
Estudios dinámicos de grupos de

galaxias a través de distancias

independientes del redshift.
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Este trabajo está bajo una Licencia Creative Commons Atribución - No Comercial - Sin

Obra Derivada 4.0 Internacional.
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Resumen

En este trabajo se realiza un análisis estad́ıstico intensivo del campo de velocidades pe-

culiares, que se obtiene a partir distancias de galaxias independientes del redshift, en

torno a grupos de galaxias en el Universo cercano. Se estudian las velocidades de cáıda

(de galaxias) hacia los pozos de potencial trazados por los grupos de galaxias (infall),

su dependencia con las propiedades de estos sistemas de galaxias, la densidad local y

distribución global de la materia.

Como introducción se presenta el marco teórico en el cual esta basado el trabajo, se deta-

llan las ecuaciones que gobiernan el movimiento de la materia según el modelo cosmológi-

co actual y se presentan las aproximaciones para el colapso lineal. Se incluye además una

descripción completa de las simulaciones numéricas con modelos semi-anaĺıticos para la

formación de galaxias utilizadas, aśı como de los catálogos observacionales empleados

para la realización de este trabajo.

El estudio de los campos de velocidades en los entornos a grupos o cúmulos de galaxias

está limitado por la información observacional que sólo provee la componente radial de

las velocidades. Por lo que en la primera parte de este trabajo se presenta el desarrollo

y el análisis de un método estad́ıstico que permite estimar el campo de velocidades pe-

culiares en los entornos a grupos de galaxias a partir de la información observacional.

Con el fin de estudiar la validez de la metodoloǵıa adoptada y calibrar los resultados

observacionales, se utilizaron simulaciones numéricas y catálogos sintéticos de galaxias.

Aśı mismo, teniendo en cuenta que las incertezas en la determinación de las distancias

a las galaxias influyen directamente en la precisión de sus velocidades peculiares, se es-

tudió el impacto de estos errores en las amplitudes de las curvas de infall.

La segunda parte del trabajo se centra en el análisis de los datos observacionales, se

estudia la dependencia de las amplitudes en la curva de infall con las propiedades de los

grupos, como luminosidad y masa. Conjuntamente, se realiza un exhaustivo análisis del

efecto de la densidad local y de la estructura a gran escala en los campos de velocidades

en torno a los grupos.

La teoŕıa lineal provee una expresión simple que vincula a las fluctuaciones de densidad

de la materia con el campo de velocidades peculiares inducidas por aquellas. Aplicando

esta aproximación a las amplitudes medias de infall se derivaron las densidades medias

de las regiones circundantes a los grupos de galaxias. Posteriormente, se estimó la masa

media en regiones centradas en grupos de galaxias. Se utilizaron simulaciones numéricas

y catálogos de galaxias semianaĺıticas para examinar la validez de los resultados. Los

perfiles de masa derivados del infall permitieron realizar predicciones para la relación
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masa-luminosidad y el sesgo entre los contrastes de densidad de galaxias y masa, utili-

zando datos observacionales. Adicionalmente, se examinó la dependencia del modelo de

infall con los parámetros cosmológicos para acotar valores de Ωm.

A partir del trabajo realizado y presentado en esta tesis se pudo comprobar la factibili-

dad de la reconstrucción del campo medio de velocidades en torno a grupos de galaxias

utilizando la componente radial de las velocidades peculiares. Este resultado es central

y es la base de los análisis y resultados obtenidos en este trabajo.

Como resultado se encontró que de forma sistemática las amplitudes del campo de ve-

locidades en torno a los grupos aumentan a medida que aumentan los errores relativos

en las distancias. Por lo que resulta esencial tener en cuenta este efecto a fin de poder

corregir los campos de velocidades en torno a grupos con datos observacionales.

Se encontró una clara señal de infall de galaxias hacia grupos en un amplio rango de

escalas (4 Mpch−1 − 17 Mpch−1) con un máximo del orden de 150 kms−1 en las regiones

más próximas a los centros de los grupos.

Se obtuvo una dependencia significativa del campo de velocidades con la masa virial del

grupo y de manera similar se encontró que la luminosidad total del grupo es también

un parámetro importante que determina la amplitud del infall.

Por otro lado el análisis detallado del campo de velocidades reveló el papel determinante

de la estructura a gran escala en la dinámica de las galaxias en torno a los grupos de

galaxias. Los resultados obtenidos muestran que las galaxias caen desde regiones de baja

densidad a mayores velocidades que desde regiones de alta densidad relativa. A su vez

se encontró que a distintas escalas el campo de velocidades en torno a los grupos esta

dominado por la densidad local asociada al grupo, a escalas pequeñas, y por la densidad

global a escalas intermedias.

Se obtuvieron los perfiles de densidad y la masa media integrada en torno a los grupos,

y se encontró que la relación entre la masa y la luminosidad en torno a los grupos de

galaxias se mantiene aproximadamente constante con un rango de valores entre M/L '
90-120. Por otro lado, los resultados obtenidos para el bias (δglx/δm ' 1.5 − 2) están de

acuerdo, dentro de los errores, con los valores encontrados en los catálogos sintéticos y

son consistentes con los publicados en la literatura.

Finalmente a partir de la comparación entre los valores de la relación masa-luminosidad,

obtenida del modelo de infall y de forma independiente al modelo cosmológico se presen-

ta un método alternativo para acotar el valor de la densidad de materia en el Universo.

Palabras claves: Grupos de galaxias. Campo de velocidades. Determinación de masas.

Catálogos. Distancias.
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Caṕıtulo 1

Introducción

En este caṕıtulo se presenta el modelo estándar para la formación de estructuras en el

Universo y se revisan los conceptos teóricos fundamentales que servirán como base de

este trabajo de tesis.

1.1. Modelo cosmológico

1.1.1. El modelo cosmológico estándar

El modelo cosmológico más aceptado en la actualidad para describir la evolución y for-

mación de estructuras a gran escala es conocido como modelo estándar de materia oscura

fŕıa y constante cosmológica (ΛCDM, por sus siglas en inglés). Este modelo se basa en

la hipótesis de que el Universo es estad́ısticamente homogéneo e isótropo en grandes

escalas (Principio Cosmológico), y su evolución está determinada por la distribución de

materia y enerǵıa, a través de las ecuaciones de campo de la Relatividad General de

Einstein.

Los modelos cosmológicos corrientes describen un Universo constituido por tres compo-

nentes principales: densidad de materia bariónica, densidad de materia oscura, densidad

de enerǵıa oscura y densidad de radiación.

La materia “bariónica” u ordinaria está compuesta por protones, neutrones y electrones,

y constituye el Universo visible bajo la forma de estrellas y galaxias.

Los astrónomos han encontrado diversos indicios observacionales de la presencia de ma-

teria oscura en el Universo. Las primeras evidencias que llevaron a postular la existencia

de “materia invisible” datan del siglo pasado, donde se recurrió a esta idea para explicar

1
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la deficiencia de masa en cúmulos de galaxias (Zwicky 1933), las curvas de rotación de

las galaxias espirales (Babcock 1939) y la velocidad relativa entre nuestra galaxia y su

vecina Andrómeda (Kahn and Woltjer 1959).

La enerǵıa oscura fue propuesta con el fin de explicar los resultados, obtenidos a partir

de estudios de la escala de distancias determinadas con supernovas tipo Ia (Riess et al.

1998; Perlmutter et al. 1999), que sugieren que el Universo se está expandiendo en forma

acelerada.

Si bien la naturaleza de la materia oscura y la enerǵıa oscura aún sigue siendo desconoci-

da, se cree que son responsables de más del 95 % de la densidad de enerǵıa del Universo.

La densidad de radiación es casi despreciable en la actualidad, aunque en el Universo

primitivo fue la componente preponderante.

Diferentes modelos cosmológicos difieren principalmente en (i) las contribuciones relati-

vas de la materia bariónica, materia oscura y enerǵıa oscura, y (ii) la naturaleza de la

materia oscura y enerǵıa oscura.

En el modelo ΛCDM , que describe un Universo plano, ∼ 75 % de la densidad de enerǵıa

se debe a la constante cosmológica, ∼ 21 % se debe a la materia oscura fŕıa (CDM), y el

4 % restante se debe a la materia bariónica de la cual las estrellas y el medio interestelar

están formadas.

Una vez conocida la distribución de materia y enerǵıa, la evolución del Universo queda

determinada por las ecuaciones de campo de la relatividad General.

1.2. Evolución de las estructuras en el Universo

Si el principio cosmológico se ajustara perfectamente y la distribución de materia en el

Universo fuera perfectamente uniforme e isotrópica, no habŕıa formación de estructu-

ras. Sin embargo el Universo luce altamente inhomegéneo en escalas pequeñas, con la

presencia de estrellas, galaxias y cúmulos. Con el fin de explicar la existencia de estas es-

tructuras que se observan en el Universo, se requieren apartamientos de la homogeneidad

(perturbaciones) en el campo de densidades inicial.

1.2.1. Condiciones iniciales

El modelo cosmológico estándar no puede dar cuenta, ni explicar, el origen de estas per-

turbaciones. A estadios muy tempranos del Universo, la descripción cosmológica desde

el punto de vista de la teoŕıa clásica de la relatividad, se quiebra bajo las condiciones en

que el Universo es tan denso que se espera que los efectos cuánticos tengan una mayor
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importancia. Una extensión del modelo cosmológico es la creación de perturbaciones en

la densidad debido a fluctuaciones cuánticas en el Universo muy temprano. Se cree que

estas perturbaciones son las responsables de la formación de estructuras observadas en

el Universo actual.

En particular una extensión de la cosmoloǵıa estándar es la teoŕıa inflacionaria, en la

cual se asume que el Universo ha pasado por una fase de expansión muy rápida y ex-

ponencial (llamada inflación), producida por la enerǵıa de vaćıo de uno o más campos

cuánticos. En particular este modelo produce las perturbaciones en la densidad inicial

que tienen propiedades consistentes con la estructura a gran escala observada.

La teoŕıa inflacionaria proporciona una explicación del origen f́ısico de las perturbacio-

nes iniciales. Sin embargo, el conocimiento del Universo muy temprano esta lejos de ser

completo. Consecuentemente, condiciones iniciales son especificadas por un conjunto de

parámetros que son condicionados por los datos observacionales, como por ejemplo el

patrón de fluctuaciones en el fondo de radiación cósmica de micro-ondas, o en la actual

distribución y cantidad de cúmulos de galaxias.

1.2.2. Inestabilidad gravitacional y formación de estructuras

Especificadas las condiciones iniciales y el marco cosmológico, es posible estudiar cómo

evolucionan las pequeñas perturbaciones en el campo de densidad.

