipo S. En las muestras de z = 0 y z = 1 los vacios méas grandes
son preferentemente de tipo R, es decir, se encuentran en expansién en entornos con
densidades menores o similares a la media del Universo. En z = 2 los radios de los vacios

son mayores y no presentan una diferencia significativa con el entorno.
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FIGURA 7.10: Histogramas normalizados de los radios Ryeiq de vacios de tipo R (linea

continua) y tipo S (linea discontinua) identificados en z = 0, 1, 2, de izquierda a derecha,

con un contraste de densidad A(z = 0, Ryoid) =-0.9, A(z = 1, Ryoia) =-0.855 y A(z =
2, Ryoida) =-0.798.

En la figura 7.11 también podemos observar el porcentaje de volumen ocupado en la
simulacién por los vacios en z = 0, 1,2 para las muestras con A = —0.9 y A = A(z). A
medida que crecen las fluctuaciones del campo de densidad emergen més subdensidades
con A fijo, las cuales tienen tamafios caracteristicos mas pequenos, ocupando en total

un volumen cada vez mayor.

7.2.2. Funcién de correlacion

La figura 7.12 muestra la evolucién de la funcién de correlacién £(r) de vacios que se
encuentran en el mismo estadio de evolutivo que los identificados en z = 0. En este
caso la evolucion del clustering es mas marcada que las muestras de vacios con A =-
0.9. Los vacios identificados en z > 0, con un contraste de densidad A >-0.9, muestran
una correlaciéon mas fuerte. En todos los casos los vacios de tipo R presentan un mayor
exceso de probabilidad de formar asociaciones respecto de una distribucién homogénea.
La escala en donde la distribucion se vuelve aleatoria y uniforme, £ = 0, no depende de

la densidad de los vacios.
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FicuraA 7.11: Evolucién de la fraccién de volumen ocupado por los vacios con A = —0.9

(linea continua) y A = A(z) (linea de trazos).
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Figura 7.12: Funcién de correlaciéon de la muestra total de vacios en z =0, 1, y

2 con un contraste de densidad A(z = 0, Ryoia) =-0.9, A(z = 1, Ryoia) =-0.855 y

A(z = 2, Ryoia) =-0.798, respectivamente. Las barras de error indican las incertezas
calculadas mediante el remuestreo Jackknife.

En las figuras 7.15, 7.16 y 7.17 se puede observar que para estas muestras de vacios la
funcién de correlacion £ también permanece invariante cuando el clustering es medido
en escalas normalizadas. Para los vacios de tipo R el exceso de pares en cada intervalo de
distancia normalizada respecto a una distribucién uniforme y aleatoria con los mismos

tamanos se mantiene constante desde z =3 a z = 0.
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FIGURA 7.13: Funcién de correlacion de la submuestra de vacios de tipo R en z =0,
1, y 2 con un contraste de densidad A(z = 0, Ryoia) =-0.9, A(z = 1, Ryoiq) =-0.855
y A(z = 2, Ryoia) =-0.798, respectivamente. Las barras de error corresponden a las

incertezas calculadas mediante el remuestreo Jackknife.
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F1GUrRA 7.14: Funcién de correlaciéon de la submuestra de vacios de tipo S en z =0,
1, y 2 con un contraste de densidad A(z = 0, Ryeia) =-0.9, A(z = 1, Ryeia) =-0.855
y A(z = 2, Ryoia) =-0.798, respectivamente. Las barras de error corresponden a las

incertezas calculadas mediante el remuestreo Jackknife.
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FiGuraA 7.15: Funcién de correlacion de los vacios en z =0, 1, y 2 con un contraste
de densidad A(z = 0, Ryoia) =-0.9, A(z = 1, Ryoia) =-0.855 y A(z = 2, Ryeiq) =-0.798,
respectivamente. Las distancias estdn normalizadas a la suma de los radios de cada
par R; + R,. Las barras de error corresponden a las incertezas calculadas mediante el
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remuestreo Jackknife.

