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Resumen

EN ESTE TRABAJO DE TESIS SE LLEVO A CABO UN ESTUDIO ESTADISTI-
CO COMPLETO ACERCA DE LAS PROPIEDADES DE REGIONES SUBDENSAS
EN EL UNIVERSO. PARA TAL FIN SE ANALIZARON LAS CARACTERISTICAS
ESPACIALES Y DINAMICAS EN LOS ENTORNOS A REGIONES SUBDENSAS EN
SIMULACIONES NUMERICAS COSMOLOGICAS, POBLADAS CON GALAXIAS SE-
MIANALITICAS, Y CATALOGOS OBSERVACIONALES DE GALAXIAS. SE EXA-
MINARON LAS PROPIEDADES DE LAS GALAXIAS EN PAREDES DE REGIONES
SUBDENSAS EN CATALOGOS DE GALAXIAS (SDSS v 2DFGRS). SE EXPLO-
RARON POSIBLES DEPENDENCIAS DE LOS TIPOS ESPECTRALES Y COLORES
DE GALAXIAS CON LA POSICION RESPECTO A LOS CENTROS DE LAS REGIO-
NES SUBDENSAS PARA RANGOS DIFERENTES DE LUMINOSIDAD Y DENSIDAD
LOCAL. SE OBSERVA UNA TENDENCIA DE LAS GALAXIAS EN PAREDES DE
REGIONES SUBDENSAS A EXHIBIR COLORES MAS AZULES Y MAYORES TA-
SAS DE FORMACION ESTELAR, EN COMPARACION CON GALAXIAS DE CAM-
PO, TENIENDO EN CUENTA LAS DENSIDADES LOCALES. ESTOS RESULTADOS
EVIDENCIAN QUE LUMINOSIDAD Y DENSIDAD LOCAL NO DETERMINAN EN
SU TOTALIDAD LAS PROPIEDADES DE LAS GALAXIAS Y SUGIEREN UNA DE-
PENDENCIA CON EL MEDIO A GRAN ESCALA, POSIBLEMENTE VINCULADA AL
MATERIAL QUE SE ACUMULA EN LAS PAREDES DE LAS REGIONES SUBDEN-
SAS COMO CONSECUENCIA DE LA EXPANSION. ASIMISMO, SE ANALIZO EL
PATRON DE DISTORSIONES EN EL ESPACIO DE REDSHIFT DE LA FUNCION
DE CORRELACION CRUZADA ENTRE CENTROS DE REGIONES SUBDENSAS Y
GALAXIAS, OBTENIENDOSE ESTIMAS DE LA VELOCIDAD DE EXPANSION DE
LAS REGIONES VACIAS. LA BONDAD DEL METODO HA SIDO COMPROBA-
DA UTILIZANDO CATALOGOS SINTETICOS TOMADOS DE LAS SIMULACIONES
NUMERICAS LO QUE PERMITIO, ADEMAS, ESTUDIAR EL COMPORTAMIENTO
DE LA MATERIA OSCURA, GALAXIAS Y HALOS. CON EL OBJETIVO DE OB-
TENER ESTIMAS DE LA AMPLITUD DEL CAMPO DE VELOCIDADES EN DATOS
OBSERVACIONALES SE UTILIZO UN MODELO NO LINEAL DE EXPANSION QUE
REPRODUCE ADECUADAMENTE EL CAMPO OBSERVADO, ENCONTRANDOSE
EVIDENCIA DE UN ESCENARIO JERARQUICO DE FORMACION DE ESTRUC-
TURAS DOMINADO POR EXTENSAS REGIONES SUBDENSAS EN EXPANSION.
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Abstract

IN THIS WORK WE HAVE UNDERTAKEN A COMPLETE STATISTICAL STUDY
OF PROPERTIES OF UNDERDENSE REGIONS IN THE UNIVERSE. WE HA-
VE ANALYZED SPATIAL AND DYNAMICAL CHARACTERISTICS OF THEIR SU-
RROUNDING REGIONS IN COSMOGICAL NUMERICAL SIMULATIOS POPULATED
WITH SEMIANALYTICAL GALAXIES, AS WELL AS IN OBSERVATIONAL CATA-
LOGUES OF GALAXIES. WE HAVE STUDIED PROPERTIES OF GALAXIES IN
WALLS DETERMINING VOID BOUNDARIES USING 2DFGRS AND SDSS cA-
TALOGUES. WE HAVE ANALYSED THE DISTRIBUTION OF SPECTRAL TYPES
AND COLOURS OF GALAXIES AS A FUNCTION OF LOCAL DENSITY AND GA-
LAXY LUMINOSITY FOR GALAXIES RESIDING IN WALLS, FINDING THAT THE-
SE GALAXIES ARE BLUER, AND HAVE A HIGHER STAR FORMATION RATE
THAN OBJECTS BEYOND THESE VOID BOUNDARIES. WE ARGUE THAT, AS A
CONSEQUENCE OF VOID EXPANSION, LOCAL DENSITY DOES NOT DETERMI-
NE COMPLETELY GALAXY PROPERTIES, AND THAT OUTFLOW OF GAS AND
GALAXIES PROVIDE AN IMPORTANT INGREDIENT IN UNDERSTANDING GA-
LAXY EVOLUTION AND ITS RELATION TO THE LARGE SCALE STRUCTURE OF
THE UNIVERSE. WE HAVE ANALYSED THE DISTORSION PATTERN OF THE
REDSFHIT-SPACE VOID-GALAXY CROSS-CORRELATION FUNCTION AND WE
HAVE ESTIMATED VOID EXPANSION VELOCITIES. THE RELIABILITY OF THE
METHOD HAS BEEN TESTED USING MOCK CATALOGS IN THE SIMULATIONS.
A NON-LINEAR MODEL FOR VOID EXPANSION PROVIDES A SUITABLE VELO-
CITY FIELD AND CONSISTENCY WITH A HIERARCHICAL SCENARIO OF STRUC-
TURE FORMATION DOMINATED BY AN EXPANDING NETWORK OF VOIDS.
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el Ser y el No ser se complementan,
se describen el uno al otro.
El Ser, lo que existe, el Todo.

El no Ser, el vacio, la Nada...

Lao Tse, Tao Te Ching.
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Prefacio

Las preguntas mas trascendentales, quizas las Unicas realmente importantes, son
aquellas relacionadas con comprender los secretos del Universo, nos preguntamos
por el origen de nuestra existencia, que es, justamente, el origen del Universo. Son
estas preguntas filosoficas, las mas profundas, las que merecen la pena ser res-
pondidas. Comprender el origen del Universo implica, ciertamente, comprender su
evolucién y situaciéon actual. Las galaxias, grupos, cimulos, paredes y filamentos
son los constituyentes fundamentales de la estructura en gran escala observada,
entender como se formaron y evolucionaron, a partir de qué condiciones iniciales
cosmoldgicas y qué procesos fueron responsables de su evolucién hasta convertise
en los objetos que observamos hoy, es una cuestién clave para comprender el origen
del Universo.

Los intentos por describir completamente la distribucidon de galaxias se han visto
obstaculizados debido a la complejidad de los célculos requeridos por ejemplo, para
determinar las funciones de correlacién de todos los érdenes, o todos los momentos
de la distribucién; muchas veces resulta conveniente cambiar la perspectiva, buscar
modos alternativos de encarar un problema; los vacios, la nada, lo diametralmente
opuesto a lo que estamos buscando, puede contener la respuesta
Asi como cuando queremos dibujar una forma facilmente, miramos el fondo; asi como
cuando queremos ubicarnos en la tierra, miramos el cielo; cuando queremos saber
como evolucioné la estructura de manera sencilla, miramos los vacios. Una forma
de entender la evolucidn de las estructuras esta dada por la evolucién de las grandes
regiones vacias, donde una representacion mds sencilla, mas elegante, con una sola,
simple ecuacidn, relaciona la nada con el todo: la probabilidad de vacio involucra
a las funciones de correlacién de todos los érdenes, es decir, guarda informacién
que permite dar una caraterizacion completa de la distribucidén de estructuras.

La evolucién de los vacios puede ser entendida en términos de grandes regiones
esféricas expandiéndose, donde en los intersticios entre ellas se ubican los objetos
que observamos en forma de ciimulos y filamentos.

Distantes de las tan importantes cuestiones iniciales, en este trabajo se hace un
humilde intento por comprender y caracterizar la expansién y dindmina de las re-
giones subdensas o vacios, y el modo en que estas afectan las propiedades de las

galaxias.
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Parte 1

Regiones subdensas en el Universo






Capitulo 1

CONCEPTOS BASICOS
PRELIMINARES

Se presentan los conceptos basicos generales utilizados
en el desarrollo de la tesis con el propdsito de fijar las
definiciones y uniformar ideas. Se establecerd el marco
tedrico de trabajo, conjuntamente con las aproximaciones

e hipédtesis utilizadas.
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1.1. Evolucion de las estructuras en el universo

La soluciéon mas aceptada al problema de como la estructura y las galaxias se
han formado, es provista por un escenario de inestabilidad gravitatoria, donde
las estructuras se forman debido a la amplificacion gravitatoria de fluctuaciones

muy pequenas en la densidad inicial.

Con el propésito de cuantificar la magnitud de las inhomogeneidades en la
distribucion de materia, originadas a partir de las fluctuaciones en el campo
de densidad en el Universo primitivo, se define el contraste adimensional de

densidad en un punto con coordenadas espaciales x y coordenada temporal t:

p(x,t) — po()
Pu(t)

donde p(x) es la densidad en x en un tiempo t y p, es la densidad media del

i(x,t) = (1.1)

universo en t.

Se utiliza el formalismo de transformadas de Fourier, para lo que se con-
sidera que el universo es periédico en un volumen V. Con esta hipdtesis el
contraste de densidad puede escribirse como una serie dada por la suma de

ondas planas con fases aleatorias!:

S(xt) =Y ok t)e ™o, (1.2)

donde k; es el j-ésimo vector de onda y d(k;, ¢)* la amplitud de la j-ésima onda

en el tiempo ¢.

La caracterizacion de la amplitud de las fluctuaciones en densidad esta dada
por el promedio en volumen del cuadrado de las amplitudes de las pertubacio-

nes® o espectro de potencias de las fluctuaciones en densidad, P(k) =< |§;|> >

(Peacock, 1999).

Los detalles del proceso de la formacién de las estructuras en el Universo
son determinados por el espectro de potencias de las fluctuaciones en densidad
inicial. En un Universo donde el espectro de potencias tenga grandes ampli-
tudes en escalas pequenas, los objetos de menor tamano se formaran primero,
combinandose luego para dar lugar a estructuras mayores; un escenario de for-

macién con estas caracteristicas es provisto por el modelo més aceptado en la

1La hipétesis de ondas con fases aleatorias implica que la masa contenida dentro de una
esfera de radio arbitrario posee una distribucion gaussiana que puede caracterizarse por un

solo parametro: su dispersion.
2Por simplicidad se utilizard ¢ en lugar de §(x,t) y & en lugar de 6(k;, ).
3Notar que < d(k;,t) >=0.
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actualidad: ACDM. En este contexto, un posible origen de las regiones de baja
densidad conocidas como vacios? o voids®, es explicado como consecuencia de
la evolucién de las fluctuaciones negativas en el campo de densidad inicial,

antagoénicas al crecimiento de las estructuras sobredensas.

El objetivo general de este trabajo consiste en el estudio de la evolucion de
la estructura a gran escala del Universo mediante el analisis de propiedades

espaciales y dinamicas de los vacios, en el marco de un modelo cosmoélogico
ACDM.

En el capitulo siguiente (capitulo 2) se introduciran los conceptos especificos
del elemento central de la tesis: los vacios. Para ello se revisaran las definicio-
nes de vacios establecidas en trabajos previos y se describira la definicién de
los mismos que adoptaremos en este trabajo. Se presentarda ademés un breve

resumen de trabajos previos relacionados con los objetivos de la tesis.

1.1.1. Aproximaciones e hipotesis

En tanto, éste capitulo se dedicara a la revision de cuestiones fundamentales
de la tesis, que se encuentran presentes en el contenido, aunque no sean el movil
principal de ésta, como las simulaciones numéricas, las galaxias semianaliticas
y los catédlogos sintéticos de galaxias. Se repasaran ademaés los conceptos de
redshift y velocidad peculiar, las aproximaciones lineal y newtoneana, y la
formulacién matemaética que describe los campos de velocidades peculiares en

el Universo.

Los dos capitulos iniciales, agrupados en la parte I, estan incluidos a titulo

introductorio, puesto que no se presentan resultados de la tesis en ellos.

La evolucién de las fluctuaciones puede estudiarse en el marco de la rela-
tividad general, cuyas ecuaciones de campo describen el comportamiento de
materia. Las ecuaciones de campo se complican demasiado cuando el Universo
no tiene todo su material y su energia uniformemente distribuidos, no obs-
tante, es posible realizar simplificaciones, vélidas bajo ciertas condiciones, que
proveen soluciones aproximadas. En este trabajo se utilizaran modelos basa-
dos en las soluciones obtenidas a partir de estas aproximaciones, las cuales son

descriptas a continuacién.

4Es importante sefialar que ambas denominaciones, regiones subdensas y vacios, no son

equivalentes, tal como se precisard en la subseccion 2.1.1.
5En la literatura especializada se utiliza el término void para el cual se adopté vacio como

traduccién al espanol.
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En la presente subseccion se repasan hipdtesis y aproximaciones basicas
en el estudio de la estructura en gran escala, que fueron realizadas con el
proposito de estudiar las propiedades y evolucién de regiones subdensas y

seran mencionadas en diferentes pasajes de este trabajo.

Aproximacién newtoniana

Las observaciones de nuestro universo muestran que éste luce altamente
irregular a escalas pequenas. El estudio de estas irregularidades en la distribu-
cién de materia se ve enormente simplificado utilizando una aproximacion de la
relatividad general para el tratamiento de interacciones de objetos en regiones
bajo la accién de campos gravitatorios débiles, que consiste en la utilizacién
de la mecéanica clasica o newtoniana.

Mediante la aproximacién estandar de campo débil (® << ¢? donde ® es
el potencial gravitatorio y ¢ la velocidad de la luz en el vacio®) se encuentra
que las ecuaciones de campo de la relatividad general para un fluido ideal se

reducen a la expresion (Peebles, 1980):

V&2 = 47G(p + 3p/c®) — A, (1.3)

donde p representa a la densidad de masa del fluido y p a la presion. El término
que contiene a la constante cosmoldgica A\ fue introducido por Einstein en las
ecuaciones para contrarrestar la expansién general.