En un universo en expansión dominado por la materia no relativista, las perturbaciones

crecen con el tiempo. Una región que inicialmente tiene una densidad un poco mayor

que la media atraerá con más fuerza a la materia a su alrededor que el promedio. Con-

secuentemente, las regiones sobredensas atraen materia hacia ellas y se vuelven aún más

sobredensas. Por otro lado, las regiones subdensas se vuelven aún mas subdensas. Esta

amplificación en las perturbaciones de densidad es referida como la inestabilidad gravita-

cional y juega un papel importante en las teoŕıas modernas de formación de estructuras.

En un universo estático, el contraste de la densidad crece de forma exponencial con el

tiempo. En un universo en expansión, sin embargo, la tasa de crecimiento del contraste

es generalmente una ley de potencias con el tiempo.

En el Universo temprano, donde las perturbaciones son pequeñas, el tamaño f́ısico de la

región con sobredensidad crece con el tiempo debido a la expansión total del Universo.

Luego de un tiempo de evolución la perturbación en densidad alcanza un tamaño que

le permite romper con la expansión del Universo y colapsar para formar estructuras

ligadas. El proceso de acreción y colapso continuo de las estructuras en escalas cada

vez más grandes se denomina modelo jerárquico de formación de estructuras, ya que
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las estructuras más pequeñas colapsan primero y luego se incorporan a estructuras más

grandes que colapsan en un tiempo posterior.

1.2.3. Evolución de las fluctuaciones en densidad

La evolución de las fluctuaciones puede estudiarse en el formalismo de la relatividad

general, resolviendo las ecuaciones de campo que describen el comportamiento de la ma-

teria. Estas ecuaciones se tornan excesivamente complejas cuando la materia y enerǵıa

del Universo no están uniformemente distribúıdas, no obstante, es posible realizar sim-

plificaciones, válidas bajo ciertas condiciones, que proveen soluciones aproximadas.

En este trabajo de tesis se utilizarán modelos basados en las soluciones obtenidas a par-

tir de estas aproximaciones.

A continuación se describen las hipótesis y aproximaciones básicas en el estudio de la

estructura en gran escala, que fueron realizadas con el propósito de analizar la dinámica

en el entorno de grupos de galaxias y serán mencionadas en diferentes pasajes del pre-

sente trabajo.

Aproximación newtoniana

Las observaciones de nuestro Universo revelan que éste luce altamente irregular en escalas

pequeñas. El estudio de estas inhomogeneidades en la distribución de materia se ve

significativamente simplificado realizando una aproximación de la relatividad general

para el tratamiento de interacciones de objetos en regiones bajo la acción de campos

gravitatorios débiles, que consiste en la utilización de la mecánica clásica o newtoniana.

Mediante la aproximación estándar de campo débil (Φ << c2), donde Φ es el potencial

gravitatorio y c la velocidad de la luz en el vaćıo, las ecuaciones de campo de la relatividad

general para un fluido ideal se simplifican enormemente resultando (Peebles 1980):

∇Φ2
r = 4πG(ρ+ 3p/c2)− λ, (1.1)

donde ρ es la densidad de masa del fluido, p es la presión y G la constante gravitacional.

El término que contiene a la constante cosmológica λ fue introducido por Einstein en

las ecuaciones para contrarrestar la expansión general.

La ecuación de la geodésica para campos débiles y velocidades pequeñas toma la forma:

r̈α = −Φ,α. (1.2)
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Las ecuaciones derivadas a partir de esta aproximación (1.1 y 1.2) son las ecuaciones

para el movimiento de una part́ıcula según la mecánica clásica, las mismas describen

correctamente el comportamiento de la materia en un amplio rango de escalas que se

extiende hasta aproximadamente 3000 Mpc, con la excepción de la región circundante a

una singularidad.

Las inhomogenidades en la distribución de materia aparecen en regiones pequeñas hasta

escalas del orden de 100 Mpc, en consecuencia, resulta apropiado utilizar las ecuaciones

más sencillas anaĺıticamente de la mecánica clásica para abordar el estudio de las regiones

en torno a grupos pequeños de galaxias, como los estudiados en este trabajo, cuyos

tamaños no superan los 20 Mpc h−1.

Con el propósito de visualizar con mayor claridad la relación entre las fluctuaciones de

densidad y los potenciales o campos gravitatorios originados por éstas, además de los

efectos sobre las velocidades de las part́ıculas bajo la acción de estos campos, se utiliza

un sistema de coordenadas comóvil con la expansión del Universo. La separación relativa

entre dos objetos en coordenadas comóviles x se relaciona con r según:

r = ax, (1.3)

donde a es el factor de escala del Universo. Las hipótesis de homogeneidad e isotroṕıa del

Universo implican que r sólo se modificará como resultado del movimiento de expansión:

ṙ(t) = ȧ(t)x, (1.4)

Este sistema de coordenadas es particularmente útil para el análisis del comportamiento

de la materia en regiones localizadas de un Universo en expansión, su principal ventaja

es que permite desechar la dependencia temporal de las coordenadas espaciales cuando

ésta se debe a una manifestación de la expansión.

Las ecuaciones de campo y de la geodésica clásicas, referidas a un sistema de coordenadas

comóvil, tienen la forma (Peebles 1980):

∇φ2
r = 4πGa2ρbδ(x), (1.5)

donde δ(x) es el contraste de densidad con respecto a la densidad media del Universo,

ρb, y se define como:
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δ(x, t) =
ρ(x, t)− ρb(t)

ρb(t)
, (1.6)

y se considera λ = 0 y la presión p ' 0;

dv/dt+ vȧ/a = −∇xφ/a, (1.7)

donde v representa a la velocidad peculiar.

Las ecuaciones de campo y de la geodésica de la mecánica clásica (ecuaciones 1.5 y 1.7)

muestran que las fuentes de los potenciales gravitatorios en el Universo están constituidas

por las fluctuaciones de densidad de materia respecto a la media y, que los potenciales

están vinculados a las velocidades y aceleraciones.

Mediante la realización de la aproximación lineal descripta a continuación, se puede ob-

tener una expresión que vincula a las fluctuaciones de densidad de materia con el campo

de velocidades inducidas por aquéllas. Como se precisará más adelante, dicha relación

será de suma utilidad a los fines de derivar e interpretar los resultados expuestos en los

caṕıtulos 5 y 6.

Aproximación lineal

Se puede tener una descripción adecuada del comportamiento de la materia a escalas

grandes, esto es a escalas mayores que las de los grupos y cúmulos de galaxias, realizando

una aproximación lineal, aún cuando haya picos muy pronunciados en el contraste de

densidad a escalas más chicas.

Cuando se estudian aspectos relacionados con la inhomogeneidad del Universo a escalas

suficientemente grandes, donde las fluctuaciones en densidad no difieren notablemente

de la media, resulta útil simplificar las ecuaciones mediante una aproximación lineal. Al

situarse en regiones cercanas a los máximos o mı́nimos locales de potencial gravitatorio

los contrastes de densidad se tornan importantes y la aproximación lineal deja de ser

válida.

Las condiciones locales de la densidad de masa en la región determinarán la posibilidad

de realizar aproximaciones: si |δ| << 1 la Teoŕıa lineal es una aproximación competente

a la hora de describir la dinámica y evolución, en tanto que para el caso de δ ∼ 1 se

debe recurrir a la Teoŕıa no lineal.

A partir de las aproximaciones newtoniana y lineal, conjuntamente con modelos para la

materia, se derivan ecuaciones cosmológicas para la enerǵıa y momento que permiten
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estudiar la evolución temporal de las fluctuaciones en la densidad de materia para dis-

tintos 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 caracteŕısticas de

part́ıculas (ecuación de Liouville o Bolzman sin colisiones) como de flúıdo (ecuaciones de

estado del flúıdo ideal) se obtienen las mismas expresiones de las ecuaciones newtonianas

linealizadas para δ(t) y para a(t), siempre que se considere despreciable el efecto de la

presión (Peebles 1980):

∂2δ

∂t2
+ 2

ȧ

a

∂δ

∂t
= 4πGρ̄δ, (1.8)

donde G es la constante de la gravitación universal.

∂δ

∂t
+

1

a
∇v = 0, (1.9)

Para conocer la evolución de las inhomogeneidades en la distribución de materia en

el Universo deben resolverse las ecuaciones 1.8 y 1.9. En particular, tendrán efectos

determinantes en las caracteŕısticas dinámicas de los objetos en regiones bajo la acción

de los campos gravitatorios inducidos por estas inhomogeneidades, que se utilizarán en

este trabajo con el propósito de analizar los campos de velocidades peculiares en el

entorno a los grupos de galaxias y derivar la distribución de materia asociada a esas

regiones (5 y 6).

En el régimen lineal, la solución de la ecuación diferencial parcial de segundo orden de la

ecuación 1.8, puede ser expresada en términos de variables separables con dependencia

temporal y espacial

δ = A(x)D1(t) +B(x)D2(t) (1.10)

donde D1 y D2 son los modos de crecimiento y decaimiento respectivamente. La solución

de δ depende de los valores de Ωm y ΩΛ, la densidad de enerǵıa de la materia y de la

constante cosmológica respectivamente.

Para un Universo en tiempos recientes, donde la expansión domina sobre la atracción

gravitacional, se espera que el modo de crecimiento sea el que prevalezca, por lo que

el segundo término de la solución anaĺıtica se puede despreciar. Con esto en vista y

sustituyendo en las ecuaciones 1.5 y 1.7, la ecuación 1.10 se reduce a
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δ(r) = −∇.v(r)

a0H0 f
, (1.11)

donde Ho es la constante de Hubble y f puede ser expresado como

f =
1

H0D1

dD1

dt
=
d logD1

d loga
(1.12)

El modo D1 depende de Ωm y de ΩΛ, por lo que f también es una función de Ωm y

de ΩΛ. El comportamiento de f es dif́ıcil de expresar anaĺıticamente, sin embargo, si el

modo creciente para la evolución de δ domina sobre el decreciente y se ignoran efectos

relativistas, entonces f solo depende del parámetro de densidad Ω

La expresión más utilizada para f , obtenida mediante aproximaciones anaĺıticas consiste

en una ley de potencias de Ω (Peebles 1980):

f = Ω0,6
m (1.13)

Si se acepta que las fluctuaciones en la distribuciones de galaxias y masa son proporcio-

nales, entonces

δgal = b δ (1.14)

donde b representa el sesgo entre ambas distribuciones y es conocido como bias. Luego,

δgal(r) = ∇.v(r) b/H f(Ωm). (1.15)

Por lo tanto, vinculando el campo de densidad de masa reconstruido indirectamente con

el campo de densidad de galaxias observado se puede determinar b.

1.3. Movimientos peculiares

Las velocidades peculiares de las galaxias pueden proporcionar información interesante

acerca de la distribución de materia en el Universo.

Las inhomogeneidades en la distribución de materia generan campos de velocidades pe-

culiares que inducen movimientos en los objetos bajo la acción de estos campos en la

dirección a las grandes concentraciones de materia.

Los movimientos peculiares de las galaxias están determinados por la acción de los
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campos gravitatorios locales e indican de manera directa la presencia de potenciales

gravitatorios generados por materia oscura y luminosa.