3.0 Vacios tipo R
— 2z=0.0 A=-0.900
2540 % - z=1.0 A=-0.855
- 7z=2.0 A=—0.798

FiGURA 7.16: Funcién de correlaciéon delos vacios de tipo R en z =0, 1, y 2 con
un contraste de densidad A(z = 0, Ryoid) =-0.9, A(z = 1, Ryoia) =-0.855 y A(z =
2, Ryoia) =-0.798, respectivamente. Las distancias estdn normalizadas a la suma de los
radios de cada par R; + R,. Las barras de error corresponden a las incertezas calculadas

mediante el remuestreo Jackknife.
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FiGura 7.17: Funcién de correlacién de la muestra de vacios de tipo S en z =0, 1,

y 2 con un contraste de densidad A(z = 0, Ryoia) =-0.9, A(z = 1, Ryoia) =-0.855 y

A(z = 2, Ryoiq) =-0.798, respectivamente. Las distancias estdn normalizadas a la suma

de los radios de cada par R; + Rs. Las barras de error corresponden a las incertezas
calculadas mediante el remuestreo Jackknife.

7.3. Discusion

En este capitulo nos centramos en la evolucion de las correlaciones espaciales de los
vacios. Para ello calculamos la funcién de autocorrelacion de vacios identificados en
distintos redshifts dentro de una simulacién numérica. Primero consideramos tres po-
blaciones de vacios con un constraste de densidad fijo A = —0.9 en z = 0,1, 2. Luego,
consideramos las muestras de vacios en z = 1 y z = 2 correspondientes a z = 0 segun el
modelo esférico de vacios. En ambos casos, en cada escala con senal positiva encontramos
una evolucion en el clustering de los vacios consistente con un incremento en el grado de
agrupamiento con el redshift. Al igual que en z = 0, el clustering de los vacios embedidos
en entornos similares es mayor, siendo méas marcada esta tendencia en la poblacién de

vacios de tipo R.

En el caso de las galaxias y los cimulos, el clustering depende del medio en el que
se encuentran los trazadores. Esta bien establecido que la amplitud de la correlacién
depende de la masa y la naturaleza de los objetos estudiados. A medida que avanza la
formacion de estructura mediante la caida gravitacional a regiones de alta densidad, el
clustering de la materia del Universo se vuelve mas fuerte. Esto puede observarse en la
evolucién de la funcién de correlacion de las galaxias que generalmente se expresa como

£(r,z) = £(r,0)(142)3+9, donde € > 0, indicando que el clustering de galaxias crece con
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el tiempo, pero con un valor € no fijo. Al igual que las galaxias y los ciimulos la funcién
de correlacién de los vacios depende del entorno de los trazadores y del redshift. Sin
embargo, al realizar el conteo de pares de vacios en intervalos de distancias normalizada
a la suma de los radios de los pares, la amplitud de la funciéon de correlacién en cada
intervalo de distancia se mantiene invariante en los redshifts considerados, desde z = 3
hasta z = 0. Es decir, la funcién de autocorrelaciéon de los vacios estudiando en este
trabajo evoluciona de manera autosimilar. A medida que avanza el proceso de formacién
de estructura en la simulacion numérica, la distribucién espacial de las subdensidades
consideradas que emergen en la LLS se mantienen estadisticamente invariantes cuando
las distancias son reescaladas de esta forma peculiar. Mas especificamente, la distribucién
de los picos negativos del campo de densidad de materia oscura que son centros de
extensas regiones casi vacias, mantienen el mismo grado de asociacién cuando la red

cosmica es reescalada de esta forma.

Para los vacios de tipo R la funcién de correlacion presenta valores indistinguibles en los
diferentes redshift, los cuales también presentan menor grado de incerteza en cada escala.
Estos vacios conforman la poblacién de subdensidades que se encuentran rodeadas por
un entorno de baja densidad que no condiciona la expansién de sus capas, producto de
su naturaleza subdensa. No obstante, estos vacios no se encuentran aislados. El medio
imprime en ellos un movimiento global no nulo y coherente. Mientras tanto, estos vacios
muestran evidencia de la formacién de asociaciones de subdensidades, la cual se mantiene
invariante con el redshift. Los vacios de tipo S, en cambio, se encuentran mas afectados
por el entorno en gran escala. Por definiciéon la densidad del medio circundante revierte la
expansion de la subdensidad debido al colapso de una cascara sobredensa que los rodea,
situada a incluso varios radios de vacio. Bajo este modo de evolucién, “void-in-cloud”,
los vacios de tipo S eventualmente desapareceran cayendo sobre si mismos debido al
colapso de la sobredensidad que los rodea. Asi mismo, el medio imprime en estos vacios
velocidades que superan los 800 km s~! y también forman asociaciones. Sin embargo,
estos vacios presentan menos clustering que los vacios de tipo R y, si bien los valores
de la funcién de correlacién en diferentes redshifts es similar cuando las distancias son
re-escaladas, presentan una dispersién marcada en la evolucién de la autocorrelacion
espacial. En este contexto, la funcién de correlacion de los vacios se mantiene constante
cuando las distancias son reescaladas a la suma de sus radios. Seria de gran aporte
realizar estudios mas detallados sobre la evolucion de la funcién de autocorrelacién de
los vacios en diferentes modelos cosmolégicos. Comprender la invarianza producto del
rescalado de la distancia entre los pares de vacios y analizar la posible existencia de
nueva medida cosmoldgica independiente del redshift en el modelo ACDM son uno de