La ecuacion de la geodésica para campos débiles y velocidades pequenas resul-
ta:

= — . (1.4)

Las ecuaciones resultantes de esta aproximacién (1.3 y 1.4) son las ecua-
ciones para el movimiento de una particula dadas por la mecénica clésica, las
mismas describen correctamente el comportamiento de la materia en un am-
plio rango de escalas que se extiende hasta aproximadamente 3000 Mpc, con

la excepcion de la region circundante a una singularidad.

Las inhomogenidades en la distribucién de materia aparecen en regiones pe-
quenas hasta escalas del orden de 100 Mpc, en consecuencia resulta apropiado

utilizar las ecuaciones mas sencillas analiticamente de la mecénica clasica para

5En este caso particular el término vacio se refiere al vacio absoluto, y difiere substan-
cialmente de los vacios estudiados en este trabajo (subseccién 2.1.1).
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emprender el estudio de las fluctuaciones en la densidad del universo, en par-
ticular resultan tutiles con el propdsito de analizar regiones subdensas como los
vacios identificados en este trabajo, cuyos tamaiios no superan los 40 Mpc h™!

(ver capitulo 3).

Con el propésito de visualizar con mayor claridad la relacién entre las fluc-
tuaciones de densidad y los potenciales o campos gravitatorios originados por
éstas, ademas de los efectos sobre las velocidades de las particulas bajo la
accion de estos campos, se utiliza un sistema de coordenadas comovil con la
expansion del Universo. La separacion relativa entre dos objetos en coordena-

das coméviles x se relaciona con r seguin:

r = ax, (1.5)

donde a es el factor de escala del universo’.

La ecuacién de campo y de la geodésica clédsicas referidas a un sistema de
coordenadas comdvil con la expansién del Universo toman la forma (Peebles,
1980):

Vo2 = 4nGa? pyd(x), (1.6)

donde se considera A = 0 y la presion p ~ 0.

dv/dt +va/a = —Vxo¢/a, (1.7)

donde v representa a la velocidad peculiar.

Las ecuaciones de campo de la mecdnica clésica (ecuaciones 1.6% y 1.7)
muestran que las fuentes de los potenciales gravitatorios en el universo a es-
calas menores a 100 Mpc estan constituidas por las fluctuaciones de densidad
de materia respecto a la media y, que los potenciales estan vinculados a las

velocidades y aceleraciones.

Mediante la realizacién de la aproximacién lineal descripta a continuacion,
se puede obtener una expresion que vincula a las fluctuaciones de densidad de
materia con el campo de velocidades inducidas por aquéllas. Como se preci-
sara mas adelante, dicha relacién sera de suma utilidad a los fines de derivar e

interpretar los resultados expuestos en los capitulos 5 y 6.

"También llamado factor de escala cosmoldgico o simplemente factor de escala.
8Notar que las derivadas son respecto a las coordenadas coméviles.
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Aproximacion lineal

Se puede tener una descripcién adecuada del comportamiento de la materia
a escalas grandes, esto es a escalas mayores que las de los grupos y cimulos
de galaxias, realizando una aproximacion lineal, atin cuando haya picos muy

pronunciados en el contraste de densidad a escalas mas chicas.

Cuando se estudian aspectos relacionados con la inhomogeidad del universo
a escalas suficientemente grandes, donde las fluctuaciones en densidad no difie-
ren notablemente de la media, resulta 1til simplificar las ecuaciones mediante
una aproximacion lineal. Al situarse en regiones cercanas a los maximos o
minimos locales de potencial gravitatorio los contrastes de densidad se tornan

importantes y la aproximacion lineal deja de ser valida.

Las condiciones locales de la densidad de masa en la region determinaran

la posibilidad de realizar aproximaciones:

» |0| << 1+ Teorfa lineal

s § ~ 1+ Teoria no lineal

A partir de las aproximaciones newtoniana y lineal®, conjuntamente con
modelos para la materia se derivan ecuaciones cosmoldgicas para la energia y
momento que permiten estudiar la evolucién temporal de las fluctuaciones en
la densidad de materia para distintos modelos de Universo, dentro del rango

de validez de las ecuaciones (Peebles, 1980).

Tanto para un modelo del estado de la materia que la considera con carac-
teristicas de particulas (ecuacion de Liouville o Bolzman sin colisiones) como
de fluido (ecuaciones de estado del fluido ideal) se obtienen las mismas expre-
siones de las ecuaciones newtonianas linealizadas para §(t) y para a(t), siempre

que se considere despreciable el efecto de la presién (Peebles, 1980):

0 +2a/ad = 4G pyo, (1.8)

donde G es la constante de la gravitacion universal.

d+1/aV -v =0. (1.9)

Se deben resolver las ecuaciones 1.8 y 1.9 para conocer la evolucion de las

inhomogeneidades en la distribucién de materia en el universo. En particular

9Contrastes de densidad (§) pequenos inducen campos gravitatorios débiles.
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tendran efectos determinantes en las caracteristicas dindmicas de los objetos
en regiones bajo la accion de los campos gravitatorios inducidos por estas
inhomogeneidades, que se utilizaran en este trabajo con el propdsito de analizar
los campos de velocidades peculiares en el entorno a las subdensidades en la

distribucién de materia asociadas a los vacios (capitulos 5y 6).

1.1.2. Simulaciones numéricas

Las fluctuaciones en el campo de densidad y su evolucién temporal pueden
ser estudiadas, cuando son pequenas, por medio de la aproximacién lineal de
fluctuaciones en la densidad. Las expresiones linealizadas permiten la separa-
cién del contraste de densidad 0 en una parte espacial y otra temporal, simpli-
ficando de esta manera las ecuaciones (Peebles, 1980). Sin embargo, cuando las
fluctuaciones crecen lo suficiente y los contrastes de densidad superan a la uni-
dad, la aproximacién lineal deja de ser valida y se tiene que aplicar otro método
para estudiar la evolucién temporal de las perturbaciones a la homogeneidad
en la distribuciéon de materia. Las simulaciones numéricas son la herramien-
ta mas poderosa que permite describir la evolucién de las fluctuaciones en la

densidad en regiones no lineales'®.

Las simulaciones posibilitan explicar de manera altamente satisfactoria un
gran ntmero de fenémenos asociados a procesos fisicos'’ que de otra manera
seria muy dificil, sino imposible, investigar. Las simulaciones numéricas per-
miten seguir la evolucion temporal de un sistema de particulas con una dada
masa distribuidas dentro de un volumen periédico. El sistema se hace evolu-
cionar gravitacionalmente el tiempo que se desee y para ello deben resolverse
las ecuaciones del movimiento de cada particula.

De esta manera las simulaciones se encargan de seguir la evolucién de la po-
sicion y velocidad de las particulas, que interactian gravitacionalmente. Esto
se hace aproximando la trayectoria exacta que estas particulas tendrian en
la realidad por un conjunto de soluciones formadas por rectas tangentes a la
trayectoria real en puntos tomados cada intervalos de tiempo suficientemente

pequenos.

Para definir la calidad de una simulacion se debe establecer el tamano del
volumen periddico, que suele ser un cubo y el nimero de particulas, que se

relacionan con la resolucion con que se vera la distribucion de masa resultante.

10Tas regiones no lineales son aquellas donde no es valida la aproximacién lineal.
HEntre estos procesos se cuentan los que dan origen a fusiones de galaxias.
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Otra caracteristica importante de las simulaciones consiste en el modelo cos-
moldgico utilizado, que se define a partir de las condiciones iniciales puestas
de manifiesto en los parametros cosmologicos considerados, los modelos de
universo mas difundidos son:

= SCDM: Materia oscura fria estandar. Los parametros cosmoldgicos de

este tipo de simulacién son: 2 = 1,0, A = 0,0.

s ACDM: Materia oscura fria con constante cosmolégica. Este modelo de
universo es el iinico que tiene un valor no nulo de la constante cosmologica
(A): Q2 =0,3, A =0,7. Las observaciones del universo parecen indicar que

este modelo cosmoldgico es el que mejor se ajusta a las observaciones.

s OCDM: Universo abierto con materia oscura fria. Las constantes cos-

moldgicas usuales que generan un universo con estas caracteristicas son:

Q=03 A=00

= 7CDM Q = 1,0, A = 0,0.

Debido a que el objetivo principal de la inclusiéon de simulaciones en este
trabajo es la obtencién de resultados representativos de nuestro Universo y su
posterior comparacién con resultados provenientes de catalogos de galaxias,
se emplearan aquéllas que utilizan el modelo cosmolégico ACDM, ya que la
distribucion de materia resultante de estas simulaciones es la que muestra

mayor consistencia con las observaciones.

En la totalidad de la tesis se trabajara bajo la hipotesis de que el Universo

es consistente con el modelo ACDM.

Métodos de integracion

El movimiento de particulas que evolucionan por interacciones gravitato-
rias es inducido por el campo gravitatorio generado por todas ellas. En las
ecuaciones del movimiento del sistema de particulas se incluird el potencial
gravitatorio del cual deriva el campo gravitatorio. Este requiere la suma de
los potenciales de cada particula individual, lo cual, mediante derivadas res-
pecto a la posicion, es equivalente a calcular la fuerza que ejercen, sobre cada
particula, el resto de ellas. Hay distintos métodos para hacer esto, entre los
mas conocidos se encuentran:

» Particula-particula : calcula el potencial gravitatorio directamente a par-

tir de la interaccién entre las particulas. Tiene la desventaja de no poder
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ser aplicado a un numero grande de particulas por requerir demasiado
tiempo de calculo computacional. En cuanto a las ventajas, permite tener

una alta resolucion espacial.

= Particula-grilla: calcula la densidad de particulas en los nodos de una red
cartesiana, a partir de los valores de densidad interpola a las posiciones
de las particulas y obtiene el potencial. Este método se puede aplicar a

un numero grande de particulas pero tiene una baja resolucién espacial.

= Particula-particula - particula-grilla: es una combinacién de los dos méto-
dos anteriores. Calcula una fuerza de corto alcance mediante el método
Particle-particle y una de largo alcance utilizando el método Particle-
Mesh. La aplicacion de este método requiere grandes tiempos de calculo

si la particula se encuentra en una regién muy densa.

= Particula-particula - particula-grilla adaptativa: para disminuir el tiempo
de integracion se subdividen las zonas de alta densidad y se aplica en ellas

el método particula-particula particula-grilla.

Condiciones iniciales

El imponer condiciones iniciales en una simulacién es equivalente a asignar
una posicién y velocidad inicial a cada particula.
Las posiciones y velocidades iniciales se fijan mediante la aproximacién de
Zeldovich (Zeldovich, 1970). Segiin esta aproximacion las posiciones de las
particulas se describen como la combinacién de dos términos, uno represen-
tando a la parte homogénea e isotropica de la distribucién de materia y otro

a las inhomogeneidades:

r(t) = a(t)q(t) — b(t)(x)]. (1.10)

El segundo término (a(t)b(t)y(x)) representa las pertubaciones a posiciones
distribuidas aleatoriamente.

() es la funcién perturbadora en coordenadas comdviles,

a(t) es el factor de escala del universo y

b(t) representa la evolucién temporal de las perturbaciones.

Las velocidades de las particulas se obtienen mediante la derivada temporal

de la posicién r(t). La velocidad consta de un término asociado a la velocidad
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de recesion debida a la expansion universal y un término asociado a la velocidad

peculiar.

Luego de desarrollada la evolucion gravitatoria de las particulas en el tiempo
se obtienen las posiciones (z,y, z), generalmente en un sistema de referencia
ortogonal con ejes coordenados paralelos a los lados del cubo y origen en alguno
de los vértices, y velocidades (v, vy, v,), de las particulas. Este resultado se
denomina salida de la simulacién y corresponde al redshift (ver seccién 1.3)

asociado al tiempo que se dejé evolucionar a las particulas.

Algunas simulaciones utilizan modelos analiticos para la formacién de ga-
laxias y como resultado se obtiene, no sélo la distribucién de masa, sin 'K!Jo
también de galaxias. Debido a que, en este trabajo, estas ultimas han sido
ampliamente utilizadas con el propdsito de derivar resultados fundamentales,

se ofrece una breve definicién de las mismas.

1.1.3. Galaxias semianaliticas

En los tltimos anos se han realizado simulaciones numéricas cosmoldgicas
que han permitido estudiar con gran precisién las propiedades de las estruc-
turas de materia oscura. Sin embargo el poder computacional todavia no es
suficiente para resolver directamente la componente bariénica de las galaxias
(esto es, la evolucién del gas), lo cual ha forzado a utilizar ciertas técnicas
para abordar este problema. Los métodos utilizados se denominan modelos se-
mianaliticos, ya que utilizan prescripciones analiticas para el tratamiento del
gas y para “poblar”los halos de materia oscura. Dichas prescripciones utili-
zan aproximaciones analiticas para reproducir procesos basicos en la fisica del
gas: enfriamiento del gas, retroalimentacién por supernovas, enriquecimiento
quimico, dinamica de galaxias, formacién y evolucién de estrellas, crecimiento
de agujeros negros y otros procesos de interés astrofisico. Estas prescripciones
contienen parametros, los cuales se pueden modificar con el proposito de re-
producir propiedades observadas de las galaxias, como por ejemplo la funcién
de luminosidad de las galaxias y las luminosidades de los cimulos de galaxias

cuando se los observa en rayos X.

1.1.4. Catalogos sintéticos

Los catdlogos sintéticos, los cuales han sido utilizados en este trabajo,
son construidos a partir de simulaciones numéricas pobladas con galaxias se-

mianaliticas. Estos reproducen las propiedades estadisticas (distribucién de
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velocidades radiales, funcién de luminosidad) de catélogos observacionales y

los sesgos propios de estos catalogos.

Los objetos del catdlogo sintético son galaxias semianaliticas extraidas de
la simulacion utilizada de la siguiente manera:
Se fija una posicion para el observador dentro del cubo donde fue realizada
la simulacién, las posiciones y velocidades de las galaxias seran tomadas res-
pecto al observador. Se determinan las posiciones relativas directamente y las
velocidades relativas deben ser proyectadas en la direccién de la visual del
observador!?. Las galaxias se seleccionan de forma tal que reproduzcan las

propiedades observacionales de los catalogos.