Desde un punto de vista clásico se piensa al agrupamiento (clustering) en términos de

un proceso que radica en el hecho de que la gravedad hace que la materia sea atráıda

hacia los mı́nimos locales de potencial gravitatorio. Estos mı́nimos en el potencial están

asociados a sobredensidades en la distribución de materia.

A partir de un análisis de la ecuación de campo (1.5) se puede ver que las fuentes de

los movimientos peculiares, que son generados por φ, yacen en los apartamientos a la

homogeneidad en la distribución de materia dados por δ 6= 0. Entonces resulta natural

esperar que mediante la medición del campo de velocidades peculiares se pueda obtener

información valiosa sobre la subyacente distribución de masa.

En la sección anterior se definió un sistema de coordenadas comóviles debido a que, a

causa de la expansión del Universo, la distancia entre dos objetos cualquiera se modifi-

cará a través del tiempo.

Considerando dos part́ıculas separadas una distancia r en un Universo homogéneo e

isotrópico en expansión, la separación relativa de estas part́ıculas va a depender del

tiempo en la forma dada por la ecuación (1.4), donde las distancias se modifican debido

al cambio temporal del tamaño f́ısico del Universo. Si se introducen perturbaciones a la

homogeneidad e isotroṕıa tal como indican las observaciones que sucede en el Universo,

aparece un nuevo término en la ecuación (1.4) que se puede pensar como un apartamiento

a la expansión general:

ṙ = ȧx + aẋ (1.16)

el primer término corresponde a un Universo homogéneo e isotrópico en expansión y

el segundo término está asociado a movimientos peculiares originados por interacciones

gravitatorias en regiones localizadas del Universo.

La componente radial de la expresión (1.16) se puede reescribir como:

ṙ = Hr + vp (1.17)

La ecuación tiene a la constante de HubbleH en uno de los términos, que corresponde a la

velocidad de expansión del Universo y el otro término corresponde a la velocidad peculiar

vp. La distancia r indica la separación entre dos posiciones (la distancia está referida a

un sistema de coordenadas fijo respecto a la expansión), si se ubica a un observador en
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una de ellas la velocidad radial de los objetos puede ser fácilmente obtenida mediante el

desplazamiento de las ĺıneas espectrales.

1.4. Corrimiento hacia el rojo: Redshift

Cuando se observan espectros de objetos lejanos se encuentra un desplazamiento de las

ĺıneas espectrales hacia longitudes de onda largas. Definimos corrimiento hacia el rojo

(z ; redshift), como el cambio relativo en la longitud de onda que sufre un objeto hacia

longitudes de onda más largas. El redshift observado resulta de la combinación de dos

fenómenos f́ısicamente muy diferentes: el redshift cosmológico y el redshift por velocidad

peculiar.

z = zcosmologico + zpeculiar (1.18)

El corrimiento hacia el extremo rojo de las ĺıneas espectrales estándar para galaxias

lejanas que se revela en el análisis espectral está dominado por la expansión del Universo

(redshift cosmológico).

1.4.1. Redshift cosmológico

Se relaciona con el factor de escala del Universo a(t).

Supongamos que tenemos un observador en el origen de un sistema de coordenadas

r = 0 (sistema con coordenadas (r, θ, φ)) y una onda de radiación electromagnética que

viaja hacia él con θ y φ fijos en un Universo homogéneo e isotrópico. De acuerdo a la

métrica de Robertson-Walker (que describe a un Universo homogéneo e isotrópico), las

ecuaciones de movimiento para una cresta de la onda están dadas por:

0 = dt2 − a(t)2dr2/(1− kr2) (1.19)

Entonces si la onda parte de un objeto en (r1, θ1, φ1, t1) y llega al observador en t0, el

tiempo que emplea en llegar ésta dado por:

∫ t1

t0

dt/a(t) =

∫ r1

0
dr/
√

1− kr2 (1.20)
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La cresta siguiente dejará la fuente en (r1, θ1, φ1, t1 + δt1) y llegará un instante de

tiempo después: t0 + δt0, y estará viajando un intervalo de tiempo:

∫ t1+δt1

t0+δt0

dt/a(t) =

∫ r1

0
dr/
√

1− kr2 (1.21)

Restando (1.20), (1.21) y suponiendo que a(t) vaŕıa muy poco en peŕıodos chicos de

tiempo se tiene:

δt0/a(t0) = δt1/a(t1) (1.22)

De aqúı se obtiene la relación entre la frecuencia de la onda observada ν0 y la emitida

por la fuente ν1.

ν0/ν1 = δt1/δt0 = a(t1)/a(t0) (1.23)

Esto se suele expresar en términos del redshift (zcosmologico = zcos) y la longitud de onda:

zcos =
λ0 − λ1

λ1
(1.24)

Si zcos > 0 (zcos < 0) entonces λ0 > λ1 (λ0 < λ1) se produce un desplazamiento de las

ĺıneas espectrales hacia longitudes de onda más rojas (azules).

De (1.23) se obtiene:

zc = a(t1)/a(t0)− 1 (1.25)

Mediante la ecuación (1.25) se puede ver claramente que el redshift cosmológico es una

manifestación de la variación del tamaño f́ısico del Universo, si este fuese estático o

estable entonces el redshift seŕıa nulo.

Si el Universo está en expansión a(t0) > a(t1) para t0, un tiempo posterior a t1, de las

ecuaciones (1.24) y (1.25) vemos que se obtiene un corrimiento hacia longitudes de onda

más largas, en tanto que, si el Universo se está contrayendo, a(t0) < a(t1), las mismas

ecuaciones nos muestran la presencia de un desplazamiento hacia longitudes de onda

más cortas.
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Resulta útil a los fines prácticos asociar el redshift cosmológico a una velocidad de

recesión de las galaxias debida a un reflejo de la expansión general del Universo, como;

czcos = vr (1.26)

1.4.2. Ley de Hubble

A partir de las observaciones de Hubble (1929) se descubrió que las galaxias se mueven

alejándose de nosotros, y que sus velocidades de recesión crecen de forma directamente

proporcional a sus distancia, vr ∝ r. Esta relación se conoce como la ley de Hubble, y se

explica naturalmente si se asume que estamos en Universo en expansión. Si dicha expan-

sión es homogénea e isotrópica la velocidad relativa entre dos objetos, en coordenadas

comóviles, puede ser escrita como:

vr = ṙ = H(t)r con H(t) = ȧ/a(t) (1.27)

vr = H0r (1.28)

Las dimensiones de H0 son seg−1, sin embargo, usualmente, se expresa a la constante de

Hubble como

H0 = 100hkms−1Mpc−1 (1.29)

donde h es un factor adimensional que se utiliza debido a la incertidumbre en el valor

de la constante de Hubble.

La relatividad general vincula el redshift con la velocidad radial, del objeto en cuestión,

mediante la expresión

1 + z =

√
1 + v/c

1− v/c
(1.30)

donde c es la velocidad de la luz. En los casos en que los valores de v/c son pequeños,

es decir para redshift chicos, se puede llegar a una expresión que vincula el redshift de

forma lineal a la distancia de la siguiente manera
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z ≈ v

c
=
H0d

c
(1.31)

En general los relevamientos de galaxias con el redshift medido utilizan esta aproxima-

ción, presentando la velocidad radial como v = cz.

Se debe tener en cuenta que el redshift es un observable directo y la velocidad radial no

lo es.

1.4.3. Redshift por velocidad peculiar

Se relaciona con la dinámica de una región localizada del Universo.

El redshift por velocidad peculiar zp es una manifestación, por efecto doppler, de las

velocidades inducidas en las galaxias por interacciones gravitatorias con su entorno.

Cuando un objeto luminoso se está alejando del observador se encuentra un desplaza-

miento de sus ĺıneas espectrales hacia longitudes de onda más grandes, y en caso de que

el objeto se esté acercando al observador dicho corrimiento es hacia longitudes de onda

menores. Estos desplazamientos en los espectros, de objetos en movimiento, van a ser

mayores cuanto mayor sea la velocidad de acercamiento o alejamiento proyectada en la

ĺınea de la visual.

El redshift peculiar se define de manera análoga al cosmológico

zp =
λ1 − λ2

λ2
(1.32)

donde λ1 es la longitud de onda observada y λ2 es la longitud de onda en reposo.

Para analizar este fenómeno comenzamos por considerar una fuente luminosa que se

está moviendo respecto al observador con velocidad v no relativista, en la dirección radial.

Entre la emisión de dos ondas consecutivas la fuente se ha desplazado una distancia

x = v/ν. Para una frecuencia de onda ν2 emitida por la fuente, dos crestas de onda

sucesivas llegan al observador después de haber recorrido diferentes distancias, lo que se

traduce en una variación en la frecuencia observada δν:

δν = ν2c/vr (1.33)

La expresión en (1.33) suele escribirse en términos de las longitudes de onda λ1 y λ2
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δλ = λ2vr/c. (1.34)

De acuerdo a la definición de redshift peculiar (1.32) y utilizando la ecuación (1.34),

donde δλ = λ1−λ2
λ2

, se obtiene:

zp = vr/c (1.35)

Para los objetos lejanos la mayor parte del redshift se debe a la expansión isotrópica, al

redshift cosmológico, debido a que el término peculiar se va tornando cada vez menos

importante en comparación con el cosmológico, que crece proporcional a la distancia.

Cuando observamos objetos cercanos ambos términos son comparables y, en general,

el redshift peculiar tiene un efecto significativo en los desplazamientos en las ĺıneas

espectrales de objetos en el Universo cercano.

Reemplazando las expresiones para redshift cosmológico (1.26) y (1.28) y para redshift

peculiar (1.35) en la expresión del redshift (1.18), está se puede reescribir como:

z = Hr/c+ vp/c (1.36)

Mediante una inspección de la ecuación (1.36) se puede ver que la velocidad peculiar

puede ser obtenida midiendo el redshift de un objeto a través de su espectro y, luego de

haber calculado la distancia y asumido una constante de Hubble, sustrayendo el redshift

cosmológico.

De aqúı notamos que para realizar un estudio directo de los campos de velocidades pe-

culiares en la práctica es necesario tener un conocimiento de las distancias.

En este trabajo, con el objetivo de analizar velocidades peculiares en entornos a grupos

de galaxias, se utilizaron las velocidades peculiares con sus tres componentes y la com-

ponente radial de la velocidad peculiar de las galaxias de catálogos sintéticos obtenidas

directamente de simulaciones numéricas (caṕıtulos 4 y 5). Asimismo, se ha recurrido a

compilaciones de galaxias con distancias y redshifts para estudiar los campos de veloci-

dades peculiares con datos de catálogos observacionales (caṕıtulo 5).
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1.5. Velocidades peculiares

En la sección anterior se relacionó la velocidad de recesión de las galaxias (z cos, reds-

hift cosmológico), debida a la expansión del Universo, con sus distancias a partir de la

constante de Hubble. Si el Universo fuera homogéneo e isotrópico el corrimiento hacia el

rojo medido en las ĺıneas espectrales (redshift observado) seŕıa consecuencia sólo de la

expansión. Sin embargo, las galaxias sufren apartamientos de la expansión general del

Universo generados por la acción de los campos gravitatorios locales. Estas velocidades

inducidas en los objetos (masa, halos y galaxias) por los potenciales asociados a las

fluctuaciones en la densidad de materia, son conocidas como velocidades peculiares.