los préximos aspectos a abordar.



Capitulo 8

Conclusiones

En la primera parte de este trabajo realizamos un estudio estadistico de la dindmica de
los vacios centrado en el movimiento global y su relacién con la estructura en gran escala.
Analizamos el campo de velocidades peculiares dentro y alrededor de vacios esféricos
identificados en la distribucion de galaxias observadas. En el capitulo 3 determinamos el
movimientos global de los vacios y exploramos su relacién con los tamanos y el entorno.
Los resultados obtenidos muestran por primera vez que los vacios se desplazan como una
entidad con velocidades que cubren un amplio rango de valores, desde unos pocos km s~
hasta 1000 km s~!, con un valor medio de aproximadamente 350 km s~!. La magnitud
de las velocidades con que se desplazan los vacios muestran una clara dependencia con el
tamano y el entorno en gran escala. Los vacios pequenos tienden a moverse més réapido
que los de mayor tamafo. De igual manera, los vacios que se encuentran en regiones de

alta densidad presentan mayores velocidades que aquellos situados en regiones de baja
densidad.

En el capitulo 4 el andlisis del movimiento relativo de los vacios evidencia la presencia
de dos poblaciones de vacios, una acercandose entre si y otra alejandose en la direccion
que une sus centros. Siendo los vacios rodeados por un entorno sobredenso los que se
acercan mutuamente y los inmersos en entornos subdensos los que se alejan entre si.
El movimiento relativo de los vacios observados alcanza magnitudes en promedio de
100-150 km s~! con una longitud de coherencia de 200 h~! Mpc. El movimiento de los
vacios, lejos de ser arbitrario, resulta coherente y puede ser entendido en términos de la
influencia que ejercen grandes sobre y subdensidades que atraen o empujan a los vacios.
Ademsds, debido al acuerdo que muestran los datos observacionales y las simulaciones
numéricas, podemos decir que la dindmica de los vacios puede ser entendida dentro de

la teoria lineal.
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En el capitulo 5 el estudio del movimiento de los vacios relativo a las futuras super-
estructuras virializadas muestra que los vacios caen a las grandes aglomeraciones de
materia de manera similar a los grupos de galaxias, con velocidades promedio de 100
km s~'. Al mismo tiempo las galaxias situadas en sus cdscaras se encuentran bajo la
influencia de un flujo divergente que alcanza una velocidad promedio ~ 130 km s™!,
debido a la naturaleza subdensa de los vacios, que impide en algunos casos la caida a

las superestructuras masivas.

Los resultados del estudio de la dinamica de los vacios del Universo da cuenta de que,
adema&s de estar en un proceso de expansiéon o colapso dependiendo del entorno, estos
se desplazan a velocidades similares a los grupos de galaxias debido a la presencia de
grandes fluctuaciones del campo de densidad. En consecuencia, las galaxias que escapan
de los vacios se encuentran bajo la accion de la expansién de las cascaras de los vacios
con respecto a la regiéon central y el movimiento de todo el vacio que imprime una
velocidad superior al flujo saliente radial. Estos resultados complementan el marco en
que los flujos de materia en gran escala y, en consecuencia, el crecimiento de la estructura
en gran escala son interpretados teniendo en cuenta sdlo la atraccién a las grandes

sobredensidades y la flujo divergente de los vacios.