Los catéalogos sintéticos suelen considerar que el universo es periédico, esto
es: que el cubo donde se realizé la simulacién se repite periédicamente en todas
direcciones. Las estructuras que se cortan incompletas en una cara del cubo

deberan continuarse en la cara opuesta, al igual que los movimientos.

Una ventaja muy importante de los catdlogos sintéticos, particularmente
para los andlisis realizados en el presente trabajo, es que permiten realizar
estudios dindmicos utilizando informaciéon que es imposible de obtener me-
diante datos observacionales. La informacién disponible en los catalogos de
galaxias con datos de velocidades peculiares consiste en la posicién del objeto
y la componente radial de su velocidad peculiar, mientras que las simulacio-
nes proporcionan, junto con la posicién, las tres componentes de la velocidad

peculiar.

1.2. Movimientos peculiares

En estas seccion se repasan definiciones y caracteristicas elementales de las
velocidades peculiares, basadas en Peebles (1980), con el propésito de introdu-

cir los conceptos utilizados en el desarrollo del trabajo.

En los analisis de campos de velocidades peculiares se considerara que los
movimientos peculiares de las galaxias estan determinados por la accién de
los campos gravitatorios locales e indican de manera directa la presencia de

potenciales gravitatorios generados por materia oscura y luminosa.

Como ya fue mencionado, a partir de un andlisis de la ecuaciéon de campo
(1.6) se puede ver que las fuentes de los movimientos peculiares, que son gene-

rados por ¢, yacen en los apartamientos a la homogeneidad en la distribucién

2Debido a que en la realidad un observador sélo podria medir la velocidad en la direccién
de la visual y se busca tener datos comparables al catdlogo original.
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de materia dados por ¢ # 0. Entonces resulta natural esperar que mediante
la medicion del campo de velocidades peculiares se pueda obtener informacién

valiosa sobre la subyacente distribuciéon de masa y viceversa.

A causa de la expansién del universo, la distancia entre dos objetos cualquie-
ra se modificara a traves del tiempo. Considerando dos particulas separadas
una distancia r en un universo homogéneo e isotrépico en expansiéon (ecuaciéon
1.5), la separacién relativa de estas particulas va a depender del tiempo en la

forma dada por:

P = ax, (1.11)

donde las distancias se modifican debido al cambio temporal del tamano fisico
del universo. Si se introducen perturbaciones a la homogeneridad e isotropia
tal como indican las observaciones que sucede en el universo, aparece un nuevo
término en la ecuacion 1.11 que se puede interpretar como un apartamiento a

la expansion general:

P = ax + ax, (1.12)

el primer término corresponde a un universo homogéneo e isotrépico en expan-
sion y el segundo término estd asociado a movimientos peculiares originados
por interacciones gravitatorias en regiones localizadas del universo. La veloci-

dad peculiar puede escribirse como:
vV = aX, (1.13)

notar que la ecuacion 1.13, que involucra vectores, povee la definicion mas ge-
neral de velocidad peculiar. Un caso particular consiste en las velocidades pecu-
liares determinadas observacionalmente, para las cuales solo se puede conocer

la componente radial (en la direccién al observador) de la ecuacion 1.13.

La componente radial de la expresion 1.12 se puede reescribir como:

7= Hr+v,. (1.14)

La ecuacion tiene a la constante de Hubble H en uno de los términos,
que corresponde a la velocidad de expansion del universo y el otro término
corresponde a la componente radial de la velocidad peculiar v,. La distancia
r indica la separacién entre dos posiciones'®. Si se ubica a un observador en
una de ellas, la velocidad radial de los objetos puede ser facilmente obtenida

mediante el desplazamiento de las lineas espectrales.

13La distancia est4 referida a un sistema de coordenadas fijo respecto a la expansién.
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1.3. Redshift

Cuando se observan espectros de objetos lejanos se encuentra un despla-
zamiento de las lineas espectrales hacia longitudes de onda largas, conocido

como redshift.

El redshift observado resulta de la combinacién de dos fendmenos fisicamen-

te muy diferentes: el redshift cosmoldgico y el redshift por velocidad peculiar.

2 = Zcosmologico + Zpeculiar = ¢ + Zp, (115)

= Redshift cosmoldgico

El redshift cosmoldgico es una manifestacion de la variacion del tamano

fisico del Universo y se define como:

ze = a(ty)/a(ty) — 1, (1.16)

notar que si el Universo fuese estdtico o estable entonces el redshift seria

nulo.

Resulta 1til a los fines précticos asociar el redshift cosmoldgico a una
velocidad de recesion de las galaxias debida a un reflejo de la expansion

general del universo.

CZe = Uy, (1.17)

de acuerdo a la ecuacién 1.5 y teniendo en cuenta la definicion de la
constante de Hubble:

H(t) = alt)/a(t), (1.18)

se obtiene la expresion:

v, = Hr. (1.19)

= Redshift por velocidad peculiar

El redshift por velocidad peculiar 2, es una manifestacién, por efecto
Doppler, de las velocidades inducidas en las galaxias por interacciones
gravitatorias con su entorno. Considerando que A; y Ay son longitudes

de onda observadas y emitidas, respectivamente, se define:
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AL — Ao
Zp = Y

(1.20)

Considerando una fuente luminosa que se esta moviendo respecto al ob-
servador con velocidad v no relativista en la direccién radial, se puede
reescribir la definicién del redshift por velocidad peculiar en términos de
v, (Peebles, 1980):

2, = v /c. (1.21)

Para los objetos lejanos la mayor parte de redshift se debe a la expan-
sion isotropica, al redshift cosmolégico, debido a que el término peculiar se
va tornando cada vez menos importante en comparacién con el cosmoldgico,
que crece en forma proporcional a la distancia. Cuando observamos objetos
cercanos ambos términos son comparables y, en general, el redshift por veloci-
dad peculiar tiene un efecto significativo en los desplazamientos en las lineas

espectrales de objetos en el universo cercano.

Reemplazando las expresiones para redshift cosmolégico (ecuaciones 1.17 y
1.19) y para redshift por velocidad peculiar (ecuacién 1.21) en la expresion del

redshift (ecuacién 1.15), ésta se puede reescribir como:

z=Hr/c+v,/c. (1.22)

La ecuacion 1.22 muestra que la velocidad peculiar puede ser obtenida mi-
diendo el redshift de un objeto a través de su espectro y, luego de haber estima-
do la distancia y adoptado un valor para la constante de Hubble, sustrayendo

el redshift cosmolégico.

De aqui notamos que para realizar un estudio directo de los campos de
velocidades peculiares en la practica es necesario tener un conocimiento de las
distancias, o bien, es posible recurrir a métodos indirectos que permitan inferir

propiedades dinamicas sin utilizar velocidades peculiares.

En este trabajo, con el objetivo de analizar velocidades peculiares en re-
giones subdensas, se utilizaron las velocidades peculiares (con sus tres com-
ponentes) de masa, halos y galaxias semianaliticas de simulaciones numéri-
cas cosmoldgicas y las velocidades peculiares radiales de galaxias de catalogos
sintéticos (capitulo 5). Asimismo, se ha recurrido a métodos indirectos para
estudiar los campos de velocidades peculiares en regiones subdensas con datos

de catdlogos observacionales (capitulo 6).
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1.4. Campos de velocidades peculiares

En esta seccién se presenta la formulacién matemética (Peebles, 1980) que
fundamenta los modelos de expansién implementados en el capitulo 6, los cua-
les han sido utilizados con el propdsito de estimar campos de velocidades pe-

culiares a partir de fluctuaciones en la densidad de materia.

En los entornos a los centros de sobredensidades de masa, considerando un
potencial ® y un sistema de coordenadas comévil, a partir de la ecuacién 1.12

y de ® se construye el lagrangeano L:

L =1/2m(ax + ax)* — m®(x,1). (1.23)

Utilizando la velocidad peculiar v = ax, las ecuaciones de Euler-Lagrange

para L permiten encontrar:

dv/dt +vaja=—-V®/a =g, (1.24)

donde g es la aceleracion peculiar.

Aplicando el teorema de Green a la ecuaciéon 1.6 para encontrar la forma

funcional del potencial se obtiene la expresion para la aceleraciéon peculiar:

o o 3 X/ — X
Esto se puede expresar mediante el contraste de densidad ¢:
B 5 x/ — X
g = Ga/d pré(x)i‘xl —F (1.26)

Mediante la hipotesis razonable de que la materia no se crea ni se destruye,

se obtiene la ecuacion de continuidad de la masa:

Vv +ds/dt =0. (1.27)

El campo de velocidades peculiares se obtiene a partir de resolver las ecua-
ciones 1.24 y 1.27.

La solucion para v es:

v =a—( )+ . (1.28)
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donde VF(x) = 0.

Una forma conveniente de reescribir esta ecuacién es:

_ Hig  2fg
AnGp, 3HQ

(1.29)

El factor f que aparece en la ecuacion anterior puede expresarse en términos
de d y a.

La expresion mas utilizada para f, obtenida mediante aproximaciones analiti-

cas consiste en una ley de potencias de 2 (Peebles, 1976):

f=0Q% (1.30)

Esta relacién se utilizard en los modelos que describen los campos de veloci-

dades peculiares en regiones subdensas (capitulo 6).

Finalmente, mediante la combinacién de las ecuaciones 1.26 y 1.29, se tiene
una expresion que muestra como los campos de velocidades peculiares se rela-
cionan con parametros locales, dados por las fluctuaciones en masa a escalas
chicas, y con parametros globales caracteristicos del Universo como la densidad
adimensional. A partir de estas expresiones, mediante la realizaciéon de algunas
hipdtesis acerca de la distribucién de materia, o del potencial, se obtienen las
expresiones que relacionan a los campos de velocidades peculiares en el en-
torno de regiones subdensas con la ¢ en dichas regiones (Yahil, 1985). Estas
expresiones seran utilizadas con el propdsito de estimar o predecir velocidades

peculiares (capitulo 6).




Capitulo 2

REGIONES SUBDENSAS Y

VACIOS

Se examinan las carateristicas generales de las regiones
subdensas en la distribucién de galaxias y su rol dominan-
te en la configuracién espacial de las estructuras a gran
escala observadas. Se revisan modelos jerdrquicos de agre-
gacién de estructuras relacionados con vacios. Se otorga
particular atencién a los modelos jerdrquicos basados en
la formacién y evolucidn de las regiones subdensas a gran
escala. Se examina la evolucién de vacios, otorgando es-
pecial interés a la jeraquia de vacios y su conexién con los
campos de velocidades de expansién representativos de
vacios. Se repasan las propiedades fotométricas y espec-
troscépicas de galaxias en vacios y regiones subdensas:
luminosidades, colores, tipos morfoldgicos, actividad de

formacidn estelar.

19
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2.1. Vacios

El estudio de los vacios en la estructura a gran escala del Universo data de
las ultimas décadas del siglo pasado. A pesar de la corta historia de este area
de investigacion existen una gran variedad de definiciones de vacio, donde éstos
pueden ser esféricos, con o sin superposiciones, o tener formas menos regulares,
como esferoides o elipsoides con aspecto grumoso (Hoyle et al. 2002). Ademas,
algunos autores no permiten la presencia de galaxias en los vacios, en tanto
que otros lo hacen, en algunos casos con restricciones en la propiedades de
las galaxias, como por ejemplo la luminosidad o densidad local. A pesar de
las discrepancias entre las distintas definiciones presentes en la literatura, la

mayor parte de ellas coincide en que:

(a) Los vacios son regiones extremadamente subdensas donde los valores tipi-
cos para los contrastes de densidad son 6 ~ —0,9. S6lo excepcionalmente

se supera el valor § = —0,8 en vacios.

(b) Las zonas centrales se caracterizan por poseer los valores minimos para
la densidad en los vacios, los cuales son aproximadamente el 5% de la

densidad media.

(¢) Los vacios tienen bordes pronunciados, en otras palabras: la densidad de
galaxias se incrementa abruptamente en la frontera de los mismos. Los
estudios de vacios en simulaciones numéricas utilizando halos o particulas

de materia oscura, muestran resultados similares.

Existe un acuerdo general acerca de la presencia de vacios, tanto en los
datos observacionales como en las simulaciones, no obstante un gran ntimero
de métodos diferentes han sido propuestos para buscarlos e identificarlos. Esta
situacion se ve potenciada por el creciente interés generado por los vacios y
el gran nimero de estudios, en la mayoria de los cuales se utilizan métodos y
algoritmos propios para identificarlos. Estos algoritmos pueden estar basados
en métodos tan desemejantes como la busqueda de celdas espacialmente conec-
tadas en un volumen dividido en cubos o la identificaciéon visual de regiones

extremadamente subdensas en una distribucién de galaxias o masa.

2.1.1. Busqueda e identificacion de vacios

Se presenta un breve resumen de los métodos de bisqueda e identificacion

de vacios mas utilizados en la literatura, desarrollados con el propdsito ser
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aplicados a las distribuciones de materia oscura en estudios puramente teori-
cos y en galaxias, tanto de catdlogos observacionales como de simulaciones con

modelos semianaliticos.

Métodos basados en distribuciones de materia oscura

= Regiones subdensas de forma irregular en torno a minimos locales de
densidad:

El método, que fue implementado por Colberg et al. (2005), usa los
minimos locales del campo de densidades como los centros de proto-
vacios, los cuales deben tener densidades menores a una densidad maxima
posible. Los proto-vacios espacialmente conectados se fusionan dando
origen a los vacios. Notar que no se impone ningtn tipo de restricciéon a
la forma de los vacios, no obstante éstos tienen formas esferoidales con

pequenas protuberancias.

= Celdas subdensas conectadas (Plionis & Basilakos, 2002; Shandarin et
al., 2006):

El método puede aplicarse a distribuciones de particulas de materia os-
cura o distribuciones suavizadas de galaxias, las cuales de han dividido
en pequenas celdas cubicas. Se identifica a las celdas con contrastes de
densidad menores a un valor maximo permitido, denominadas celdas-
vacios. Las celdas-vacios adyacentes unas con otras se conectan dando
lugar a los vacios. Por construccion, éstos no presentan superposiciones
y pueden tener una forma arbitraria, que generalmente se parece a un

elipsoide.