Como se mencionó anteriormente, el corrimiento hacia el rojo medido en las ĺıneas es-

pectrales (redshift observado) da cuenta de la velocidad de recesión y de la velocidad

peculiar. Entonces, la diferencia entre en redshift observado de un objeto y su reds-

hift cosmológico es debido a la componente radial de la velocidad peculiar. Luego, para

vpec << c, la velocidad peculiar puede expresarse en términos del redshift de la forma:

vpec =
c(zobs − zcos)

(1− zcos)
(1.37)

Si se reemplaza zcos por la aproximación (ecuación 1.30) resulta:

vpec =
czobs −H0d

(1−H0d/c)
≈ czobs −H0d

(1− zobs)
(1.38)

donde en la segunda expresión se reemplazó H0d/c por zobs. Ésta es una buena apro-

ximación ya que la diferencia entre ellos, que corresponde a aproximadamente v/c, es

siempre menor a 1.

Es importante notar que en esta expresión se puede ver la relación lineal entre la velo-

cidad peculiar y la distancia.

1.6. Campos de velocidades peculiares

En esta sección se presenta el formalismo matemático (Peebles 1980) que fundamenta

los modelos de infall implementados en el caṕıtulo 6, los cuales han sido utilizados con

el propósito de estimar fluctuaciones en la densidad de materia a partir de campos de

velocidades peculiares.

Dado que las velocidades peculiares de las galaxias son determinadas por la acción de
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campos gravitatorios locales, generados por inhomogeneidades en la distribución de ma-

teria, éstas se dirigen hacia los centros de sobredensidades de masa. Se espera entonces

que las caracteŕısticas generales de los campos de velocidades peculiares estén confor-

madas por una cáıda hacia los mı́nimos locales del potencial gravitatorio.

A partir de (1.16) y de Φ se construye el lagrangeano L:

L = 1/2m(ȧx + aẋ)2 −mΦ(x, t) (1.39)

Si se define la velocidad peculiar v = aẋ, las ecuaciones de Euler-Lagrange para L

permiten encontrar:

dv/dt+ vȧ/a = −∇Φ/a = g (1.40)

donde g es la aceleración peculiar.

Aplicando el teorema de Green a la ecuación (1.5) para encontrar la forma funcional del

potencial, se obtiene la expresión para la aceleración peculiar:

g = ∇Φ/a = Ga

∫
d3x(ρ(x)− ρb)

x′ − x

|x′ − x|3
(1.41)

Esto se puede expresar mediante el contraste de densidad δ:

g = Ga

∫
d3xρbδ(x)

x′ − x

|x′ − x|3
(1.42)

El campo de velocidades peculiares se obtiene a partir de resolver (1.40) y (1.9).

La solución para v es:

v = a
d

dt

( g

4πGρba

)
+
F (x)

a
(1.43)

donde ∇F (x) = 0

La ecuación (1.42) muestra que existe una relación entre la aceleración peculiar y el

contraste de densidad.

En la sección 1.2.3, vimos que la evolución de las fluctuaciones en la densidad puede ser

descripta como la combinación de dos modos, uno creciente y otro decreciente:
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δ(t) = D1(t) +D2(t) (1.44)

Entonces para cada modo se tiene:

g ∼ Dαρba (1.45)

donde el sub́ındice α puede tomar dos valores que hacen referencia a los dos modos

del contraste de densidad. Debido a que las fluctuaciones en densidad tienen un modo

creciente y otro decreciente, también las aceleraciones peculiares tendrán dos modos y

de (1.43), que contiene a la aceleración peculiar en uno de sus términos, resulta evidente

que las velocidades peculiares serán la resultante de la combinación de dos modos.

Con todas estas consideraciones, la expresión para el campo de velocidades peculiares

se puede desdoblar en dos modos teniendo en cuenta (1.45). Entonces la solución para

cada modo de v se puede escribir como:

vα =
gα

4πGρb

1

Dα

dDα

dt
(1.46)

Una forma conveniente de reescribir esta ecuación es:

v =
Hfg

4πGρb
=

2fg

3HΩ
(1.47)

Finalmente, mediante la combinación de (1.42) y (1.47), se tiene una expresión que mues-

tra como los campos de velocidades peculiares se relacionan con parámetros locales, da-

dos por fluctuaciones en masa a escalas chicas, y con parámetros globales caracteŕısticos

del Universo como la densidad adimensional.

v(r) =
H0Ω0,6

m

4π

∫
δ(r′)(r− r′)

|r− r′|3
d3r′ (1.48)

Donde r es la posición de las galaxias, r′ se considera la posición en el espacio, v(r)

es la velocidad peculiar en la posición de r y δ(r) representa la densidad numérica de

galaxias en la posición r′. Dicha ecuación ha sido ampliamente usada para el estudio de

los campos de velocidades peculiares.

A partir de estas relaciones, mediante la realización de algunas hipótesis acerca de la

distribución de materia, o del potencial, se obtienen las expresiones que vinculan a los
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campos de velocidades peculiares en el entorno de regiones subdensas con la δ en dichas

regiones. Estas expresiones serán utilizadas con el propósito de estimar o predecir el

comportamiento del campo de velocidades peculiares y sobredensidades de masa en el

entorno de grupos de galaxias (caṕıtulos 4 y 5).

1.6.1. Campos de velocidades en torno a sobredensidades

1.6.1.1. Modelo de colapso esférico

Se adopta un modelo para el clustering basado en un Universo con formación jerárquica

de estructuras, donde las concentraciones de materia acretan masa mediante la pertur-

bación gravitatoria de sistemas más pequeños. Esto se traduce en una atracción hacia los

mı́nimos locales de potencial que hace que el clustering galáctico sea fácilmente interpre-

tado como una manifestación del hecho de que la gravedad hace a los objetos agruparse.

Se requiere que el modelo sea capaz de explicar como la materia, que inicialmente es-

taba distribúıda casi homogéneamente alrededor del centro del colapso, se redistribuye

teniendo un perfil de densidad mucho más concentrado actualmente.

Se asume que los cúmulos de galaxias comenzaron con pequeñas perturbaciones en la

densidad en el Universo muy temprano. Estas perturbaciones, eventualmente, se aparta-

ron de la expansión general y, luego de alcanzar un radio máximo, empezaron a colapsar.

El modelo describe cómo colapsan las regiones circundantes a una sobredensidad local

en la distribución de materia, considerando, básicamente, los efectos en la dinámica de

la región puestos de manifiesto en el campo de velocidades peculiares; y se caracteriza

por suponer simetŕıa esférica, dado que plantea que las galaxias se colapsan en cáscaras

esféricas (Gunn and Gott 1972; Silk 1974; Peebles 1976).

El modelo de colapso esférico predice el régimen entre los movimientos de galaxias a

escalas grandes, dados por la cáıda de los objetos hacia los centros de potencial fuera de

las regiones virializadas, y la dinámica interna de objetos en regiones virializadas, carac-

teŕısticas de grupos y cúmulos de galaxias (Schechter and Valle 1980; Ostriker 1980).

Dado que en las regiones de los grupos y cúmulos las fluctuaciones en la densidad son

grandes, lo que genera contrastes en la densidad mayores que la unidad, se espera que

la teoŕıa lineal no sea capaz de describir el campo de velocidades con precisión. Sin em-

bargo, si se asume que la distribución de masa asociada a las agrupaciones de galaxias

tiene simetŕıa esférica, se puede encontrar una solución para el colapso no lineal, la cual

es exacta fuera de la región virializada (Yahil 1985).
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1.6.1.2. Predicciones para las amplitudes del campo de velocidades

Se propone una situación idealizada donde hay una sóla región esférica con sobreden-

sidad de masa, asociada al centro de masa de una agrupación de objetos. El campo de

fuerzas derivado del potencial que genera la sobredensidad, que indica la dirección de las

velocidades, es esféricamente simétrico y tiene dirección radial en las regiones externas

a la sobredensidad.

Bajo el régimen lineal, mediante el modelo de colapso esférico (Gunn and Gott 1972),

estudios de Gunn (1978) y Peebles (1980) derivan en una aproximación lineal de la velo-

cidad de cáıda al pozo de potencial, o velocidad de infall, en la dirección radial inducida

por una concentración de masa isotrópica.

vinfall(r) = −1

3
Ω0,6
m H0rδ(r) (1.49)

Sin embargo, en regiones no lineales, las expresiones que regulan la dinámica en el régi-

men lineal se deben reemplazar por la solución exacta de las ecuaciones de movimiento

para objetos en una región sobredensa de un Universo en expansión. En este régimen,

Yahil (1986) encontró una aproximación para la solución de campos de velocidades pe-

culiares para el colapso no lineal.

vinfall(r) ' −1

3
Ω0,6
m H0r

δ(r)

(δ(r) + 1)1/4
(1.50)

Estas expresiones serán utilizadas con el propósito de estimar o predecir fluctuaciones

en la densidad y posteriormente obtener perfiles de masa en torno a grupos de galaxias

(caṕıtulo 6).

1.7. Simulaciones numéricas

En un escenario de formación de estructuras a partir del crecimiento de pequeñas fluc-

tuaciones en el campo de densidad inicial por medio de la inestabilidad gravitacional,

la evolución de dichas perturbaciones en el régimen no-lineal es casi imposible de estu-

diar y seguir anaĺıticamente. Aunque los principios f́ısicos que gobiernan muchos de los

procesos están bien establecidos, los sistemas dinámicos son en general complicados y es

dif́ıcil obtener soluciones anaĺıticas.
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Gracias al desarrollo computacional, se ha vuelto posible resolver algunos de estos pro-

blemas usando simulaciones numéricas cosmológicas de N-cuerpos. Es decir, las simu-

laciones numéricas son una herramienta poderosa que permite describir la evolución de

las fluctuaciones en la densidad en regiones no lineales.

La evolución temporal de un sistema de part́ıculas, con una dada masa, distribuidas

dentro de un cubo periódico puede ser seguida a través de las simulaciones numéricas.

La evolución gravitacional en el tiempo que se desee para cada part́ıcula se lleva a cabo

resolviendo las ecuaciones de movimiento. De esta forma las simulaciones se encargan de

seguir la evolución de la posición y velocidad de las part́ıculas, que interactúan gravita-

cionalmente. La calidad de una simulación dependerá del tamaño de volumen periódico,

y del número de part́ıculas que determinan la resolución en la distribución de masa re-

sultante.