En la segunda parte de este trabajo analizamos la distribucién de los vacios a través de
la funcién de correlacién de dos puntos. En el capitulo 5 analizamos esta funcién en una
simulacién numérica y en los datos observacionales analizados en la primera parte de este
trabajo. Encontramos evidencia de la formacién de asociaciones de vacios, siendo mayor
esta tendencia en aquellos que se encuentran en entornos subdensos. Con el objetivo
de explorar los posibles efectos del desplazamiento de los vacios en las correlaciones
espaciales, calculamos la funcién de correlacién en el espacio de redshift sin encontrar
un efecto apreciable sobre las mismas. El movimiento que los vacios imprimen en las
galaxias de sus cdscaras y el movimiento relativo de los vacios no tienen un impacto
en la funcién de correlacion de los vacios en el espacio de redshift. Es decir, la funcién
de correlacién de los vacios estudiados se mantiene libre de los efectos que su dindmica
puede generar en la distribucion de vacios observados, fortaleciendo la implementacién

de test cosmoldgicos como el de Alcock-Paczynski.

Finalmente, en el capitulo 6 estudiamos la evolucién de la funcién de correlacién con-
cluyendo que esta es mayor a redshifts mas altos, pero se mantiene constante en las
diferentes etapas del Universo cuando la distancia entre pares de vacios es medida en
unidades de la suma de sus radios. Mientras la estructura en gran escala crece y los vacios
amplifican las pequenas fluctuaciones del campo de densidad del Universo primordial los
vacios mantienen el mismo clustering cuando la distancia entre los pares de vacios se re-

escala a la suma de sus radios. Los vacios, rodeados por paredes y filamentos, muestran
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la cara mas simple de la evolucién de la estructura en gran escala. Fuertemente conec-
tados a la distribucién de masa, pueden proporcionar una forma simplificada de extraer
informacién del patrén de clustering, dando pistas sobre la formacién y evolucién de la
Red Césmica. En este sentido la invarianza de la funcién de correlacién de los vacios
puede ser una poderosa fuente de informacion acerca de la evolucion de la estructura en

gran escala.

Este trabajo marca un nuevo punto de partida en nuestro estudio de la estructura en
gran escala a partir de la distribucién espacial de los vacios. Sobre este nuevo escenario,
donde la dinamica de los vacios se encuentra ya caracterizada y entendida, extenderemos
el andlisis de las correlaciones espaciales en otros modelos cosmoldgicos. Analizaremos
la posible existencia de una nueva medida cosmoldgica independiente del redshift que
permita ajustar el modelo cosmoldgico a partir de los datos provenientes de los préximos

grandes relevamientos del cielo.
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Apéndice

A.1. Campo de velocidades peculiares en el SDSS-DR7

Para el estudio de la dindmica de los vacios utilizamos el catdlogo de velocidades pe-
culiares de Wang et al. (2012). El catalogo contiene las componentes tridimensionales
del campo de velocidades peculiares en el espacio real del volumen del SDSS-DRY7. Las
velocidades fueron calculadas a partir de la teoria lineal que relaciona de forma sencilla
la velocidad peculiar y la sobredensidad de materia, determinada en este caso, utilizando

los grupos de galaxias como trazadores de materia.

A continuaciéon podemos seguir de manera detallada el formalismo implementado por

Wang et al. (2012) en el célculo de las velocidades utilizadas en este trabajo.

A.1.1. Campo de velocidades peculiares en el régimen lineal

En el régimen lineal (§ << 1) la velocidad peculiar estd dada por la expresién

1 D

donde G, a, p, D y ¢ son la constante gravitacional, el factor de escala, la densidad
media de materia, el factor de crecimiento lineal y el potencial gravitatorio peculiar,
respectivamente. En la seccién 1.4 hemos visto que el potencial gravitacional ¢ puede

ser calculado a partir del contraste de densidad ¢ a través de la ecuacién de Poisson:

V2¢ = 41Gpa®s . (A.2)
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Combinando estas dos ecuaciones en el espacio de Fourier,
ik
v(k) = Haf () 50(k), (A.3)
donde v(k) y d(k) son las respectivas transformadas de Fourier de v y §, H es la constante
de Hubble, y f(Q) = dlnD/dIna ~ 0’ + LQA(1 + Qn/2) (Lahav et al. 1991). La
reconstruccion del campo de velocidades en el régimen lineal se reduce entonces a la

determinacion del campo de densidad de materia.