Métodos basados en distribuciones de galaxias y halos de materia os-

cura

= Celdas subdensas (El-Ad & Piran, 1997; Benson et al., 2003; Hoyle et
al., 2005):

El método se aplica en catalogos de galaxias limitados en volumen. Ini-
cialmente, se clasifica a las galaxias en galaxias de vacios o de paredes,
dependiendo de la distancia al tercer vecino mas cercano. Se divide el
volumen en celdas ctbicas y se seleccionan las celdas que no contengan

galaxias de paredes. En torno a cada una de las celdas seleccionadas se
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construye una esfera, lo mas grande posible, que no contenga galaxias de
paredes. Finalmente se identifican los vacios a partir de combinaciones
de las esferas y éstos, luego de finalizado el proceso, no presentan formas

esféricas.

= Regiones convexas (Kauffmann & Fairall, 1991; Muller et al., 2000; Arbabi-
Bigdoli & Muller, 2002):

Este método puede aplicarse a distribuciones de galaxias y halos de ma-
teria oscura. Consiste en buscar regiones sin galaxias o halos y luego
extenderlas con el propdsito de que éstas tengan una forma aproximada-
mente esférica. El método funciona de la siguiente manera: Inicialmente
busca regiones aproximadamente convexas, que no contengan objetos, en
las distribuciones de galaxias o halos, estas regiones son los vacios inicia-
les. Luego, se divide al volumen en celdas ciibicas y se marcan las celdas
que contienen galaxias, se buscan las cubos de mayor tamano, que no
estén marcados y que hayan sido identificados como vacios iniciales. Es-
tos cubos son los vacios identificados, y ocupan volumenes comparables

a los que ocupan los vacios identificados por otros métodos.

La definicién de vacio adoptada en los resultados pertinentes a este trabajo
de tesis describe a los mismos como regiones esféricas con contraste de densi-
dad (§) negativo!, se ha utilizado la definicién usual del contraste de densidad
(ecuacién 1.1): 6 = p/p—1, donde p representa a la densidad y p a la densidad
media. No obstante, la definicién rigurosa de vacio adoptada sera presentada
en el capitulo 3, conjuntamente con la descripcién detallada del método de-
sarrollado para identificar a los vacios. Con el propésito de prevenir posibles
confusiones, cabe destacar que los vacios definidos y utilizados como eje fun-
damental de estudio en este trabajo distan de ser entidades completamente
despobladas de objetos, contrariamente a lo que la acepcién acostumbrada del
térmimo vacio podria sugerir. Los vacios representan una clase particular de
region subdensa, éstas ultimas estdn comunmente asociadas a regiones cuya
densidad es menor a la densidad media, si bien todas las definiciones de vacio

existentes satisfacen ésta proposicién?, lo cual permite reconocerlas como re-

IEn particular, se ha fijado el valor § = —0,9 como limite superior en contraste de
densidad, las motivaciones y justificaciones de esta eleccién son mencionadas en en el capitulo

3.
2En general, las densidades medias en los vacios obtenidas en los diferentes trabajos

realizados al respecto no superan § ~ —0,8, donde el valor caracteristico de ¢ varia con la
definicién, el método de busqueda y los objetivos del estudio. Ver el capitulo 3 para mayores
detalles.
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giones subdensas, la reciproca es falsa.

El eje de este trabajo es el estudio de la dinamica de los vacios, que esta
relacionada con su evolucién y con el papel de los mismos en un escenario
jerarquico de formacion de estructuras; la dinamica de los vacios esta vincu-
lada ademas, a las propiedades de las galaxias en sus interiores y en regiones

préoximas a éllos.

Con la intencion de establecer el contexto en que se desarrollara este trabajo,
se revisan los resultados publicados en trabajos realizados que estan referidos a
los temas aqui tratados. Principalmente, se repasan los modelos que explican la
evolucién de las estructuras en términos de la expansion de los vacios (a estos
modelos los utilizamos para interpretar los resultados obtenidos e insertarlos
en un contexto cosmoldgico), y se examinan los resultados de trabajos previos

acerca de la evolucion de vacios en simulaciones.

Se revisan las propiedades conocidas de galaxias en vacios y se presentan
resultados de trabajos publicados acerca de dependencias de propiedades de
galaxias con el medio. Los estudios que realizamos sobre esos temas, y que
presentamos en la parte IV de este trabajo, se encuentran motivados, en parte,

por los resultados expuestos en este capitulo.

2.1.2. Vacios en relevamientos de galaxias

Las observaciones de la distribucién de galaxias muestran que gran parte del
Universo visible consiste en vacios, enormes regiones del espacio practicamente
despobladas de galaxias brillantes. Aunque en los primeros relevamientos de
galaxias se insinuaba la presencia de estas regiones subdensas, fue el descu-
brimiento del vacio Bootes (Kirshner et al, 1981, 1987), en particular, quien
instaurd a los vacios como componentes fundamentales de la distribucion de
galaxias. La imagen de una estructura tipo esponja, conformando un arre-
glo de galaxias concentradas en paredes, filamentos y cimulos rodeando a las
grandes regiones vacias, cual burbujas en una esponja, fue comprobada con el

advenimiento de relevamientos de redshifts en grandes volumenes.

El primer relevamiento de galaxias que puso en evidencia la estructura
cosmica fue el CfA-II slice (de Lapparent et al, 1986), también llamado la
porcion del Universo en alusién a su forma (panel pequeno en la figura 2.1)
y su equivalente en el hemisferio sur (Da Costa et al. 1988; da Costa, 1992).
La figura pone de manifiesto, muy claramente, la naturaleza esponjosa de la

estructura en gran escala, caracterizada por grandes burbujas vacias y materia
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en forma de grumos. Este fue, sin dudas, un descubrimiento revolucionario, el

cual gener6 gran publicidad y repercusiones en diversos ambitos.

Algunos relevamientos anteriores, tales como el de la regién Perseo-Piscis
(Giovanelli & Haynes, 1985) o Coma-A1367 (Chincarini et al, 1983), revelaron
estructuras notables en la distribucién de galaxias, similares a las paredes, fi-
lamentos y regiones de baja densidad predichas por Zeldovich (Shandarin &
Zeldovich, 1989; Zeldovich, 1970). Sin embargo, debido a que se trataba de re-
giones restringidas a un volumen pequeno en torno a los cimulos de galaxias, no
pudieron considerarse representativas del Universo. EI CfA, si bien se encuen-
tra centrado en un importante cimulo de galaxias, Coma, cubre un volumen
considerablemente mayor. Relevamientos posteriores confirmaron ampliamen-
te las primeras impresiones acerca de la distribucion de galaxias generadas por
la porcién del Universo del CfA. En los relevamientos de galaxias més extensos
disponibles actualmente, 2dFGRS (Colles et al. 2003, ver la subseccién 3.3.1
en la pagina 54 para una descripcion del catdlogo) representado por la imagen
de mayor tamano en la figura 2.1 y SDSS (Adelman-McCarthy et al. 2008, ver
la subseccion 3.3.3 en la pagina 62 para méas informacién sobre del catalogo), la
intrincada red césmica de filamentos, paredes y cimulos se despliega en todo
su esplendor dejando en evidencia la preponderancia de las regiones de baja
densidad.
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Figura 2.1: Distribuciones de galaxias en los relevamientos 2dFGRS y CfA

(pequenio panel en el extremo inferior izquierdo)
2.2. Regiones subdensas

Mientras la mayor parte de la materia en el Universo se encuentra ligada
formando estructuras virializadas, la fraccién mas importante del volumen es
ocupado por extensas regiones subdensas. Estos vacios son el componente do-
minante de la distribucion de galaxias y masa a escalas de megaparsecs. En
una descripcion de la formacion de estructuras basada en subdensidades, la
materia situada entre dos vacios expandiéndose, es comprimida dando origen
a las paredes y filamentos en las intersecciones de los vacios (Icke, 1984; van
der Wyegaert, 1991, 2002). Esta representacién fue corroborada por Regos &

Geller (1991) y Dubinski et al. (1993) en simulaciones numéricas cosmoldgicas.

Maés recientemente, estudios tedricos acerca de las caracteristicas de los
vacios y su estructura circundante se han concentrado en diferentes y variados
aspectos. Tal es el caso del modelo elaborado por van de Weygaert en 2004
basado en la técnica desarrollada por Bond et al., 1991 (excursion set approa-
ch) para predecir tanto la distribucién de radios de vacios como la funcién de
masa de halos en vacios. Dicho modelo tiene en cuenta el hecho de que las
propiedades de los vacios dependen del tipo de halos utilizados para identi-

ficarlos (Gottlober et al., 2003 y referencias del articulo). Basdndose en este
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resultado, Patiri et al. (2006) proveen un esquema, el cual facilita una com-
paracion entre las predicciones tedricas y la distribucion de galaxias visibles
pobladoras de halos. Ademads, teniendo en cuenta que la forma media de los
vacios es aproximadamente esférica, Ryden (1995) mostré que la distorsién en
la forma aparente que muestran los vacios en espacio de redshifts podia ser

utilizada para medir el parametro de deceleracion del Universo qq.

2.2.1. La estructura a gran escala trazada por vacios

Se han propuesto un gran ntimero de técnicas para describir la estructura
a gran escala, pero estas involucran volimenes de datos cada vez mayores y
dificiles de manejar, de manera que se evidencia necesario implementar un
nuevo método de tratar el problema. Conforme a nuestra impresion visual,
la estructura a gran escala consiste en una intrincada trama dominada por
vacios, cimulos y filamentos. Esto sugiere que, en lugar de considerar una
muestra acotada de estadisticas, como las funciones de correlacién, podria
resultar ventajoso aislar las entidades que resaltan visualmente: regiones de
baja densidad o vacios, y examinarlas como estructuras individuales. Para ello
se han, y se estan desarrollando, diversos métodos, siendo uno de los mas
ampliamente utilizados la busqueda e identificacién de vacios. Conjuntamente,
se han formulado numerosos modelos de agregacién (clustering) capaces de
reproducir eficazmente la distribucion de las estructuras observadas; algunos

de ellos se fundamentan en regiones subdensas:

Modelos estadisticos de agregacion

Modelos basados en las Teselaciones de Voronoi ( Voronoi Tesselations)

Constituyen una herramienta eficaz para estudiar el clustering, basicamente
consisten en un conjunto de semillas distribuidas al azar en torno a las cuales se
construyen poliedros, los cuales definen las zonas de influencia de cada semilla.
Los vértices definen, a su vez, un conjunto adicional de puntos distribuidos al
azar. Para una discusion detallada del modelo y su aplicacién en cosmologia
ver van de Weygaert (1991, 2002).

Las Teselaciones de Voronoi proveen un método viable para reproducir la
distribucion de galaxias observada, caracterizada por filamentos y paredes ro-
deando grandes regiones vacias. Se considera a las semillas originales como
los centros de expansion de los vacios césmicos; descripciones basadas en este

procedimiento se han convertido en modelos correctos para la formacion de
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estructuras a gran escala (van der Weygaert & Icke, 1989).

Balian y Shaeffer

Modelan la evolucion de medidas estadisticas. Seleccionaron la funcion de
probabilidad de vacio®. Esta puede ser generalizada con el proposito de descri-
bir la probabilidad de que un volumen V' contenga 1,2, ... o n galaxias. Balian
y Shaeffer (1989) expresaron numerosas propiedades de la distribucién de ga-
laxias en términos de la VPF, en particular, el comportamiento jerarquico de

la distribucién de galaxias.

Las propiedades de escala de los vacios como una prueba de la jerarquia de

la formacién de estructuras fue estudiada por Gaite & Manrubia (2002).

Modelos dinamicos de clustering

Zeldovich

La aproximacion de Zeldovich (1970) del fluido césmico puede considerarse
un primer intento de describir la apariencia del Universo a gran escala en térmi-
nos de estructuras referidas como estructuras planas (pancakes) y filamentos
que rodean a extensas regiones subdensas. A través de esta aproximacién, Zel-
dovich predijo estructuras en la distribucion de galaxias que posteriormente

fueron observadas.

Estructuras planas y modelos de adhesién

El modelo de Zeldovich provee una imagen de los aspectos mas sobresa-
lientes de la probable evolucion de las estructuras a gran escala y predice a
la distribucién de galaxias como consistente en estrechos filamentos rodeando
a grandes regiones vacias. Este modelo, basado en considerar a las galaxias
como particulas de prueba moviéndose en un campo gravitatorio sin modifi-
carlo, tiene un problema de estabilidad: las estructuras desaparecen luego de
formarse. Esto fue solucionado posteriormente haciendo que las particulas se
peguen (Gurbatov, 1989; Kofman et al., 1992), dando origen a los modelos de

adhesién.

Jerarquia de vacios (Seth & van der Weygaert, 2004)

3La funcién de probabilidad de vacio, void probabity function (VPF), la cual especifica
la probabilidad de que un volumen V' no contenga puntos o galaxias, sera tratada en mayor
detalle en la seccién A.2.
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La evolucién de la estructura césmica es un proceso no lineal complejo,
esencialmente gobernado por la gravedad. La simplicidad del mecanismo que
rige la evolucion, la atraccién newtoniana clasica, en adicion a una sencilla ley
de escalado observada, sugiere que es posible comprender la organizacion de la
estructura en gran escala. Una forma promisoria de encarar el tema consiste

en los modelos de jerarquia de vacios.

Los modelos de jerarquia de vacios intentan describir la evolucion de las
estructuras a partir de dividir la estructura en elementos cuya evolucién indi-
vidual puede ser comprendida en términos de una configuracion relativamente
sencilla. El modelo se enfoca en las regiones subdensas que probablemente
se conviertan en vacios, o, eventualmente, estén embebidos en regiones tales
que evolucionen hasta transformarse en sobredensidades®. El método muestra
ser particularmente sélido a la hora de explicar como han evolucionado las
estructuras a gran escala: considera a la evolucion de la estructura a gran es-
cala dominada por una jerarquia compleja de vacios en expansiéon. Durante el
proceso de expansion, la materia, que es empujada hacia el exterior, se va acu-

mulando alrededor del vacio, donde se organiza en las estructuras observadas.