Si bien los códigos de N-cuerpos permiten integrar la evolución temporal de un conjunto

de part́ıculas, siempre es necesario un modelo que permita establecer las condiciones

iniciales y de contorno que determinarán la evolución del sistema de part́ıculas. Es de-

cir, especificar el modelo cosmológico que nos da las condiciones iniciales a través de los

parámetros cosmológicos.

En particular, y como se indicó al comienzo de este caṕıtulo, el modelo cosmológico que

parece mejor ajustarse a las observaciones es el ΛCDM; materia oscura fŕıa con constan-

te cosmológica. Bajo la hipótesis de que el Universo es consistente con el modelo ΛCDM

es que se realiza este trabajo.

1.8. Simulaciones semi-anaĺıticas

Las simulaciones cosmológicas de N-cuerpos han contribuido de manera decisiva en la

comprensión de la estructura de la materia oscura. Sin embargo, las limitaciones propias

de los experimentos numéricos relacionadas con el amplio rango de las escalas involu-

cradas, hacen prohibitivo el estudio conjunto de la componente bariónica de las galaxias

(esto es, la evolución del gas). Entonces, para poder reproducir las caracteŕısticas del

Universo observado, ejemplo luminosidad, tasa de formación estelar, entre otras, es ne-

cesario utilizar otras técnicas, como las simulaciones con modelos semi-anaĺıticos para

la formación de galaxias.

Estas simulaciones permiten a partir de prescripciones anaĺıticas para el tratamiento del

gas y la población de galaxias en los halos de materia oscura, reproducir las propiedades

del Universo que observamos. Con este fin se utilizan aproximaciones anaĺıticas para
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reproducir procesos básicos en la f́ısica del gas: enfriamiento del gas, retroalimentación

por supernovas, enriquecimiento qúımico, dinámica de galaxias, formación y evolución

de estrellas, crecimiento de agujeros negros y otros procesos de interés astrof́ısico.

Disponer de modelos semianaĺıticos precisos permite el acceso a información que no

puede obtenerse directamente de catálogos observacionales, como las componentes tri-

dimensionales del vector posición y velocidad.

En este trabajo se han utilizado catálogos sintéticos construidos a partir de simulaciones

numéricas pobladas con galaxias semi-anaĺıticas (ver caṕıtulo 3 para mayores detalles).

1.9. Motivaciones

En este caṕıtulo se han presentado las bases y herramientas teóricas fundamentales para

estudiar el campo de velocidades en la vecindad de las estructuras sobredensas en el

Universo.

La acreción de materia por parte de agrupaciones de galaxias ha sido extensivamente

estudiada en torno a cúmulos masivos en el Universo cercano, sin embargo se dispone de

poca información acerca de la cáıda de galaxias hacia pequeños grupos con datos obser-

vacionales. Esto se debe principalmente a la dependencia de los campos de velocidades

peculiares con las estimas de distancias extragalácticas.

La medición de la distancia a la que están las galaxias es un proceso complejo que requie-

re de métodos indirectos, basados en una cadena de suposiciones y correcciones, cada

una de ellas sujeta a distinto grado de incertidumbre. Por lo que determinar, y conocer

con la mayor exactitud posible, las distancias extragalácticas es uno de los grandes retos

a los que se enfrentan los astrónomos. Como consecuencia los estudios de la dinámica, en

particular en torno a grupos chicos de galaxias, se encuentran limitados por la existencia

de escasos relevamientos de distancias/velocidades peculiares con distribuciones unifor-

mes en el cielo y, por las significativas incertezas que acompañan a las estimaciones de

las mismas.

Sin embargo, en los últimos años avances significativos en la calibración de los indicado-

res de distancias, en base a observaciones más profundas y más precisas, han permitido

la construcción de relevamientos con distancias de miles de galaxias con una amplia y

uniforme cobertura del cielo. En vista a esto, en esta tesis se proyecta realizar un análisis

intensivo del campo de velocidades en torno a grupos de galaxias con datos observacio-

nales.

Por otro lado la determinación de masas es uno de los mayores desaf́ıos observacionales

en un Universo dominado por materia oscura. Como se ha mostrado en este caṕıtulo, los
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movimientos peculiares de las galaxias están determinados por la acción de los campos

gravitatorios locales e indican de manera directa la presencia de potenciales gravitato-

rios generados por materia oscura y luminosa. Por lo que resulta natural esperar que

mediante la medición del campo de velocidades peculiares se pueda obtener información

valiosa de la distribución de masa.

Considerando que el propósito fundamental de este trabajo es estudiar detalladamente

las caracteristicas dinámicas en el entorno a grupos de galaxias con datos observacionales

y, basados y motivados en la relación entre los campos de velocidades peculiares y los

pozos de potencial, a partir del análisis de estos campos se pretende obtener información

de la distribución de masa subyacente. Siendo este uno de los objetivos principales de

esta tesis.
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Determinación de distancias

extragalacticas

El estudio estad́ıstico de la distribución de galaxias en el Universo nos provee valiosa

información acerca de su estructural global y evolución. Desde la década de los ochenta,

con la aparición de los primeros grandes relevamientos de galaxias, sabemos que éstas

no se encuentran uniformemente distribuidas en el Universo, sino que forman una com-

pleja red de estructuras interconectadas. Esta red cósmica puede ser descripta por un

conjunto de extensos vaćıos separados por paredes y filamentos, en cuya intersección se

encuentran grandes aglomeraciones de materia. En ella, la materia y las galaxias fluyen

desde los vaćıos y las regiones subdensas hacia regiones de mayor densidad.

El estudio de los movimientos gravitacionales que dan forma a diferentes tipos de entor-

nos, a partir de la distribución de galaxias, constituye un verdadero desaf́ıo. Para realizar

estudios de este tipo es necesario contar con una muestra estad́ısticamente significativa

de galaxias con mediciones precisas de distancias y velocidades peculiares. Sin embargo

la determinación de distancias (junto con las masas) son las mayores dificultades que

enfrenta la astronomı́a observacional.

En los últimos tiempos, los avances técnicos en espectrógrafos y detectores han permi-

tido medir de forma eficiente el corrimiento hacia el rojo (redshift) de un gran número

de galaxias, permitiendo mapear la distribución espacial de galaxias. En general, para

realizar dichos mapas se toma el redshift como indicador de distancias a partir de la

ecuación 1.28, obteniendo mapas tri-dimensionales de la distribución de galaxias. Sin

embargo las limitaciones de los relevamientos con redshift provienen de la incapacidad

de separar las contribuciones de la componente cosmológica, asociada a la expansión del

Universo, de la componente peculiar asociada con el movimiento propio de la galaxia

23
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con respecto al marco de referencia local en reposo. Dicha separación solo es posible si

tenemos la distancia estimada de forma independiente al redshift (ver ecuación 1.38).

En consecuencia, el redshift como indicador de la distancia funciona bien para veloci-

dades mayores a aproximadamente 10000 km s−1 donde el flujo de Hubble, es decir la

expansión, domina por sobre los movimientos peculiares creando una incertidumbre en

la distancia de tan solo el 10 %. Sin embargo, para las galaxias más cercanas, cuyas

velocidades recesivas están dominadas por movimientos peculiares, el error relativo es

mayor, llegando a ser un factor de dos o más grande.

Asimismo, las velocidades peculiares no son aleatorias, sino que muestran flujos cohe-

rentes hacia las sobredensidades locales. Como consecuencia, las distancias derivadas del

redshift de todas las galaxias (cercanas) serán sistemáticamente subestimadas o sobres-

timadas si se ignoran las velocidades peculiares.

Por otro lado, la estima de distancias independientes del redshift es un proceso complejo

que involucra un conjunto de pasos que están fuertemente interrelacionados. No existe

método directo para medir la distancia a los objetos mas lejanos y se debe recurrir a

métodos indirectos. Esto nos lleva a asumir ciertos modelos f́ısicos como base para de-

finir sistemas que nos permitan, a partir de observables, estimar la distancia del objeto

en cuestión.

La ventaja que presentan las distancias independientes del redshift es que nos permiten

obtener las velocidades peculiares de las galaxias de forma directa mediante la ecuación

(1.38). Sin embargo, gran parte de la complejidad (y controversia) que rodea a los releva-

mientos de velocidades peculiares proviene de la dificultad de corregir las consecuencias

de los errores en la estima de las distancias. Dichos errores, junto a sesgos sistemáticos,

derivan en cálculos erróneos en las velocidades peculiares. Por otro lado, hasta la fecha

se ha progresado considerablemente en la obtención de extensas y completas muestras

de distancias independientes del redshift.

En las próximas secciones se discutirá sobre algunos de los indicadores utilizados para

derivar las distancias de las galaxias que constituyen la base de datos de este trabajo.

De forma particular se hará énfasis en los errores que involucran cada uno de los méto-

dos. A su vez se hará una breve descripción de los sesgos sistemáticos que sufren las

estimas de las distancias y por consiguiente las velocidades peculiares derivadas de las

observaciones. Por último se presenta un nuevo estimador para las velocidades peculia-

res propuesto por Watkins and Feldman (2015a), construido en base a la forma de la

distribución de los errores en las distancias. Éste es uno de los estimadores empleados

para calcular las velocidades peculiares en esta tesis.
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2.0.1. Estimadores de distancias

Para obtener las distancias de galaxias cercanas se utilizan los llamados “indicadores de

distancias primarios”. Estos son objetos que pueden ser observados dentro de nuestra

galaxia, o que tienen caracteŕısticas que pueden modelarse teóricamente. Los ejemplos de

indicadores primarios incluyen; estrellas variables Cefeidas, el tip de las gigantes rojas,

estrellas RR-Lyrae, entre otros. El rango de distancias sobre el cual podemos utilizar

estos indicadores es local (hasta ∼ 40 Mpc), por lo que es necesario utilizar otro tipo de

indicadores para llegar a distancias mayores.

Estos indicadores son conocidos como “indicadores de distancias secundarios” y son ca-

librados usando distancias previamente determinadas con indicadores primarios. Por lo

que estos métodos son cada vez menos precisos pero permiten, en general, medir distan-

cias de galaxias mucho más lejanas y presentan la ventaja de poder acrecentar de manera

considerable el número de objetos sobre los cuales pueden utilizarse. Ejemplos de estos

métodos son la relación Tully-Fisher para las galaxias espirales (Tully and Fisher 1977)

y la relación Plano Fundamental para las eĺıpticas (Djorgovski and Davis 1987; Dressler

1987).

El procedimiento general para estimar las distancias de las galaxias involucra el uso

de algún indicador que relaciona dos propiedades intŕınsecas de una galaxia, una de-

pendiente, y la otra independiente de la distancia, como la luminosidad y la velocidad

máxima de rotación. Estos indicadores, una vez calibrados, nos brindan la información

de la magnitud absoluta y en conjunto con la magnitud aparente observada de la galaxia

se obtiene la distancia a partir de la siguiente relación conocida como el módulo de la

distancia

m = M + 25 log r ≡M + µ(r) (2.1)

donde M indica la magnitud absoluta, m la magnitud aparente, r la distancia en Mpc y

µ(r) el módulo de distancia.