En el modelo ACDM la mayor parte de la materia esté ligada a los halos de materia oscu-
ra, en donde se forman las galaxias por enfriamiento y condensacién del gas. Basandose
en esta caracteristica del modelo cosmolégico, Wang et al. (2009) proponen reconstruir
el campo de densidad a partir de la distribucién de halos por encima de una masa limite.
La restriccién en la masa de los halos tiene como objetivo la implementacion del método
en muestras bien definidas de grupos y cimulos de galaxias que pueden ser utilizados

como representantes de la poblacién de halos de materia oscura.

Para determinar el campo de densidad a partir de la distribucién de halos de materia
oscura es necesario primero establecer como esta distribuida la materia en y alrededor de
los halos. Wang et al. (2009) eligen hacerlo a través de la funcién de correlacién cruzada

halo-materia, &nq10— D, calculada en submuestras de halos con diferentes masas.

Dada una muestra de halos de materia oscura por encima de una masa limite My, la
distribucién de materia alrededor de cada halo es modelada mediante el método Monte
Carlo utilizando la funcién de correlaciéon cruzada correspondiente a la masa del halo,
calculada previamente en una simulaciéon de alta resolucién. Luego, de la ecuacién A.3
se tiene _ »

Vi) = Haf () 55,(1) = by Ha f(2) H500) = by (k) (A1)
donde d, (k) es la transformada de Fourier del contraste de densidad representado por
los halos con masas My > M, v bum es el factor de sesgo promedio de los halos con

masas My, > My
B fAOZhMbh(M)n(M)dM

bhm = ;
b ot Mn(M)dM

(A.5)

donde n(M) y by (M) son la funcién de masa de los halos y sesgo de los halos, respectiva-
mente (Wang et al. 2009). El factor de sesgo bny, puede obtenerse también comparando
las velocidades peculiares predichas por las particulas de materia oscura y la de los ha-
los. De esta forma, el campo de velocidades peculiares puede ser reconstruido dentro del
régimen lineal sélo utilizando la poblacién de halos por encima de alguna masa limite
My, y una simulacién numérica que modele la distribucion de masa al rededor de los

halos.
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El campo de velocidades peculiares es calculado de forma confiable para una masa limite
My, ~ 102h~ 1M, similar a la masa limite de una muestra completa en volumen de
catélogos de galaxias como el SDSS (Wang et al. 2009). Motivados en este resultado,
Wang et al. (2012) reconstruyen el campo de velocidades peculiares utilizando una mues-
tra completa en volumen de grupos de galaxias como representantes de la distribucién
de halos en el SDSS. Estiman vy, y recuperan v para una dada cosmologia a partir de

la relacién A 4.

A.1.2. Reconstruccion del campo de velocidades peculiares en el SDSS

La implementaciéon del método en datos observacionales implica la determinacion del
campo de densidad de materia que no es un problema facil de resolver. Por un lado, los
principales métodos de determinacion de la distribucion de materia, como las lentes gra-
vitacionales, se limitan a sistemas masivos individuales. Por otro lado, las galaxias como
trazadoras de materia presentan importantes sesgos que dependen de varias propieda-
des, tales como la luminosidad y el color. Como alternativa, Wang et al. (2012) utilizan
los grupos de galaxias como representantes de halos de materia oscura y proponen como
nexo con la distribucién de materia la relacion que existe entre los halos y el campo
de densidad, bien establecida para un modelo cosmolégico dado. Sin embargo, para la
reconstruccion del campo de velocidades peculiares en el SDSS adoptan un criterio més
relajado. Dado que el campo de velocidades estd fundamentalmente dominado por la
distribucién de masa en gran escala, proponen realizar la reconstruccién simplemente
a partir de la distribucién de los grupos masivos como representantes de los halos sin
tener en cuenta la correlacion cruzada. Cabe senalar que en un trabajo anterior, Wang
et al. (2009) utilizan la teoria lineal para calcular el campo de velocidades a partir del
campo de densidad suavizado basado en la distribuciéon de halos masivos obteniendo un

campo de velocidades con buena precisiéon en gran escala.