2.2.2. Dinamica de regiones subdensas

La distribucion de materia a escalas cosmicas se asemeja a una esponja cu-
yos huecos estan formados por vacios aproximadamente esféricos en expansion.
El origen dindmico de esta distribucién ha sido reconocido por numerosos au-
tores, en particular, en el contexto de analisis basados en una extrapolacién de
la aproximacién de Zeldovich (Shandarin & Zeldovich, 1989) y su extension,
la aproximacién de adhesién (Kofman, Pogosyan & Shandarin, 1990). El efec-
to dominante de la dinamica de las regiones subdensas en la distribuciéon de
materia en gran escala ha sido universalmente aceptado. Diversos trabajos en
este sentido han sido llevados a cabo en simulaciones numéricas cosmologicas
por van der Weygaert (1991); Bond, Kofman & Pogosyan (1996); Novikov,
Colombi & Dore (2006). Estos estudios impulsaron los conceptos, notablemen-

te ilustrativos, de red cosmica o esqueleto cosmico.

4Bajo algunas circunstancias, las regiones subdensas experimentan acreciones de la masa
ubicada en el borde, durante las cuales se reduce su extension, mientras se incrementa la ma-
sa, y finalmente se transforman en regiones sobredensas. Esto depende, fundamentalmente,
de las fluctuaciones de densidad en el entorno y se discutird en profundidad en numerosos
pasajes de este trabajo.
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La dinamica de las regiones subdensas es, en esencia, opuesta al efecto
de los picos de densidad, debido a que la gravedad local en esas regiones es
menor a la gravedad media. Consecuentemente, la materia fluird desde las
regiones subdensas dirigiéndose hacia regiones de mas alta densidad. Este rol
dindmico fue examinado por Faber & Burstein (1988), quienes encontraron
que las mediciones de los campos de velocidades peculiares utilizando galaxias
cercanas podrian ser explicadas incluyendo la repulsion originada por el vacio

local.

2.2.3. Evolucion

Las dos propiedades evolutivas mas sobresalientes de las regiones subdensas
consisten en la expansion respecto al fondo de densidad homogéneo, en virtud
de que estas regiones, evidentemente, poseen densidad negativa respecto a un
campo subyacente uniforme, en contraste con el colapso caracteristico de las
regiones sobredensas; y ademads, los pequenos apartamientos de la esfericidad
en la forma geométrica de las regiones subdensas disminuyen en tamano en el
transcurso del proceso de expansion. La tendencia de las regiones subdensas
a tornarse mas esféricas con el transcurso del tiempo fue detectado pionera-
mente en simulaciones numéricas por Centrella & Mellot (1983) y en cdlculos

numéricos de la evolucién de vacios (Fujimoto, 1983; Bertschinger, 1985).

Una descripcion exhaustiva de la evolucion de vacios en simulaciones numéri-

cas es provista por Van der Weygaert & van Kampen (1993).

Con respecto a sus caracteristicas morfolégicas, las regiones de baja densi-
dad son los objetos mas convenientes para realizar una descripcién exitosa de
la estructura espacial césmica, pues en este caso se cuenta con la ventaja de ba-
sar la caracterizacion de la estructura en una simetria esférica idealizada. Los
vacios son especialmente apropiados para desarrollar un modelo de evolucién
esférico, pese a que tienen su origen en perturbaciones negativas en el campo
de densidad inicial, y estos minimos en la densidad primordial, al igual que los
méximos, no son esféricos (Bardeen et al, 1986). Sin embargo, en un marcado
contraste con la evoluciéon de los picos de densidad, los apartamientos a la
esfericidad presentes en las perturbaciones negativas en la densidad del Uni-
verso primitivo, son rapidamente reducidos a medida que las perturbaciones
se amplifican; en general, la evolucion se produce hacia una estructura con
geometria aproximadamente esférica (Icke, 1984). Adicionalmente, la estruc-
tura del campo de velocidades peculiares de un vacio de densidad uniforme

es simple de imaginar: un observador en el interior observard un campo de
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velocidades similar al campo Hubble.

La visualizacién de una distribucion de materia organizada por vacios ex-
pandiéndose es sumamente atractiva, implicando béasicamente la extrapolacién
de las caracteristicas de un vacio aislado a un conjunto de esferas no inter-
actuantes en expansién. Sin embargo, esta formulacién descarta uno de los
aspectos fundamentales de la formacion de estructuras: no existen los vacios
aislados. En consecuencia, deberan considerarse los efectos ocasionados por la
distribucion de materia en el entorno. La interaccion del vacio con su entorno
estara signada por su participacién en el proceso jerarquico de formacién de

estructuras.

Las observaciones de la distribucion de galaxias en el Universo sugieren que
todo escenario posible de formacién de estructuras cosmoldgicas implica una
forma jerarquica del crecimiento de las estructuras. La formacién de un objeto
cualquiera involucra la fusién de toda la subestructura presente en su entorno,
incluyendo los objetos a escala mas pequena que se han formado en una etapa
anterior. Las subdensidades se organizan de manera analoga, en la evolucién de
un vacio, éste emerge como una estructura bien definida a través de la fusion y
desintegracién de su estructura interna, conjuntamente con la interacciéon con

estructuras vecinas en un proceso continuo de agregacion jerarquica de vacios.

Con el propésito de estudiar la evolucion de subdensidades Dubinski et al.
(1993) utilizaron simulaciones numéricas cosmoldgicas, éstas mostraron que
vacios adyacentes colisionan, generando delgadas paredes y filamentos como
consecuencia de la materia comprimida entre ellos. Ademés, encontraron que
las velocidades radiales caracteristicas de la expansion son atenuadas y los mo-
vimientos siguen, principalmente, la direccién de las paredes. Estos resultados

fueron corroborados por van der Weygaert & van Kampen (1993).

Adicionalmente, la evolucién de subdensidades en un escenario jerarquico
no sélo implica la fusién de pequenos vacios en otro mayor, comprende ademas
la desaparicion de pequenos vacios que se encuentran embebidos en sobreden-
sidades a gran escala (Seth & van der Weygaert, 2004). En contraste al proceso
de formacién de halos de materia oscura®, la jerarquia de vacios involucra dos

procesos, expansion y eventualmente, colapso.

Evolucién y dinamica de vacios aislados

Las caracteristicas mas elementales de la evoluciéon y dindamica de vacios

pueden ser comprendidas en términos de la evolucion de subdensidades ais-

5El proceso de formacién de halos estd gobernado por el colapso de materia oscura.
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ladas. El déficit de densidad respecto al valor uniforme de fondo, conlleva un
cambio en el sentido de la gravedad efectiva: un vacio genera una region donde

se induce una gravedad efectiva peculiar repulsiva.

Las regiones sobredensas se expanden a una velocidad menor que la ex-
pansion cosmoldgica hasta alcanzar un tamano maximo a partir del cual se
revierte el proceso y comienza el colapso gravitatorio. Las regiones subdensas
en contraste, contindan expandiéndose®, atin considerando la acumulacién de
materia en los bordes en virtud de la expansion. Las caracteristicas generales
del proceso de expansion pueden analizarse en términos de la evolucién de una
perturbacion esféricamente simétrica y aislada en un fondo de densidad uni-
forme. La simetria esférica conlleva una valiosa simplificacion del tratamiento
analitico, puesto que se puede describir el proceso de expansiéon en términos
de una variable, con la consiguiente simplificacion del anélisis del modelo y la

interpretacion de los resultados.

Las propiedades principales que caracterizan la evolucion de regiones sub-

densas pueden resumirse en:

= Los vacios se expanden, en contraste a las regiones sobredensas.

s La densidad de materia en el interior de los vacios decrece a consecuencia
de la expansion.

= La morfologia de las regiones subdensas evoluciona hacia formas cada

vez mas esféricas y las estructuras interiores se desarman.

= El campo de velocidades peculiares en las regiones internas de los vacios
es divergente y tiene simetria radial, se lo puede representar como un
pequeiio Universo con una constante tipo Hubble caracteristica ” (Seth
& van der Weygaert, 2004).

= La velocidad de expansion tiene un méximo cerca del radio del vacio, a

partir del cual decrece gradualmente en la regién exterior.

= La materia que se acumula en el borde de los vacios proveniente del
interior da origen a un anillo circundante que, eventualmente, puede

superar en densidad al entorno (exterior al vacio).

6La expansién indefinida de una regién subdensa sélo es vélida en el caso de un tnico

vacio en un fondo de densidad uniforme.
"Esto es estrictamente vélido en el caso de un vacio asilado.
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En la consiguiente imagen del Universo la materia, aglomerada en pequenos
volimenes, se acumula en paredes, filamentos y ctimulos cuya configuracion

espacial es gobernada por la creciente extension de las regiones subdensas.

2.3. Vacios en la distribucion de galaxias

Los vacios pueden pensarse como grandes voliimenes con muy baja den-
sidad, de galaxias o masa, rodeados por las paredes y filamentos de la red
cosmica. Entre los primeros en realizar una detecciéon rigurosa de estos objetos
se cuentan Kirshner et al. (1981) y Geller & Huchra (1989). Poco después de
este descubrimiento Einasto, Einasto & Gramann (1989) estimaron el tamano
de los vacios en diferentes muestras de galaxias provenientes de relevamientos
de redshifts y ademads, cotejaron sus resultados con simulaciones numéricas.
Las caracteristicas de los vacios en la distribucién de galaxias, tales como la
distribucion de probabilidad de vacio, fueron estudiadas por Vogeley et al.
(1994), Ghigna et al. (1996) y Muller et al. (2000); en tanto que la fraccién de
volumen del Universo ocupado por vacios, el cual se encontré que asciende a
aproximadamente el 50 %, fue medido por El-Ad & Piran (1997, 2000), Plio-
nis & Basilakos (2002) y Hoyle & Vogeley (2002). Una detallada compilacién
de los trabajos observacionales dedicados a vacios fue presentada por Peebles
(2001).

Desde el punto de vista observacional, la posibilidad de realizar estudios
estadisticos de precision acerca de vacios usando datos observacionales se ha
concretado muy recientemente, con el advenimiento de los grandes catalogos
de galaxias. Se citan por ejemplo, el trabajo de Croton et al. (2004) donde,
a partir de los datos del 2-degree Galaxy Redshift Survey (2dFGRS, Colles
et al. 2003), se realiza la medicién de la funcién de probabilidad de vacio
reducida (RVPF)®, la cual conecta la funcién de probabilidad de vacio con los
momentos de érdenes mas altos de la distribucién de galaxias. Por otra parte,
este relevamiento de galaxias posibilito el estudio de la poblacion de galaxias
en el interior de los vacios. El Sloan Digital Sky Survey (SDSS, Abazajian
et al. 2003) fue utilizado por Hoyle y colaboradores (2003) para estudiar la
funcién de luminosidad de galaxias en vacios, estableciendo un limite superior
para el contraste de densidad en la posicién de cada galaxia seleccionada igual

a 6 = -0.6. Se encontré que las galaxias en los vacios son mas débiles, no

8La funcién probabilidad de vacio reducida cuantifica la razén entre la funcién probabili-
dad de vacio correspondiente a una distribucién arbitraria respecto a una aleatoria, (seccién
A2, pdgina 183).
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obstante el extremo débil de la funcién de luminosidad de galaxias en vacios
es consistente con el de las galaxias en regiones mas densas. E1 SDSS también
fue utilizado por Goldberg y colaboradores (2004) para estudiar la funcién de
masa de galaxias satisfaciendo la misma condicién en el contraste de densidad
requerida por Hoyle y colaboradores, encontrandose que las galaxias en los

vacios pueden considerarse trazadores no sesgados de la masa.

2.4. Galaxias en vacios

La existencia de galaxias en los interiores de las regiones subdendas supo-
ne un desafio para un escenario de formacién de estructuras gobernado por la
gravedad, donde los objetos pequenios se desarrollan inicialmente mientras que,
las mayores estructuras surgen en tultima instancia. En este marco, los vacios
se originan como fruto de la expansién de regiones con fluctuaciones negativas
en el campo de densidad inicial del Universo. Los modelos tedricos y las simu-
laciones numéricas cosmoldgicas sugieren que la materia fluye del interior de
los vacios y se concentra en delgadas cascaras en los contornos o fronteras de
estas regiones subdensas. Si bien los perfiles de densidad de galaxias presentan
un crecimiento abrupto en las fronteras de los vacios y se ha obtenido evidencia
de que los vacios se encuentran rodeados de ctimulos y asociaciones de gala-
xias, la expansién de los vacios no se habia detectado observacionalmente. En

el capitulo 6 nos ocuparemos de este asunto.

La mayor parte de los modelos de formacién de vacios se han concentrado
en la dindmica global de las particulas y halos de materia oscura, en contraste,
solo una pequena cantidad se han dedicado a examinar el colapso de los halos y
la formacién de galaxias en vacios. Dekel & Silk (1986) propusieron la presencia
de una poblacién de galaxias enanas de baja luminosidad en el interior de los
vacios. Los intentos mas antiguos de localizar galaxias en las regiones subdensas
datan de la época del descubrimiento de los vacios; un resumen completo de
estos primeros pasos en el estudio de galaxias en vacios puede ser consultado
en Lindner et al. (1996). Las lineas de emisién de galaxias en vacios cercanos
revelan que la mayoria de estas galaxias se ubican cerca de los bordes, alejadas
de las regiones mas internas. Numerosos proyectos han procurado sin éxito,
detectar una poblacién de galaxias enanas distribuidas en el interior de los
vacios (Sabatini et al., 2003, 2005; Roberts et al. 2004). La falta de informacién
evidente respecto al extremo débil de la funcion de luminosidad de las galaxias
enanas impide la realizacién de predicciones confiables acerca de su abundancia
en regiones subdensas.
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2.4.1. Propiedades de galaxias en vacios

La variacion de las propiedades de las galaxias con el medio es fundamental
a los efectos de comprender la evolucién y formacién de las galaxias. La relacién
morfologia-densidad, en otras palabras, la tendencia de las galaxias elipticas
a residir en cimulos y de las espirales en el campo, fue dada a conocer por
Dressler (1980) y subsecuentemente confirmada por numerosos autores, ver por
ejemplo Postman & Geller (1984), Zabludoff & Mulchaey (1998). Durante los
ultimos anos se ha dedicado considerable esfuerzo con el fin de intentar exten-
der esta dependencia con el medio a regiones de baja densidad, en particular a
las regiones subdensas en extremo como los vacios, cuyas densidades respecto

a la media varfan en el rango [0, 0.1].