A continuación se describen los principales indicadores primarios y secundarios utiliza-

dos para estimar las distancias presentadas en el catálogo Cosmicflows (Tully et al. 2008,

2013, 2016). Dicho catálogo, descripto en la sección 3.1, constituye la principal fuente de

datos observacionales de este trabajo y de él se desprenden los resultados observacionales

encontrados y presentados en los caṕıtulos 5 y 6.
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2.0.1.1. Indicadores de distancias primarios

Cefeidas. Históricamente las Cefeidas han sido el indicador de distancias primario

por excelencia. El peŕıodo de variación en el brillo de las estrellas variables tipo Ce-

feidas se relaciona de forma directa con una magnitud absoluta caracteŕıstica. Ésto

permite a partir de las magnitudes aparentes observadas, y a través del módulo de

distancia, estimar las distancias. Esta relación conocida como peŕıodo-luminosidad

fue encontrada por Leavitt (1908) estudiando estrellas Cefeidas en las Nubes de

Magallanes.

Las Cefeidas tienen la ventaja de ser intŕınsecamente muy luminosas, por lo que

pueden observarse a grandes distancias (hasta 25 Mpc con el telescopio espacial

Hubble) con errores de tan solo el 8 % - 10 % de la estima de la distancia. Su meca-

nismo de pulsación es además f́ısicamente conocido, lo que hace de él un indicador

de distancia muy fiable. Estas estrellas se observan esencialmente en las galaxias

espirales o irregulares, donde existen poblaciones estelares jóvenes.

Por otro lado, el uso de Cefeidas no está exento de problemas, la calibración entre

el peŕıodo-luminosidad puede estar sujeta a la metalicidad, lo que produce una

dependencia de la relación con la galaxia en donde se encuentran las Cefeidas.

Además por sus ubicaciones, generalmente en regiones de alta formación estelar,

pueden estar afectadas por la extinción por el polvo de manera significativa. Y por

último, la calibración de la relación esta sujeta a la distancia que se asume para la

Nube Mayor de Magallanes.

Cabe mencionar que las estimas de distancias a galaxias presentadas en el catálogo

Cosmicflows, se basan en la calibración de estrellas Cefeidas con distancias deri-

vadas de las observaciones del telescopio espacial Hubble (Huble Space Telescope;

HST) sobre la Nube Mayor de Magallanes. En particular, para realizar la cali-

bración se toma el módulo de distancia a la Nube Mayor de Magallanes de 18.50

mag (Tully et al. 2013). Una vez calibrada la relación peŕıodo-luminosidad para las

Cefeidas, se procede a calibrar la relación de Tully-Fisher con las galaxias espirales

que contienen Cefeidas.

Tip de las gigantes rojas. Este indicador de distancias se basa en la luminosidad

del tip de la rama de las gigantes rojas (TRGB, Tip Red Gigant Branch) sobre los

diagramas de color-magnitud. En particular en la banda I la magnitud absoluta,

para las estrellas pobres en metales, del tip de la rama de las gigantes rojas es

constante, MI = 4.1 ± 0.1. A través del módulo de distancia con las magnitudes
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aparentes observadas y dicha magnitud absoluta se estiman las distancias.

El método TRGB alcanza una precisión comparable al método de las Cefeidas

(Tully et al. 2013). Con observaciones del telescopio Hubble se pueden obtener

distancias con una incerteza tan sólo del 5 % para galaxias hasta los 10 Mpc, con

una simple órbita del telescopio. A diferencia de las Cefeidas, que necesitan obser-

vaciones multi-épocas para ser detectadas y caracterizadas, las estrellas RGB, a

pesar de sus bajas luminosidades, pueden ser caracterizadas en una sola secuencia

de observaciones.

Actualmente, aproximadamente 36 distancias de Cefeidas han sido obtenidas por

el HST, en comparación con las 300 distancias obtenidas por medio de las TRGB y

con sólo un tercio de la órbita recorrida por el telescopio. Dada la notable eficiencia

del TRGB sobre las Cefeidas y sus precisiones comparables, se puede decir que el

método de las TRGB es el indicador estándar más adecuado y eficiente para la

estima de distancias a galaxias cercanas (Tully et al. 2013).

Dentro de las ventajas de este método se encuentra la independencia de la distancia

a la Nube mayor de Magallanes para su calibración. Por otro lado, su implemen-

tación sólo nos permite estimar distancias hasta d ∼ 15 Mpc (distancia al cúmulo

de Virgo). Además el método está restringido a poblaciones viejas y pobres en

metales, y su calibración depende de los paralajes de Hipparcos y de las distancias

a los cúmulos globulares que todav́ıa son inciertos.

2.0.1.2. Indicadores de distancias secundarios

Tully-Fisher. El método Tully-Fisher vincula la velocidad máxima de rotación

de las galaxias espirales con sus luminosidades intŕınsecas.

Las galaxias espirales son más numerosas y se encuentran más uniformemente dis-

tribuidas que las galaxias eĺıpticas (que se encuentran en general en los centro de

los cúmulos de galaxias), también son lo suficientemente luminosas como para ser

estudiadas a grandes distancias. Es por estas razones que la relación Tully-Fisher

(TF) ha llegado a ser la herramienta más usada para la construcción de catálogos

de distancias de galaxias. Además, debido a que las galaxias espirales están carac-

terizadas por una población joven de estrellas entre las cuales se encuentran las

variables Cefeidas, hace posible que la calibración de la relación TF sea relativa-

mente directa a partir de sistemas más cercanos (Tully and Fisher 1977; Aaronson

et al. 1986; Giovanelli et al. 1997).

La relación TF se basa en la correlación entre la dinámica interna dentro de las

galaxias y sus luminosidades. Dado que las galaxias espirales son sistemas disco
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soportados por rotación, la velocidad interna para la relación TF es la velocidad

de rotación. A consecuencia de que las galaxias espirales tienen curvas de rotación

planas, sus velocidades de rotación están bien definidas.

La luminosidad total de una galaxia espiral (corregida por la inclinación para dar

cuenta de la extinción) está fuertemente correlacionada con la velocidad máxima

de su curva de rotación (Tully and Fisher 1977). En la práctica, la correlación

entre la Luminosidad − Velocidad de Rotación es descripta satisfactoriamente con

una ley de potencias:

L(vrot) ∝ vαrot , (2.2)

que puede ser reescrita de la manera

M(η) = A− bη , (2.3)

donde M = const − 2.5 logL es la magnitud absoluta y

η ≡ log(2vrot)− 2,5 (2.4)

donde vrot está en unidades de kms−1 y η es una medida logaŕıtmica convenien-

te de la velocidad de rotación. La pendiente y el punto cero de la relación TF

están representadas con las cantidades A y b respectivamente. Luego la distancia

se calcula a partir del módulo de distancia mediante la diferencia entre la magni-

tud aparente observada y la magnitud absoluta predicha a partir de la velocidad

máxima de rotación de la galaxia.

Por lo que los datos observacionales necesarios consisten en alguna medida de las

velocidades de rotación, y en la magnitud aparente de la galaxia en cuestión. A

partir de las velocidades de rotación se deriva la magnitud absoluta utilizando la

relación TF (ecuación 2.3) y en conjunto con la magnitud aparente, a través de el

módulo de distancia, se obtiene la distancia. La velocidad de rotación puede ser

estimada a partir del análisis del perfil, o ancho, de la ĺınea del HI en 21cm o de

la ĺınea Hα en el óptico.

La dispersión de la relación TF es usualmente medida en unidades de magnitud y

se distribuye alrededor de la media. El origen de la dispersión viene de tres fuentes:

dispersión intŕınseca, fotométrica y errores en la medida de las velocidades. Las

correcciones por extinción aplicadas a las magnitudes aparentes, aunque precisas

en media, pueden tener una incerteza de 0.1 mag. debido al contenido de polvo
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en las galaxias espirales. La medida de los anchos de ĺınea (velocidad de rotación)

contiene un ∼ 5 % de error y deben agregarse errores comparables al hacer la co-

rrección por la inclinación de la galaxia; y los errores introducidos en el análisis de

los anchos de ĺınea, relacionados con la cantidad η, deben ser multiplicados por la

pendiente de la relación TF. Además, estos errores en las mediciones dependen de

la banda fotométrica, la inclinación y la calidad en la determinación de los perfiles

de las ĺıneas del HI o Hα.

Por lo tanto, la dispersión de la magnitud en la relación TF es la dispersión in-

terna sumada a los errores en las mediciones. Como consecuencia, se tiene que las

distancias derivadas a partir de este método llegan a tener una incerteza del 20 %

de la distancia. Sin embargo, a pesar de los altos valores en los errores asociados a

las distancias estimadas, esta relación se ha vuelto una poderosa herramienta am-

pliamente utilizada para estimar distancias extragalácticas para miles de galaxias

hasta 200 Mpc.

En particular, la calibración de la relación TF utilizada para estimar las distancias

presentadas en el catálogo Cosmicflows se realiza a partir 13 cúmulos y 33 gala-

xias espirales con distancias conocidas (Tully et al. 2013). Los trece cúmulos son

utilizados para la calibración de la pendiente de la relación TF. La escala absoluta

(o punto cero) es fijada por 33 galaxias cercanas con distancias determinadas por

la relación periodo-luminosidad de Cefeidas y por el método TRGB con una gran

precisión.

Plano Fundamental. El primer indicador de distancias utilizado sobre galaxias

eĺıpticas fue la relación de Faber-Jackson (FJ, Faber and Jackson 1976). La misma

indica una relación de ley de potencias entre la luminosidad y la velocidad interna

de la galaxia.

Las galaxias eĺıpticas a diferencia de las espirales, no están soportadas por rotación

sino por dispersión de velocidades. Por lo que la medida relevante de la velocidad

interna del sistema es la dispersión de las velocidades radiales estelares en las

regiones centrales de la galaxia σe. La relación FJ puede ser expresada como

L ∝ σαe . (2.5)

Sin embargo la dispersión de esta relación es significativa, siendo el doble de la

dispersión en la relación TF.

Por otro lado, introduciendo un tercer parámetro (Djorgovski and Davis 1987;
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Dressler 1987) la dispersión en la relación FJ disminuye de forma significativa.

Este tercer parámetro se basa en que las galaxias eĺıpticas pueblan una región

plana en un espacio tridimensional paramétrico. La relación tri-paramétrica que

define esta región es conocida como Plano Fundamental y describe la conexión

entre el radio efectivo Re (radio en el cual el brillo superficial decae la mitad de su

valor máximo), la dispersión de velocidades estelares media y el brillo superficial

interior a ese radio. Esta relación puede utilizarse como indicador de distancia,

para el cual se introducen los términos de brillo superficial y el radio a un solo

diámetro fotométrico, llamado Dn, que indica el diámetro dentro del cual el brillo

superficial medio se iguala a un valor fiducial. Por lo que la relación, como indicador

de distancias, se puede expresar según:

Dn ∝ σγe (2.6)

Comúnmente denotada como la relación Dn − σ. Las incertezas asociadas a las

distancias estimadas a partir de este indicador son del 22 % − 25 %. Sin embargo,

puede proporcionar distancias de galaxias distantes de hasta 200 Mpc.