Para la reconstruccién del campo de velocidades peculiares los autores utilizan una
muestra de grupos identificados en el catilogo de galaxias NYU-VAGC (Blanton et al.
2005) compilado sobre el DSDD-DRT. Para ello consideran todas las galaxias de la regién
Norte del catdlogo con magnitudes aparentes corregidas por extincién maés brillantes
que r =17.72, con 0.01 < z < 0.02. Sobre la muestra final de 584473 galaxias con una
cobertura de cielo de 7047 grados cuadrados los grupos son identificados implementando

el buscador de grupos adaptativo desarrollado por Yang et al. (2005).

La reconstruccion del campo velocidad se lleva a cabo dentro de un cubo periédico en
el que es incorporado el volumen del catdlogo de grupos. En este caso el tamano del

cubo es de 726 h~' Mpc de lado, aproximadamente 100h~! Mpc més grande que la
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escala méxima del volumen del relevamiento. El volumen contiene 10243 celdas (con
una resolucién de 0.7 h~! Mpc) clasificadas en dos tipos: celdas relevamiento y celdas
no-relevamiento, dependiendo de si el centro de la celda pertenece o no al volumen del

relevamiento.

El campo de densidad se reconstruye asignando la masa de cada grupo (con masa > M,y,)
en las celdas del cubo de acuerdo a sus coordenadas en el espacio de redshift suponiendo
que la masa se distribuye homogéneamente dentro del radio virial. A cada celda no-
relevamiento se le asigna una densidad igual a la densidad media de los grupos con
masas > M, en el volumen del catdlogo, de manera que el cubo completo tenga la
misma densidad media que la poblacién real. A continuaciéon se computa el campo de

sobredensidad de los grupos en el espacio de redshift, definido por

Oni = ph,ii_ Ph (A.6)
Ph

donde el indice i corresponde a la i-ésima celda.

Para corregir las distorsiones en el espacio del redshift debido a las velocidades peculiares
de los grupos el campo de densidad es suavizado con un kernel Gaussiano con una escala

de masa log(Ms/My) = 14.75, que corresponde a una escala de

1 M 1/3
R, = <S> = 7,93Mpc (A.7)

Vo p

A continuacién, se implementa la transformada de Fourier en el campo de sobredensidad
suavizado y el campo v(k) = vj,(k)/bpn, es calculado a partir de la ec A.3 utilizando un
valor de by, calculado en una simulacién numérica. La transformada de Fourier de v(k)
produce entonces el campo de velocidad, que permite calcular el redshift cosmolégico

corregido por la velocidad peculiar de cada grupo segin

Zobs — (vlos/c)
=08 o8 A8
Zcorr 1+ ('Ulos/c) ) ( )
donde v)s es la componente de la velocidad peculiar en la linea de la visual y zgps €s el
redshift observado del grupo. Dado que el campo de velocidad es calculado utilizando la

distribucién de los grupos en el espacio de redshift, se itera hasta lograr la convergencia.

Con las posiciones corregidas de los grupos, el procedimiento descripto anteriormente se
repite para asignar la masa de cada grupo de la muestra en las celdas y obtener asi dp
en espacio real. Para obtener el campo de velocidad, el campo de densidad es suavizado
en la escala M. Finalmente los valores de vy /by, representan entonces el campo de

velocidades peculiares predicho.
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El procedimiento implementado por Wang et al. (2012) involucra varias fuentes de incer-
tezas en el calculo de las velocidades: las distorsiones del espacio de redshift, los limites
del relevamiento, las falsas identificaciones de grupos y la aproximacion lineal. El anélisis
de cada una de estas fuentes de incertezas en catalogos sintéticos con las mismas propie-
dades estadisticas que el SDSS muestra que cada una contribuye casi en igual medida
a la incerteza total del método. En particular, Wang et al. (2012) encuentran que las
velocidades peculiares suavizadas en una escala de ~ 2h~! Mpc son reconstruidas de

forma confiable en la regién interior (~ 66 %) del volumen del SDSS.

El catalogo de velocidades peculiares del SDSS-DR7 se encuentra disponible en el sitio
http://gax.sjtu.edu.cn/data/Group.html. Alli también se puede acceder a los catélogos

de grupos y galaxias utilizados para definir el campo de densidad de materia.
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