Formacion estelar

La presencia de una fuerte dependencia de la actividad de formacion estelar
con el entorno local es encontrada en diversos trabajos. Las galaxias con ac-
tividad de formacion estelar intensa se sitian preferentemente en regiones de
baja densidad, en tanto que, galaxias con bajas tasas de formacién estelar son
corrientemente encontradas en regiones de alta densidad (Dressler, Thompson
& Schectman, 1985; Couch & Sharples, 1987; Balogh et al., 2002). Recien-
temente, fue posible examinar esta dependencia en los ambientes de menor
densidad. Grogin & Geller (2000), quienes exploraron la relacién entre densi-
dad local y tasa de formacién estelar utilizando una muestra de galaxias con
contraste de densidad dp/p < —0,5, encontraron lineas de emisién Ha més
intensas en galaxias con densidad local baja, en comparacién con medios de
mayor densidad. Balogh et al (2004) analizé la intensidad de Ho en una gran
variedad de medios, desde grupos de galaxias a regiones de bajas densidades,
confirmando que la intensidad de la linea aumenta con la disminuciéon de la
densidad local. La vinculacién entre la actividad de formacion estelar y la rela-
cién morfologia-densidad fue estudiada por Gomez et al. (2003). Los resultados
indican que las galaxias de tipo tardio, las cuales fueron clasificadas mediante
el indice de concentracién?, presentan mayores tasas de formacién estelar en

medios de baja densidad respecto a galaxias en ambientes de alta densidad.

Se han analizado indicadores de la actividad de formacién estelar en me-
dios extremadamente subdensos (con fluctuaciones en densidad menores a

0 = —0,9), comprobandose que las lineas de emisién de galaxias en vacios

9Fl indice de concentracién, el cual se definird en un apartado posterior de la presente

subseccion, esta estrechamente vinculado al tipo morfolégico.
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presentan mayor intensidad que en las galaxias de campo, independientemente
de la profundidad de la muestra y de la luminosidad de las galaxias (Rojas et
al., 2004).

Funcion de luminosidad

Se ha intentado detectar y aislar galaxias brillantes en vacios cercanos con
la finalidad de estudiar sus propiedades; sin embargo, recién a partir de la
aparicion de grandes catalogos de galaxias de la talla de 2dFGRS y Sloan
Digital Sky Survey, ha sido posible la realizaciéon de analisis mas completos de
la dependencia de la funcién de luminosidad de las galaxias con el medio que
las rodea.

La importancia de realizar determinaciones precisas de la funcién de lumi-
nosidad de galaxias en vacios radica en su papel decisivo acerca de resolver
discrepancias entre resultados tedricos y observaciones. Los modelos de mate-
ria oscura fria predicen la presencia de halos de baja masa en vacios (Dekel
& Silk, 1986; Hoffman, Silk & Wyse, 1993). Si los halos contuviesen galaxias
enanas se deberia observar una pendiente abrupta en el extremo débil de la
funcién de luminosidad de estas galaxias. Sin embargo, las compilaciones de
galaxias enanas indican que ellas trazan las mismas estructuras subyacentes
que las galaxias normales y en adicién, las observaciones dedicadas a registrar
regiones subdensas no han sido capaces de detectar una poblacion significativa
de galaxias débiles (Bingelli, 1989).

Por otro lado, las galaxias en vacios han sido estudiadas en simulaciones
cosmoldgicas de materia oscura fria con constante cosmoldgica a las que se les
aplicaron modelos semianaliticos de formacion de galaxias. Utilizando simula-
ciones cosmoldgicas de alta resoluciéon, Mathis & White (2002) construyeron
catalogos sintéticos de galaxias, a las cuales les determinaron la funcién de
luminosidad y su dependencia con la densidad en el entorno. Encontraron que
no hay galaxias con luminosidad sobresaliente en vacios, y ademas, la pendien-
te de la funcién de luminosidad no varia significativamente con el medio. Sin
embargo, las pendientes de la funciéon de luminosidad de galaxias en regiones
de baja densidad son mas pronunciadas que en ambientes de mayor densidad.
Estos autores argumentan que, si la funciéon de luminosidad de galaxias en
vacios tuviese una pendiente pronunciada, los vacios deberian estar poblados
por galaxias enanas débiles, no obstante, este no parece ser el caso, ya que las
observaciones no sugieren un exceso de estas galaxias en vacios. Las simulacio-
nes muestran que todos los tipos de galaxias se apartan de las mismas regiones,

de manera que ninguna clase particular de galaxias parece poblar los vacios.
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Hoyle et al. (2003), estudiaron la funcién de luminosidad de galaxias en
vacios en el catalogo SDSS, y concluyen que las galaxias en vacios tienen ca-
racteristicas similares a las galaxias en medios mas densos. Adicionalmente,
encuentran que estas galaxias son mas débiles y azules, tienen formas achata-
das (tipo disco) y tasas de formacién estelar altas, rasgos que atribuyen a un
proceso evolutivo mas lento que en regiones de mayor densidad. No obstante,
no encuentran indicios de una poblacion caracteristica de vacios, dominada

por galaxias enanas.

Estudios posteriores en SDSS, sostienen que la funcién de luminosidad en
vacios muestra una tendencia a tener una pendiente mas pronunciada a altas
luminosidades, sin embargo, este comportamiento no se repite en el rango de

luminosidades bajas (Croton et al., 2005).

Colores

Las relaciones entre tipos de galaxias, colores y luminosidad con la densidad
local han sido ampliamente comprobadas y analizadas (Dressler, 1980; Baldry
et al., 2004; Blanton et al., 2002). Las galaxias brillantes rojas tienden a en-
contrarse en cumulos y preferentemente son elipticas, en contraste, las galaxias
azules débiles se ubican con mayor frecuencia en el campo y presentan formas
mas achatadas. Estas correspondencias, combinadas con la baja probabilidad
de interacciones entre las galaxias en regiones de baja densidad, sugieren que
las galaxias en vacios se caracterizaran por una tendencia a ser débiles, azules

y poco masivas, con alta actividad de formacion estelar.

Rojas et al. (2004), analizé el comportamiento de los colores u—ry g—r en
muestras limitadas en volumen de galaxias pobladoras de vacios y del campo,
utilizando el catalogo SDSS y considerando muestras lejanas y cercanas (en el
espacio de reshift), brillantes y débiles. De acuerdo a sus resultados las galaxias
en vacios son, en promedio, mas azules que sus contrapartes en el campo, para
todos los colores y muestras. En particular, para las muestras distantes las
diferencias en los valores medios de los colores para vacios y campo son mayores

que en los casos cercanos.

Morfologia

s Indice de concentracion

El indice de concentraciéon (IC') permite caracterizar propiedades mor-

folégicas de galaxias y se lo define como la razon entre 790 y r50. Estos
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parametros corresponden a los radios a los cuales los flujos integrados
son iguales al 90 % y al 50 % del flujo de Petrosian (IC' = 790/r50).
Los valores altos de IC' estan asociados a galaxias relativamente difu-
sas, en tanto que los valores pequenos corresponden a galaxias altamente
concentradas. El indice de concentracién esta estrechamente vinculado
al tipo morfolégico: las galaxias espirales se distinguen por tener indices
de concentraciéon pequenos (IC' < 2,5), mientras los indices de concen-
tracién mayores son tipicos de las elipticas (IC > 2,5) (Strateva et al.,
2001).

La distribucién del IC de galaxias en vacios fue analizada por Rojas
et al. (2004), considerando muestras extraidas del SDSS. Las galaxias
cercanas pobladoras de vacios son indistinguibles de las de campo en
cuanto a sus indices de concentracion, en tanto que, en las muestras
lejanas y luminosas las galaxias en vacios tienen, en promedio, indices de

concentracion significativamente menores que en el campo.

s Indice de Sérsic

El indice de Sérsic (Sérsic, 1968) provee informacién acerca de la mor-
fologia de las galaxias y se obtiene mediante el ajuste, al perfil de brillo
superficial, de la forma funcional I(r) = Iyexp(—r'/") donde n se denota
indice de Sérsic. Un perfil puramente exponencial estard caracterizado
por n = 1, mientras n = 4 es analogo al perfil de Vaucouleurs. Los
andlisis de perfiles de brillo superficial indican una tendencia a encontrar
galaxias de tipos mas tardios en vacios en comparacién con el campo. Las
confrontaciones de los indices de Sérsic de galaxias distantes en vacios y
campo, discriminando altas y bajas luminosidades, sugieren que es muy

poco probable que ambas poblaciones compartan el mismo origen.

En general, las propiedades observacionales, espectroscopicas y fotométri-
cas, de los vacios son consistentes con las predicciones de los modelos se-
mianaliticos de formacion de estructuras (Benson et al., 2003) y con escenarios
de formacion donde la evolucion este dominada por interacciones entre gala-
xias. Las galaxias pobladoras de vacios, que fueron modeladas de esta manera,
presentan colores mas azules, formas mas achatadas y mayores tasas de for-
macion estelar, que los objetos en regiones densas. Las diferencias entre las
caracteristicas de galaxias en vacios y campo pueden ser interpretadas como
consecuencia del desplazamiento de la funciéon de masa de los halos de materia

oscura en vacios hacia valores més bajos.
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Motivados por los resultados previos nos proponemos examinar la expansion
de los vacios en un contexto cosmoldgico, utilizando catdlogos de galaxias, con-
juntamente con simulaciones. La metodologia a utilizar consiste en dos técnicas
independientes, las primera se realiza mediante un procedimiento directo: el
calculo estadistico de promedios de velocidades peculiares en los entornos a
vacios considerando simetria esférica, de manera tal que las velocidades de ex-
pansién s6lo dependen de la distancia a los centros de los vacios. La segunda,
comprende procedimientos mas complejos: requiere la aplicacion de un modelo

e hipdtesis previas acerca del modelo cosmologico adoptado.

Nuestros objetivos también comprenden el estudio de los efectos que la evo-
lucion de los vacios podria tener en las propiedades de las galaxias, en este
caso se aplican métodos estadisticos que consisten en el calculo de fracciones,

dispersiones y promedios.

Los capitulos siguientes contienen los resultados obtenidos como parte de
este trabajo de tesis, los cuales estan organizados de la manera detallada a

continuacion:

En el capitulo 3 se describe el algoritmo de identificacién de vacios, que de-
sarrollamos para éste fin y aplicamos a las distribuciones de particulas, halos
de materia oscura y galaxias semianaliticas de una simulacién numérica; como
asi también a catalogos sintéticos y observacionales. Los vacios que identifica-
mos en este capitulo seran los que utilizemos para obtener los resultados del

resto de la tesis, con la tnica excepcién del apéndice A.

En el capitulo 4 se examinan las distribuciones de los objetos en los vacios
y su entorno. Con el propésito de realizar ésto utilizamos herramientas es-
tadisticas, especificamente, calculamos las funciones de correlacion cruzadas
vacio-objeto y los perfiles de densidad en simulaciones, catdlogos sintéticos y

observacionales.

En el capitulo 5 se estudia la evolucién de los vacios. Para llevar a cabo
este objetivo calculamos los valores medios de las velocidades peculiares en los
vacios y su entorno (en funcién de la distancia a los centros de éstos), para
todos los casos en que dispongamos de datos de velocidades peculiares. Ademas
determinamos las dispersiones de velocidades peculiares de galaxias en vacios

mediante calculo directo, en todos los casos posibles.

En el capitulo 6 se predice la expansién de los vacios a partir de fluctuaciones
de densidad. Para concretar esto introdujimos valores de ¢ negativos en un

modelo que proporciona las velocidades peculiares inducidas por ¢ positivas.
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En el capitulo 7 se analizan las propiedades de las galaxias en los vacios con
datos observacionales. Para realizar ésto calculamos las fracciones de galaxias

de distinto tipo espectral en funcion de la distancia a los centros de los vacios.

En el capitulo 8 se analiza el efecto del medio global en las propiedades de
las galaxias, utilizando exclusivamente datos observacionales. Con el propdésito
de llevar a cabo este analisis descontamos el efecto del medio local mediante
la seleccion de galaxias en el mismo rango de densidad local y luminosidad, en
regiones subdensas a gran escala y en el campo. Luego, comparamos las distri-
buciones de colores y parametros relacionados con la actividad de formacién

estelar de galaxias obtenidas en ambas regiones.

En el capitulo 9 se presenta un resumen de los principales resultados ob-
tenidos y una discusion de los mismos en el contexto de la formacion de las

estructuras en el Universo.

En el apéndice A analizamos el efecto del ruido estadistico en la estadistica
de vacio. Para hacer esto comparamos los resultados de la funcién de proba-
bilidad de vacio para muestras de distinta densidad, que obtenemos diluyendo

el namero de particulas en simulaciones.
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VACIOS
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Capitulo 3

IDENTIFICACION Y
PROPIEDADES ESPACIALES DE

VACIOS

Se estudian las propiedades estadisticas de vacios selec-
cionados a partir de la distribuciéon de masa, halos y ga-
laxias, con el objetivo de explorar los sesgos sistematicos
entre las diferentes poblaciones de vacios: masa, halos y
galaxias. Se desarrolla un algoritmo de blsqueda de vacios
capaz de identificar regiones subdensas en simulaciones
numeéricas y en catdlogos de galaxias afectados por fun-
ciones de seleccién radiales y angulares. Se dispuso de un
conjunto integral de datos; compuesto por una simula-
cién cosmolégica ACDM poblada con galaxias mediante
el modelo semianalitico de formacién de galaxias GAL-
FORM, se conté ademds con los catdlogos de galaxias
2dFGRS y SDSS y con catélogos sintéticos derivados de
estos, a los cuales se les aplicd el algoritmo de identifi-
cacion con el objetivo de generar catalogos de vacios. Se
confrontan las propiedades de los vacios identificados con
distintos trazadores en la simulacién y se examinan los
efectos de realizar la identificacién en espacio de redshift.
Este capitulo contiene parte de los resultados publicados
en Padilla, Ceccarelli & Lambas (2005) y Ceccarelli et al.
(2006b).
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Uno de los principales dilemas que se presentan al tratar con vacios consiste
en que no se dispone de una definicion cominmente aceptada de wvacio. En
ocasiones, vacios hace referencia a objetos bastante diferentes, dependiendo de
los objetivos del trabajo, de la clase de objetos en cuya distribucién espacial se
buscaran los vacios y de las caracteristicas de la muestra. Algunas definiciones
aplicadas en distribuciones de galaxias establecen que los vacios consisten en
regiones irregulares con baja densidad de galaxias' (El-Ad & Piran, 1997; Hoyle
& Vogeley, 2002).