En particular el relevamiento Six Degree Field Galaxy Survey (6dFGS, Springob

et al. 2014) proveé distancias de galaxias derivadas a partir de este método, com-

binando la información de las velocidades centrales obtenidas de la espectroscopia

del 6dFGS con la fotometŕıa del 2MASS, Two Micron All-Sky Survey (Jarrett

et al. 2000). Gran parte de estas galaxias con distancias determinadas fueron in-

corporadas al catálogo Cosmicflows.

2.1. Sesgos estad́ısticos

Las estimas observacionales de distancias están sujetas a sesgos sistemáticos y por con-

siguiente afectan las velocidades peculiares radiales que son derivas de estas distancias.

En general se pueden distinguir tres tipos de sesgos del tipo de Malmquist.

El sesgo de Malmquist hace referencia al efecto de selección por luminosidad que se

produce en la astronomı́a observacional. En particular, el sesgo “clásico” de Malmquist

es producido por tener una muestra de objetos (galaxias, cuásares, estrellas, etc) que

está limitada en magnitud aparente, esto deriva en que el observador vea un aumento

de la luminosidad media con la distancia. Esto ocurre simplemente porque al aumentar

la distancia las fuentes más débiles dejan de detectarse.

Por otro lado, y en adición a estos sesgos, la asimetŕıa en la distribución de errores en
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la distancia introduce un error sistemático en las velocidades peculiares.

Los sesgos que sufren las estimas de las distancias, y consecuentemente las velocidades

peculiares derivadas, pueden separarse de la siguiente forma

Sesgo de selección o sesgo de Malmquist de segundo tipo (Malmquist 1922; Han

1992; Sandage 1994a; Teerikorpi 1997, 1993, 1990; Hendry and Simmons 1994;

Willick 1994). Este sesgo es análogo al sesgo por efecto de selección debido a las

magnitudes, resultando en una sub-estimación en las distancias. En una muestra

limitada por magnitud, la magnitud aparente media resulta más baja de lo que

debeŕıa ser, ya que las galaxias débiles son excluidas selectivamente por las obser-

vaciones. El sesgo aumenta de forma sistemática con distancias cada vez mayores,

ya que la contribución de las galaxias débiles se reduce aún mas. Este sesgo es gene-

ralmente tomado en cuenta a la hora de calibrar el método utilizado para la estima

de las distancias de galaxias. En particular en el catálogo Cosmicflows es tratado

al momento de calibrar la relación de Tully-Fisher para la estima de las distancias,

utilizando la relación inversa de la relación TF (Tully 2012; Sorce et al. 2013, 2014).

El segundo sesgo es comúnmente llamado sesgo de Malmquist homogéneo o ses-

go de Malmquist de primer tipo (Malmquist 1920; Lynden-Bell et al. 1988; Han

1992; Teerikorpi 1997; Sandage 1994b; Teerikorpi 1993, 1990, 1995). Este sesgo es

debido a que nuestras observaciones están restringidas a una esfera centrada en el

observador y, de la homogeneidad del Universo, el número de galaxias observadas

crece con la distancia. Como consecuencia de esto y debido a los errores, se tiene

que hay más galaxias disponibles que serán dispersadas hacia distancias menores

que galaxias dispersadas hacia distancias mayores. Esto crea la tendencia de posi-

cionar las galaxias más cerca de lo que realmente debeŕıan estar, produciendo una

sub-estimación de las distancias.

El tercer sesgo está relacionado con la presencia de estructuras a pequeñas escalas,

es decir fluctuaciones en el número de galaxias, y es referido como sesgo inho-

mogéneo (Landy and Szalay 1992; Dekel 1994; Hudson et al. 1994). Como ejemplo

del sesgo, podemos considerar que estamos parados en un grupo de galaxias con

una distancia media < r > y, por simplificación, con velocidades peculiares ra-

diales nulas. Como consecuencia de las incertezas observacionales, estas galaxias

son dispersadas de forma aleatoria por delante y por detrás de < r >. Para estas
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galaxias, que están a un mismo redshift, las velocidades peculiares radiales estima-

das a ambos lados de < r > indican una velocidad de cáıda (infall) espuria hacia

< r >. En otras palabras, las galaxias son más dispersadas de regiones de alta

densidad hacia regiones de baja densidad, creando aśı campos de velocidades de

infall ficticios hacia estas estructuras.

Por último, la forma en que se distribuyen los errores en las estimas de las distancias

produce un sesgo sistemático en las velocidades peculiares que son derivadas de estas

distancias. Ésto ocurre a consecuencia de que la cantidad estimada, para calcular las

distancias, es en realidad el módulo de distancia, que está relacionada con el logaritmo

de la distancia.

Como se ha visto, en la sección 2.0.1.1, la magnitud absoluta se deriva a través de

relaciones emṕıricas con alguna cantidad independiente a la distancia. Por ejemplo,

en la relación Tully-Fisher la magnitud absoluta está relacionada con la velocidad de

rotación. La dispersión que tienen estas relaciones emṕıricas con la magnitud absoluta

son t́ıpicamente gaussianas, lo que lleva a tener errores gaussianos en el módulo de

la distancia, no aśı en las distancias. Es decir, los errores en megapársecs no están

distribuidos simétricamente en torno a los valores de la distancia. Como puede observarse

de las siguientes expresiones

µ = m−M

∆µ =
√

(∆m2 + ∆M2) ≈ ∆M simétrico respecto aµ

d = 10(µ−25)/5 (2.7)

∆d = (∆µ× ln(10)× d)/5 asimétrico respecto a d

Como las velocidades peculiares, vpec, y sus incertezas son derivadas de las distancias y

de sus errores mediante la ecuación 1.38, la distribución asimétrica de los errores de la

distancia se propaga a las velocidades peculiares de la forma

∆vpec = H0 ×∆d (2.8)

Esta asimetŕıa en los errores de las distancias resulta en un sesgo en la distribución

de los valores estimados para las velocidades peculiares, creando una cola hacia valores

negativos que la apartan de una distribución gaussiana.
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Desde el punto de vista estad́ıstico la distribución asimétrica de los errores en las distan-

cias tiene efectos no deseables sobre los estimadores de re y ve. En otras palabras, estos

estimadores están sesgados estad́ısticamente, < re >6= r y en consecuencia < ve >6= v.

Teniendo en cuenta esto, Watkins and Feldman (2015a) proponen un estimador de la

velocidad peculiar que estad́ısticamente este libre de estos sesgos.

Este último sesgo, en conjunto con el sesgo homogéneo e inhomogéneo, puede contribuir

a que derivemos campos de velocidades espurios.

2.1.0.3. Estimador de velocidades peculiares libre de sesgos y con distribu-

ción gaussiana de errores

En el trabajo de Watkins and Feldman (2015a), se busca un estimador para las velo-

cidades peculiares ve, derivadas del redshift y de las distancias observacionales, que no

esté sesgado estad́ısticamente. Con vista en esto, la expresión que proponen para estimar

las velocidades peculiares es

ve =
cz

(1 + z)
log(cz/H0re) (2.9)

en donde cz es la velocidad radial, derivada del redshift observado z, re la distancia

estimada y Ho la constante de Hubble. Dicha expresión cumple con las propiedades es-

tad́ısticas que se desean de un estimador.

En principio, debido a que utiliza el logaritmo de la distancia, o lo que es lo mismo

el módulo de distancia, la distribución de los errores es gaussiana. La incerteza aso-

ciada a las velocidades peculiares, δve, está dada por δve = czδle/(1 + z) donde δle

es la incerteza en el logaritmo de las distancias. Además, utilizando el hecho de que

< log(re) >=< log(r) > se puede demostrar, bajo algunas aproximaciones, que este

estimador no esta estad́ısticamente sesgado, es decir < ve > ≈ v (Watkins and Feldman

2015a).

Con el propósito de estudiar el comportamiento de este nuevo estimador, Watkins &

Feldman analizan la distribución de los errores en las velocidades peculiares derivadas

de las distancias, tomadas de dos grandes relevamientos, el SFI++ (Masters et al. 2006;

Springob et al. 2007) y el Cosmicflows-2 (Tully et al. 2013). En particular nos interesa el

análisis sobre el Cosmicflows-2 ya que es parte del catálogo observacional que se utiliza

en este trabajo.

Como el interés de los autores es el análisis de los errores en las velocidades peculia-

res, sólo toman aquellas galaxias que tienen incertezas en las velocidades peculiares (σ)
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Figura 2.1: Histogramas de la razón entre las velocidades peculiares y sus incertezas,
vi/σi, calculadas usando el estimador clásico, panel izquierdo, y el nuevo estimador,
panel derecho. El área de los histogramas es normalizada a la unidad. En ĺınea continua
se muestra una distribución gaussiana de área y varianza igual a la unidad. Figura

extráıda de Watkins and Feldman (2015a)

mayores a la dispersión propia “real” de las velocidades peculiares. De esta manera se

aseguran que las velocidades peculiares de los objetos estén dominadas por el “ruido” y

que las contribuciones de sus movimientos reales puedan ser despreciadas.

Si el nuevo estimador cumple con las propiedades estad́ısticas antes mencionadas y si los

movimientos reales tienen una contribución chica, se espera que la distribución de los

valores vi/σi se aproxime a una gaussiana con dispersión igual a la unidad. En la figura

2.1 se exhiben los valores de la razón entre las velocidades peculiares y sus incertezas

(vi/σi), calculadas a partir del nuevo estimador (panel de la derecha) y el estimador

clásico (panel de la izquierda). Como se observa en el panel derecho de la figura 2.1, el

histograma de los valores obtenidos a partir del nuevo estimador se ajusta a una dis-

tribución gaussiana con dispersión igual a la unidad representada por la ĺınea continua.

En contraste, para los valores derivados del estimador clásico, panel izquierdo de la fi-

gura 2.1, se observa que la distribución presenta una asimetŕıa con tendencia a valores

negativos. Este comportamiento puede verse de forma más clara si los valores de los

histogramas se presentan en escalas logaŕıtmicas.