Otra definicién usual es considerar vacios a las esferas de mayor tamano
en tanto cumplan algiin conjunto de condiciones (Otto et al., 1986; Einasto &
Gramann, 1989; Patiri et al. 2006). Las condiciones requeridas para considerar
vacio a una esfera dependen de los criterios del autor del trabajo, sin embargo
en la mayor parte de los casos estan relacionadas con la densidad en el interior
de la misma. La definicién de vacio adoptada serd determinante a los fines de

desarrollar un método de busqueda y seleccion de vacios.

3.1. Busqueda de vacios

Existen numerosos métodos desarrollados con el propdsito de identificar
vacios individuales en los trabajos publicados en la literatura especializada (en
la subseccién 2.1.1, pagina 20, se proporciona un breve resumen de los mas di-
fundidos). Estos métodos cuentan con diversas aplicaciones en distribuciones
de materia oscura y una gran variedad de relevamientos de galaxias, basados
en diferentes criterios de definicién de vacios y técnicas de seleccién. Una técni-
ca muy difundida aplicada en simulaciones, radica en la determinacién de los
minimos locales de densidad en un volumen dividido en cubos pequenos, poste-
riormente, en el entorno a cada uno de esos minimos se sitian esferas de forma
tal que ocupen todo el volumen subdenso (Einasto et al., 1989; Kauffman &
Fairall, 1991; El-Ad & Piran, 1997; Aikio & Mahoenen, 1998; Gottloberg et al.,
2003; Coldberg et al. 2004). El-Ad & Piran (1997) y Hoyle & Vogeley (2002)
implementaron un algoritmo basado en la bisqueda de regiones de forma ar-
bitraria delimitadas por un tipo especial de galaxias de borde, previamente
definidas por estos autores. La seleccion de galaxias de borde y de campo, se
realiza adoptando un criterio exclusivamente dependiente de la distribucién de
galaxias, en consecuencia, es posible encontrar vacios poblados por galaxias
extremadamente brillantes.

1Siempre que se hable de vacio se esta haciendo referencia a una regién extremadamente
subdensa, con § T —0,9.
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Ademas de proveer un espectro de tamanos de los vacios, los algoritmos de
deteccion posibilitan la determinacién precisa de las posiciones y limites de los

mismos.

3.1.1. Algoritmo de identificacion de vacios

El concepto de vacio es extremadamente sencillo de comprender intuitiva-
mente, no obstante, la construcciéon de un algoritmo apropiado para identificar

estas estructuras requiere una definicion rigurosa del concepto de vacio.

En este trabajo de tesis, un vacio es definido como el mayor volumen esféri-
co dentro del cual la densidad de objetos esta situada por debajo de un valor
critico. La eleccién de formas esféricas para los vacios esta respaldada por
resultados obtenidos en simulaciones numéricas, donde se encuentra que los
vacios son aproximadamente esféricos tal como se describe en la subseccién
2.2.3 (pagina 29) y en las referencias alli citadas. De acuerdo a lo menciona-
do en el apéndice A% (pdgina 181), son los contrastes de densidad®, y no las
densidades absolutas, las que determinan la localizaciéon y existencia de las
subdensidades de manera independiente de la densidad de la muestra con la
que se esté trabajando. Por este motivo, se establece que los vacios deberan
estar caracterizados por contrastes de densidad menores a ,,.,, para el cual
se adopté el valor 6,,,. = —0,9. Aunque la elecciéon de 6,,,, es una decisién
arbitraria, se fundamenta en que este valor es el que muestra mayor similitud
con las densidades de los vacios identificados en otros trabajos, permitiendo la
realizacion de comparaciones mas precisas.

En sintesis, se llamaran vacios las regiones esféricas méximas* dentro de las

cuales se cumpla 6 < 9,0, = —0,9.

Las simetrias intrinsecas de los vacios identificados por el algoritmo imple-
mentado en este trabajo® resultan particularmente convenientes para nuestros
propositos de analizar caracteristicas dindmicas y propiedades de galaxias en

relacion a las separaciones de los centros de vacios.

2En el apéndice A se analizan los efectos del ruido estadistico en la estadistica de vacio.
3Se computan las densidades respecto al valor medio de los datos utilizados: densidad

media de particulas, halos de materia oscura y galaxias semianaliticas, segtiin corresponda
y densidad media de galaxias en catalogos. En este ultimo caso, deben contemplarse con
especial cuidado los sesgos y la completitud del catalogo punto a punto.

“Esto es: dada una posicién para el centro de la esfera, la maxima sera la que ocupe el

volumen mayor.
5Como se explicard a continuacién se seleccionan vacios esféricamente simétricos, de

acuerdo a la definicién adoptada en este trabajo.
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En este trabajo se desarrollé un algoritmo propio capaz de buscar y selec-
cionar vacios eficientemente en distribuciones de objetos, con el propdsito de
aplicarlo en simulaciones y catdlogos de galaxias®. La utilizacién del mismo
método de busqueda y seleccion de vacios en las distintas distribuciones per-
mite examinar posibles sesgos entre los vacios en las distribuciones de masa,
halos y galaxias’.

El algoritmo consta de las siguientes etapas:

= Inicialmente, se genera un gran numero de posiciones aleatorias para
candidatos a centros de vacios. Estas posiciones aleatorias son distribui-
das a través de todo el volumen ocupado por la distribucion de objetos
V;. Notar que la eficiencia del algoritmo esté parcialmente determinada
por la densidad de los centros aleatorios. Mientras mayor es el niimero
de posiciones aleatorias, mayor es la precision en la determinacion del
centro del vacio. En consecuencia, durante el proceso de identificacién de
vacios se determina el niimero de candidatos a centros, de forma tal que
la distancia media entre centros sea menor que la distancia media entre
objetos. Adicionalmente, en todos los casos aqui tratados, se utiliza el
mayor nimero posible de centros dentro de nuestros limites computacio-
nales.

= Para todas las posiciones aleatorias se consideran esferas con radio va-
riando desde 1,,;, hasta 1,,4, (cada posicién aleatoria es el centro de una
esfera cuyo radio se incrementa desde r,,;, hasta r,,,,,). Debido a que, por
definicion, r,,;, establece un limite inferior para el valor de los radios de
los vacios identificados, debe elegirse cuidadosamente un valor apropiado

para este parametro®.

= El contraste de densidad (d,5) es medido para cada esfera. Llegado a es-
te punto, el algoritmo determina la densidad dentro de cada esfera en
funcion del radio y el valor obtenido es comparado con el valor maximo

permitido, d,.." (ésto posibilita numerosos candidatos asociados a cada

5Debido a las diferentes densidades numéricas de las distribuciones utilizadas (particulas
de materia oscura, halos y galaxias) se dedicé especial cuidado a la construccion del algoritmo
con el fin de que éste sea apto para identificar vacios en todas ellas.

"Los vacios identificados estardn afectados de similar manera por el algoritmo, luego, las
diferencias en las propiedades entre ellos podrén ser atribuidas a diferencias en las distribu-
ciones de particulas de materia oscura, halos y galaxias.

8Si existen vacios con radios menores a Iy €l algoritmo no los detectara.

9Se recuerda que 6,4, €S Un pardmetro arbitrario en el programa informético que imple-
menta el algoritmo de identificacién de vacios desarrollado en este trabajo, cuyo valor se ha
fijado en dpqe = —0,9.
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centro, todos con diferentes radios). Todas las esferas que satisfacen la
condicién d,p < 0,42 son consideradas esferas subdensas y son seleccio-

nadas como candidatos a vacios.

= En este momento es atin posible que muchos candidatos a vacio compar-
tan el mismo centro teniendo diferentes radios. En tales situaciones, solo

la esfera de mayor tamano es, en todos los casos, conservada.

= Finalmente, una vez que las esferas subdensas han sido seleccionadas, se
determinan las esferas subdensas que representan vacios. Con el objeto
de realizar dicha determinacién, se consideran tres casos: si existe una
esfera sin ningun tipo de superposiciones, esta esfera es un vacifo. Si
existe una esfera en el interior de otra de mayor tamano, la esfera menor
es removida. En el caso de tener dos o mas esferas superpuestas, son
removidas todas ellas y la Unica en ser conservada y considerada un
vacio es la esfera subdensa de mayor tamano, la cual debe contener a las

otras.

La naturaleza del algoritmo de identificacion hace que los vacios de tamanos
comparables en posiciones similares sean reemplazadas por un vacio mas gran-
de el cual, naturalmente, ocupa el volumen de todos los vacios més pequenos

juntos.

Se han realizado numerosos examenes al algoritmo de identificacion de
vacios con el objeto de comprobar su solidez, utilizando la simulacién numérica
descripta en la subseccién siguiente (subseccién 3.2.1). Se ha variado el limite
superior en densidad 9,,,, hasta d,,,, = —0,6 y se encontré que los resultados
generales no son afectados significativamente. La principal diferencia reside en

la aparicién de grandes vacios espurios con radios (ryeq > 30Mpc h™1).

Se ha chequeado ademas, que la remocion de esferas superpuestas no afecta
significativamente los valores medios de los resultados estadisticos obtenidos
en este trabajo. Con este fin, por ejemplo, se permitié la existencia de vacios
en los interiores de otros vacios de mayor tamano. No obstante, reviste im-
portancia notar que, al considerar este efecto en el calculo de errores, debido
a la existencia de diversos vacios ligeramente descentrados representando un
unico vacio real en la simulacién, el tamano de los errores estadisticos decrece

artificialmente.

Se ha explorado el impacto del ruido estadistico en el proceso de identi-
ficacién. Con el propdsito de hacer esto, se seleccion6 1/100avo del total de

particulas de materia oscura y se ejecutd el algoritmo de identificacion de
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vacios. El catdlogo de vacios resultante es practicamente idéntico al obtenido

de la simulacién completa.

El algoritmo sera utilizado para generar catalogos de vacios definidos por
particulas, halos de materia oscura y galaxias en la simulacién numérica que se
describe continuacién y en catalogos de galaxias. Los resultados de la aplicacién
del algoritmo previamente descripto, junto con el andlisis de las propiedades

de los vacios identificados son expuestos en el resto del presente capitulo.

3.2. Vacios en simulaciones numéricas

3.2.1. Datos

En este trabajo se estudiaron propiedades estadisticas de vacios utilizando
una simulacién numérica ACDM, la cual contiene 125 millones de particulas
de materia oscura y ~ 2 millones de galaxias del modelo semianalitico de for-
macién de galaxias GALFORM (Cole et al. 2000), amablemente provisto por
el grupo de Durham, éstas ultimas serdan denominadas galaxias semianaliticas
para distinguirlas de las galaxias reales. La simulacion numérica sigue la evo-

710 con pardmetros

luciéon de particulas en una cosmologia de “Concordancia
de acuerdo con los resultados del mapa de anisotropias de microondas Wil-
kinson (Wilkinson Microwave Anisotropy Map, WMAP, Spergel et al., 2003)
de las fluctuaciones en la temperatura del fondo de radiacion césmica de mi-
croondas y mediciones del clustering obtenidas del 2dFGRS (Percival et al.
2004) y SDSS (Abazajian y colaboradores, 2004). Contiene aproximadamen-
te 650,000 halos de materia oscura con al menos 10 miembros, identificados
a partir de la distribucién de particulas de materia oscura en la simulacion,
usando el algoritmo Friend-of-Friends (FOF de ahora en adelante) con una
longitud caracteristica de percolacion bror = 0,2. Los halos resultantes estan
caracterizados por una masa minima M, = 1,05 x 101'h~'M, una masa me-
dia Myeq = 2x10Mh~IMy y una méxima M., = 2x 10%h~1M, . La salida del
modelo semianalitico consiste en aproximadamente 2 millones de galaxias con
By < —16 en z = 0,0 (de ahora en adelante, todas las galaxias sobre ese limite
en magnitud serdn denotadas simplemente como galaxias semianaliticas) en

la simulacién. Los percentiles 25, 50 y 75 de los halos anfitriones de al menos

10FE] modelo de concordancia explica las observaciones césmicas realizadas sobre la ra-
diacién de fondo de microondas, asi como la estructura a gran escala del Universo y las

observaciones realizadas sobre las supernovas.
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una galaxia son 1,57 10"'h~'Mg, 3,17 101h~'My, v 8,95 10h~*M,, respec-
tivamente. A continuacion se describen los parametros de la simulacién: cada
lado del cubo mide 250h~*Mpc, el pardmetro de densidad de materia corres-
ponde a €2, = 0,3, el valor del parametro de densidad del vacio es Q25 = 0,7, la
constante de Hubble, H = h100kms~*Mpc~*, con h = 0,7 y la pendiente del
espectro de potencias primordial es ny, = 0,97. La amplitud de fluctuaciones

en esferas de Sh='Mpc en el presente se establece como og = 0,8.

La simulacién descripta, la cual serda denominada simulacién D250 para
distinguirla de otras simulaciones empledas en este trabajo, es utilizada para
estudiar las caracteristicas dindmicas y espaciales de galaxias semianaliticas,
halos de materia oscura y particulas de materia oscura en el entorno de vacios.
En la totalidad de este trabajo, salvo que se indique lo contrario, los errores en
la estadistica son calculados usando el método jackknife, el cual ha sido mos-
trado que provee errores equivalentes a aquellos que se obtendrian aplicando
la estadistica a un gran ntumero de simulaciones independientes y midiendo
su varianza (Croton et al. 2004, Padilla & Baugh, 2003). Esos resultados in-
dican que los errores jackknife proveen una estima razonable de las incertezas

estadisticas y la varianza césmica.

El uso de simulaciones numéricas semianaliticas posibilita la comparacion
entre vacios definidos por galaxias, halos y masa, debido a que la poblacion de
galaxias en el cubo de la simulacion es originada fisicamente, sujeta a evolucién
via fusiones, enriquecimiento metalico, evolucion de polvo y otros importantes

procesos astrofisicos (para mayores detalles ver Cole et al. 2000).

3.2.2. Aplicacion del algoritmo a la simulacion

Para buscar vacios en la simulaciéon D250, se utilizaron la masa, los halos de
materia oscura y las galaxias semianaliticas, ademds, se investigé de una mane-
ra simple el efecto de la distorsion en el espacio de redshift en la identificacién

de vacios.

Por esta razén, para todos los objetos considerados son definidas muestras
en espacio real y de redshift. Se aplicé el identificador de vacios a la distribu-
cién de materia oscura, halos con masas mayores que 10*, 10'° y 1012h—*M

(denotados H11, H11,5 y H12, respectivamente)!! y la distribucién de galaxias

1T,0s umbrales en la masa de halos son seleccionados de forma tal de obtener muestras de
halos con valores de densidad espacial que difieran por medio orden de magnitud; halos H11
estan caracterizados por n =5 1073, H11.5 por n = 1,5 103, y halos H12 por n = 5 10~*.




50 Capitulo 3. IDENTIFICACION Y PROPIEDADES DE VACIOS

e LR AR I B SRS R
BN g o
200 - L. S

€

| | | I 4

)
!
)
%
Cra)
©

y/h~'Mpe
)

1003— 3 5Oy )

50; : 9 QQ

0 H | 11 1 | I QI I 11 11 | 11 11 | 1 1 8 | |_+

100 150 200 250
x/h~'Mpc

()
oS @

Figura 3.1: Corte transversal del cubo de la simulaciéon numérica D250, corres-
pondiente a 100 < z/h~'Mpc< 110. Las posiciones de las galaxias semianaliti-
cas estan representadas por los puntos negros y los vacios identificados en
la distribucién de galaxias semianaliticas se muestran en puntos grises. Los
circulos indican la extensién espacial de los vacios.
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Figura 3.2: Panel superior: Densidad numérica de vacios en funcién del ta-
mano del vacio. Las lineas azules corresponden a vacios identificados en la
distribucion de materia oscura en el cubo de la simulacion D250. Las lineas
rojas muestran los resultados obtenidos a partir de las galaxias semianaliticas.
Los simbolos representan resultados obtenidos a partir de las distribuciones de
vacios definidos por H11, H11,5 y H12 (tridngulos, cuadrados y circulos respec-
tivamente). Las lineas sélidas y a trazos corresponden a la densidad numérica
de vacios identificados mediante posiciones de objetos en espacio real de red-
shift, respectivamente. Panel inferior: fracciéon cumulativa del volumen ocupado
por vacios de radios r > rq. Las lineas, colores y simbolos son analogos al

panel superior.
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semianaliticas, examinando posiciones en espacio real y de redshift, indepen-

dientemente.

Consecuentemente, como resultado de aplicar el algoritmo, se obtuvieron
diez catalogos diferentes de vacios en la simulacion numérica D250. Se produ-
jeron cinco sets de vacios, encontrados en la distribucién de materia oscura (los
cuales seran referidos como vacios definidos por la masa), halos H11, H11,5
y H12 (vacios definidos por halos, también denotados como vacios definidos
por H11, H11,5 y H12 respectivamente) y vacios encontrados en la distribu-
cién de galaxias semianaliticas (referidos como vacios definidos por galaxias
semianaliticas) en el espacio real. La identificacién en el espacio de redshift

provee las cinco muestras restantes.

La figura 3.1 muestra un corte transversal en el cubo de la simulacion D250
con la distribucién de posiciones de galaxias semianaliticas y vacios identifica-
dos con el algoritmo descripto. Con la intenciéon de impartir claridad a la figu-
ra, sélo se representan vacios con radios en el rango 10 < ryq/h™*Mpc. Como
puede ser observado en la figura, el algoritmo de identificacién de vacios funcio-
na satisfactoriamente, seleccionando las regiones de baja densidad con radios
de vacios compatibles con la distribucion de galaxias semianaliticas observada.
Los espacios extremadamente subdensos que no son ocupados por los vacios re-
presentados en la figura, estdn asociados a vacios con radios ry,iq > 10h~!Mpc,
0 a vacios cuyas posiciones centrales estan fuera de la seccién transversal re-

presentada en la figura.

3.2.3. Densidad numérica de vacios

La primer estadistica que se calcula usando los vacios identificados en la
subseccién previa es la densidad numérica de los vacios en funcion del radio
del vacio (7yeiq). Los resultados de la medicién en el cubo de la simulacién
D250 son mostrados en el panel superior de la figura 3.2, donde las lineas ro-
jas corresponden a vacios encontrados a partir de la distribucion espacial de
las galaxias semianaliticas y las lineas azules corresponden a vacios identifi-
cados en la distribuciéon de masa. Las lineas sélidas corresponden al espacio
real mientras que las lineas a trazos al espacio de redshift. Los simbolos que
muestran los resultados de los vacios identificados en la distribucién de halos
de diferente masa estan indicados en la referencia de la figura.

Es notable el buen acuerdo entre las estimas para 7voiq < 4h~'Mpc, donde to-
das las densidades numéricas de vacios son préacticamente indistinguibles. Las

diferentes estimas comienzan a divergir a mayores separaciones entre el objeto
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y el centro de los vacios. Por ejemplo, las estimas en espacio real y de redshift
pueden diferir hasta un factor de ~ 2,5, tal es el caso para vacios definidos por
la masa a radios grandes 7yoq > 10h~*Mpc. Esto puede atribuirse al efecto de
los dedos de dios, el cual tiene lugar en las paredes de los vacios y desplaza
las particulas de materia oscura de las paredes y las diluye en los contornos
de los vacios. Las densidades numéricas de vacios definidas por galaxias se-
mianaliticas y halos no estéan significativamente afectadas si la identificacién
es realizada en el espacio de redshift como es esperado, ésto se debe a que las
velocidades peculiares de la masa y las galaxias semianaliticas son pequenas
(v/Hy 1h™'Mpc) comparadas con los tamaiios de los vacios.

La diferencia entre la densidad numérica de los vacios identificados en la distri-
bucion de galaxias semianaliticas y masa comienza a ser notable a separacio-
nes mayores que 4h~!Mpc; eventualmente no hay cantidades significativas de
vacios definidos por masa con ry,;q > 10h~!Mpc, en tanto que atin es posible
identificar vacios definidos por galaxias semianaliticas con 7y,iq > 20h~'Mpec.
La densidad numérica de vacios definidos por halos es comparable en mayor

medida con aquellos vacios definidos por galaxias semianaliticas.

El incremento en la densidad numérica de vacios con la masa de los ha-
los usados para identificarlos puede ser entendida en términos del factor de
sesgo entre los halos y la masa. Los halos con masas mayores estan mas fuerte-
mente sesgados con respecto a la masa, y en consecuencia son principalmente
encontrados en regiones de alta densidad de masa, las cuales corresponden
preferentemente a los centros de paredes de vacios y filamentos. El efecto neto
de ésto seria incrementar el radio del vacio cuando éste es identificado en una
poblacién sesgada de objetos y podria explicar el aparente crecimiento en la

densidad numérica observada en la figura 3.2.

A partir de la densidad numérica de vacios se puede obtener de manera
directa la fraccion del volumen ocupado por los vacios en la simulaciéon D250.
Las estimas del volumen ocupado por vacios sélo son precisas para compara-
ciones entre poblaciones de vacios extraidas del cubo de la simulacion utilizada
(D250), debido a que el volumen total simulado tiene un gran impacto en el
nimero real de los vacios mas grandes y éstos son los tinicos que pueden impri-
mir cambios significativos en la fraccion total del volumen ocupado por vacios.
El panel inferior de la figura 3.2 muestra el volumen ocupado por vacios con
r > Tyoia. Como puede observarse, la diferencia entre vacios definidos por masa
y galaxias semianaliticas es aiin més evidente aqui. Ademads, es posible recono-
cer el buen acuerdo entre los vacios definidos por galaxias semianaliticas y por

H11,5 para radios 7,0 < 6h™'Mpc; y entre los vacios definidos por galaxias
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semianaliticas y por H12 para 7. > 6h~'Mpc.

Esto demuestra que el analisis de las propiedades de vacios definidos por
galaxias semianaliticas debe realizarse con sumo cuidado, ya que éstas pueden
diferir de aquellas correspondientes a vacios definidos por halos y masa. Como
fue mencionado anteriormente, el motivo de esta discrepancia, es la naturale-
za levemente sesgada de la distribucion de galaxias semianaliticas respecto a
las particulas de materia oscura y halos en esta simulacion. En particular, la
distribucion espacial de galaxias semianaliticas muestra vacios més grandes y
numerosos que la distribucién de masa o halos de baja masa (poblaciones con
menor sesgo). Debido a que el efecto del espacio de redshift consiste en incre-
mentar mas fuertemente la densidad numérica de vacios definidos por masa, la
diferencia entre resultados obtenidos de vacios definidos por masa y galaxias

semianaliticas es menos importante en el espacio de redshift.

La fraccién de volumen ocupada por vacios puede alcanzar valores tan gran-
des como 30 %, lo cual es apreciablemente menor a las estimas, a partir de
relevamientos de redshift, los cuales arrojan valores de aproximadamente 50 %
(El-Ad & Piran, 1997, 2000, Plionis & Basilakos, 2002 y Hoyle & Vogeley,
2002). Como se senald anteriormente, la estima de la fracciéon de volumen ocu-
pada por vacios es, en el mejor de los casos, una estima de sélo un orden
de magnitud, debido a que el volumen de la simulacién es limitado y podria
afectar negativamente las muestras estadisticas para grandes volimenes, en el

extremo final de la poblacién de vacios.

Nuestra conclusion preliminar, proveniente del estudio de la densidad numéri-
ca de vacios en la simulacion numérica D250, consiste en que los vacios defi-
nidos con galaxias exhiben buen acuerdo con aquellos identificados con halos
de masas en el rango (M > 10"°h~1M,), en tanto que muestran una mayor

discrepancia con los vacios definidos por la masa.

3.3. Vacios en catalogos de galaxias

3.3.1. Catdlogo 2dFGRS
Datos sintéticos: catalogo sintético 2dFGRS

Se emplea la simulacién numérica ACDM D250, descripta en la subseccién
3.2.1, poblada con galaxias semianaliticas GALFORM como punto de parti-

da para la creacién de catalogos sintéticos que reproduzcan las propiedades
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estadisticas'? del 2dFGRS. Estas galaxias semianaliticas son empleadas para
la construccion de reproducciones sintéticas del relevamiento 2dFGRS. El pri-
mer paso consiste en la ubicacién de un observador en una posiciéon aleatoria
en el interior del cubo de la simulacién numeérica, para entonces, reproducir
la funcion de seleccién y la mascara angular del 2dFGRS para esa posicion.
Como resultado se obtiene un catalogo de galaxias con similares propiedades y
sesgos observacionales que aquellos correspondientes al catalogo observacional.
Este catdlogo sintético sera usado en este trabajo para calibrar los métodos
estadisticos utilizados, para interpretar los datos y para detectar sesgos sis-
teméticos en los procedimientos llevados a cabo. Con el propdsito de realizar
ésto, el catdlogo sintético serd tratado exactamente en la misma manera que los
datos observacionales. Considerando los propdsitos comparativos de la utiliza-
cion de catalogos sintéticos, se seleccionaran muestras de galaxias con idénticas
restricciones para datos observacionales y sintéticos, las cuales seran definidas

en la subseccién siguiente.

Datos observacionales: 2dFGRS

Se utiliza la tltima liberacion de datos del catalogo 2dFGRS como base de
datos observacionales. El 2dFGRS es uno de los més extensos conjuntos de
datos espectroscépicos disponibles en la actualidad, el cual contiene redshifts
espectroscépicos para aproximadamente 230,000 galaxias. El catalogo fuente
para el 2dFGRS es una versiéon revisada y extendida del catalogo de galaxias
APM, del cual un conjunto de galaxias patrones, caracterizadas por poseer
magnitudes corregidas por extincién mas brillantes que b;=19.45, fue selec-
cionado para la construcciéon del 2dFGRS. La principales regiones del catalogo
consisten en dos franjas extensas, ademas de 99 campos ubicados al azar. Los
resultados aqui presentados son obtenidos utilizando las dos regiones descrip-
tas a continuacién. Un franja esta localizada proxima al polo sur galactico,
comprendiendo aproximadamente 80x15 grados; la otra regién esta centrada
en el polo norte galactico abarcando 75x10 grados medidos sobre el ecuador
celeste. El relevamiento cubre un total de 2,000 grados cuadrados y posee una
profundidad media de z = 0,11.

La completitud del relevamiento varia con la posiciéon debido a la existencia
de campos no observados, objetos observados con espectros de baja calidad

y objetos que no han podido ser observados a causa de colisién de fibras o

12Un catalogo sintético reproduce la distribucién de redshifts y la funcién de luminosidad
del catédlogo real.
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fibras rotas. La completitud se encuentra en el rango [0, 1]. Con el propésito
de reproducir la funcién de seleccién angular en la construccion de catalogos
con distribuciones al azar se utiliza el software desarrollado por el equipo del
2dFGRS,; el cual es distribuido como parte de los datos liberados y, para cada
par de coordenadas (a, d), provee la probabilidad esperada de que una galaxia

esté contenida en el catédlogo.

Muestras de galaxias en 2dFGRS

Debido a que el 2dFGRS es un relevamiento limitado en magnitud aparente,
las galaxias mas débiles sélo son registradas a pequenas distancias, en tanto que
las galaxias mas brillantes cubren todo el catalogo. Como consecuencia, existe
un sesgo en luminosidad, el cual puede ser evitado mediante la construcciéon

de muestras limitadas en volumen.

Dado un redshift maximo zy,, el catdlogo es completo para galaxias méas

brillantes que
Biim = biim — 25 — 5 x log(¢ * zim) — 5 * log(H), (3.1)

donde by;,, es el limite de completitud del flujo y H es la constante de Hubble.
Esta magnitud limite varia punto a punto en el catalogo, siendo el limite en
magnitud aparente igual a b < 18,9 (el catalogo entero es completo para galaxia

més brillantes que ese corte).

Se construyen numerosas muestras limitadas en volumen con galaxias mas
brillantes que By;,, y con redshifts z < zy,,. El proposito de utilizar un ntimero
importante de muestras consiste en comparar resultados, debido a que diferen-
clas en zj;,, se relacionan con diferencias en el tamaifio de los vacios identificados
y diferencias en By;,. Por ello resultan ttiles para chequear la estabilidad de
las regiones subdensas en muestras con diferentes densidades medias de gala-
xias. Se eligen cinco limites en redshift y dos limites en luminosidad. Como
resultado se obtiene un total de diez muestras para ambos catalogos: 2dFGRS

observacional y sintético.

Los parametros 2y, v Biim, definidos para restringir las muestras, son mos-
trados en la segunda y tercer columnas de la tabla 3.1. Las columnas restantes
de la tabla muestran el nimero 