En la figura 2.2 se muestran los mismos valores de vi/σi que en los histogramas en la

figura 2.1 pero en escalas logaŕıtmicas. En el panel de la izquierda, que corresponde a la

distribución de velocidades obtenidas mediante el estimador clásico, se puede observar

una clara asimetŕıa en la distribución de los valores, donde el máximo (pico de la distri-

bución) esta desplazado hacia valores negativos; por otro lado la cola hacia los valores

negativos es más corta que la cola hacia valores positivos. Esta forma complicada de asi-

metŕıa en la distribución no puede ser corregida a partir de un simple desplazamiento de

los valores. Por otro lado, en el panel de la derecha se puede observar que la distribución
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Figura 2.2: Logaritmo de la distribución de la razón entre las velocidades peculiares y
sus incertezas, vi/σi, calculadas usando el estimador clásico, panel izquierdo, y el nuevo
estimador, panel derecho. El área de los histogramas está normalizada a la unidad.
En ĺınea continua se muestra una distribución gaussiana de área y varianza igual a la

unidad. Figura extráıda de Watkins and Feldman (2015a)

de los valores obtenidos a partir del nuevo estimador es simétrica.

Las asimetŕıas presentadas en los valores de vi/σi, y producidas solamente por los erro-

res en las velocidades peculiares (no por el movimiento de las galaxias), reflejan el sesgo

introducido por la distribución no gaussiana de los errores de las velocidades peculiares.

Ésto genera velocidades “sistemáticas” ficticias.

En vista de los resultados presentados por Watkins and Feldman (2015a), en el desa-

rrollo de este trabajo se utilizó este nuevo estimador conjuntamente con el estimador

“clásico” (ecuación 1.38), para el análisis de los campos de velocidades peculiares en

torno a grupos de galaxias.





Caṕıtulo 3

Base de datos

En este caṕıtulo se presentan las bases de datos utilizados en la realización de esta tesis.

Se realiza una descripción de cada uno de los catálogos observacionales, mencionando

sus principales caracteŕısticas.

A su vez, se presentan los catálogos sintéticos basados en la simulación numérica Millen-

nium, con modelos semi-anaĺıticos para la formación de galaxias, utilizados para estudiar

la consistencia de los resultados obtenidos mediante los datos observacionales.

3.1. Catálogos de distancias y velocidades peculiares ob-

servacionales

En esta sección se describen los diferentes catálogos observacionales con los cuales se

llevo a cabo el trabajo de tesis.

3.1.1. Catálogo de galaxias con distancias independientes del redshift

El análisis de la dinámica en torno a concentraciones de masa asociadas a grupos de ga-

laxias fue realizado con galaxias presentadas en el catálogo Cosmicflows. Estas galaxias

se consideraron trazadoras del campo de velocidades peculiares.

La primera versión el catálogo Cosmicflows (Tully et al. 2008) cuenta con 1797 distan-

cias de galaxias dentro de los 3300 km s−1, obtenidas a partir de 4 métodos diferentes:

relación peŕıodo-luminosidad de las Cefeidas (Freedman et al. 2001), la punta (tip) de

la rama de las gigantes rojas, fluctuaciones de brillo superficial (Tonry et al. 2001) y por

último la relación luminosidad-velocidad de rotación o método de Tully-Fisher (Tully

37
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and Fisher 1977). La escala de referencia para la calibración de las distancias fue fijada

por las observaciones de Cefeidas por el Telescopio Hubble (HST Cepheid Key Project,

Freedman et al. 2001).

En la segunda versión del catálogo (Tully et al. 2013), se incrementó el número de gala-

xias con distancias estimadas dentro de los 3000km s−1 y se extendió el catálogo hasta

30000 km s−1. En este catálogo las distancias son derivadas a partir de 6 métodos dife-

rentes. En cuatro de ellos, las distancias son extráıdas de la literatura y se llevan a una

escala de distancias en común.

La mayor contribución original es a partir de la relación Tully-Fisher. La segunda con-

tribución original, importante en número, son las distancias de 1508 galaxias obtenidas

a partir de la relación del plano fundamental. En particular estos dos métodos sufren

de grandes incertezas, con un error del 22 % de la distancia estimada. No obstante son

relaciones que permiten las estimas de distancias de miles de galaxias en un amplio rango

y con una distribución uniforme sobre el cielo.

Los restantes 4 métodos involucran indicadores de distancias como la relación peŕıodo-

luminosidad de las Cefeidas, el tip de la rama de las gigantes rojas (TRGB), fluctuaciones

en el brillo superficial de las galaxias, supernovas del tipo Ia (Jha et al. 2007). Aunque

estos últimos métodos son mucho más precisos, con incertezas entre 8 %-10 % en las

estimas de las distancias, excluyendo las supernova tipo Ia, sólo permiten estimas de

distancias locales.

El catálogo observacional utilizado en este trabajo es la tercera versión del Cosmicflows

(Cosmicflows-3 Tully et al. 2016). Dicha versión cuenta con 17.669 distancias de gala-

xias y es la mayor compilación de distancias de galaxias disponible en la actualidad.

Construido sobre las dos versiones anteriores, cuenta con distancias estimadas de ob-

servaciones propias y de distancias extráıdas de la literatura que son llevadas al mismo

sistema de escalas.

En esta versión, el material original extiende el número de distancias derivadas de la

relación luminosidad-velocidad de rotación a partir de las observaciones fotométricas

obtenidas por el telescopio Spitzer. La calibración de la correlación entre las magnitu-

des del telescopio Spitzer y los perfiles del ancho de ĺınea del HI sigue el procedimiento

descripto en Tully (2012) y Sorce et al. (2013, 2014).

La inclusión más importante de la literatura son las distancias derivadas de la relación

del plano fundamental, obtenidas por el relevamiento Six Degree Field Galaxy Survey

(6dFGS Springob et al. 2014) sobre el hemisferio sur. Otras contribuciones menores,

tomadas de la literatura, provienen de nuevas distancias basadas en el indicador del tip

de la rama de las gigantes rojas (TRGB) a partir de imágenes tomadas por el telescopio

Hubble (HST, Hubble Space Telescope), en conjunto con una actualización de distancias



Base de datos 39

determinadas por observaciones de supernovas tipo a (SNIa).

Los errores relativos asociados a las distancias vaŕıa desde un 8 % a 22 %, dependiendo

del método utilizado para la estima de las mismas. La distribución de los errores de las

distancias asociadas a las galaxias del Cosmicflows tiene una media del 17 % de incerteza

en las distancias (Sorce 2015).

Adicionalmente en esta versión del catálogo se incluye una muestra de grupos de gala-

xias extráıdas del catálogo de grupos de Tully (2015) para los cuales se obtuvieron las

distancias.

El catálogo Cosmicflows-31 se encuentra disponible en la pagina Extragalactic Distance

Database. La información provista por este catálogo consiste en 71 columnas, de las cua-

les las primeras 41 proveen información espećıfica de las galaxias e incluye: la posición

en el cielo, las magnitudes en la banda Ks para las galaxias del 2MASS y magnitudes en

la banda B para las galaxias tomadas del catálogo Lyon Extragalactic Database (LEDA,

Paturel et al. 2003), velocidades radiales en distintos sistemas, el módulo de distancia,

la distancia en Mpc y la fuente con la que se derivo la distancia, entre otros datos.

En las 30 columnas restantes se encuentra la información del grupo de galaxias a la

cual está asociada la galaxia, e involucra: posiciones en el cielo, número de miembros,

el módulo de la distancia, la distancia en Mpc, luminosidades en la banda Ks, el radio

proyectado, la masa virial, la masa estimada a partir de la relación masa-luminosidad,

velocidades radiales en distintos sistemas y número de galaxias miembros que tienen la

distancia calculada, entre otros datos.

En la figura 3.1 se muestra la distribución de las distancias de las galaxias del catálogo

Cosmicflows-3 y el error asociado en la estima de las mismas. En el panel izquierdo,

figura 3.1(a), puede observarse que las distancias de las galaxias cubren un amplio ran-

go de valores hasta llegar a distancias de 500 Mpc. Sin embargo el mayor número de

galaxias, el 90 % de la muestra, se encuentra dentro de los 200 Mpc. En el panel (b), de

la figura 3.1, puede notarse distintas relaciones lineales entre la incerteza en la distancia

(∆d) y la distancia. Cada una de estas relaciones lineales corresponden a un estimador

de distancia diferente, poniendo en evidencia las distintas incertezas asociadas a cada

estimador. Los indicadores con mayor contribución en las estimas de distancias de las

galaxias en el Cosmicflows-3 son el plano fundamental y la relación Tully-Fisher. En la

figura 3.1(b) las ĺıneas más pobladas se corresponden a estos indicadores. A su vez, las

pendientes de las relaciones lineales entre la incerteza y la distancia, ponen de manifiesto

la taza con la cual las incertezas crecen a medida de que las distancias de las galaxias

aumentan.

1http://edd.ifa.hawaii.edu/

http://edd.ifa.hawaii.edu/
http://edd.ifa.hawaii.edu/
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Figura 3.1: (a) Distribución de distancias de las galaxias en el catálogo Cosmiflows-
3. (b) Relación entre la distancia y los errores (∆d) de las galaxias en el catálogo

Cosmiflows-3.

3.1.1.1. Catálogo de velocidades peculiares

Como se ha mencionado en la sección anterior, el catálogo Cosmicflows-3 proporciona la

información de las distancias de las galaxias, lo que nos permite obtener las velocidades

peculiares a partir de la relación que tienen con la distancia y el redshift.

Para estimar las velocidades peculiares generalmente se utiliza la expresión que vincula

la velocidad peculiar con la distancia a partir de la ecuación 1.38, la cual es ampliamen-

te utilizada en el estudio de los campos de velocidades con distancias observacionales

(Hong et al. 2014; Tully et al. 2013).

En este trabajo, para estimar las velocidades peculiares de las galaxias y grupos de ga-

laxias se utilizó la expresión clásica (ecuación 1.38) y el nuevo estimador estad́ıstico de

velocidades peculiares propuesto en el trabajo de Watkins and Feldman (2015a), pre-

sentado en el caṕıtulo 2 en la sección 2.1.0.3.

La motivación para utilizar de forma paralela las velocidades peculiares derivadas del

nuevo estimador son los resultados expuestos en el trabajo de Watkins and Feldman

(2015a). En el que expone que las velocidades peculiares derivadas por este estimador

están libres del sesgo producido por la distribución asimétrica de los errores en las dis-

tancias.

Es importante mencionar que el estimador para las velocidades peculiares propuesto por

Watkins and Feldman (2015a) aún no ha sido utilizado para el estudio de la dinámica en

el Universo local, con la única excepción del trabajo de Tully et al. (2016). Por lo cual

resulta interesante su utilización y posterior comparación con los resultados obtenidos
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Figura 3.2: Distribución de las velocidades peculiares de las galaxias del catálogo
Cosmicflows-3. En ĺınea continua los valores de las velocidades peculiares derivadas de
la expresión 1.38 indicadas como “Lin”. En ĺınea a trazos las velocidades peculiares

estimadas a partir de la expresión 2.9, llamadas “Log.”

considerando el estimador de velocidades peculiares clásico.

En la figura 3.2 se muestra la distribución de las velocidades peculiares derivadas de

la expresión 1.38 (ĺınea continua), a las cuales llamaremos velocidades “lineales” por

la relación lineal que tiene la velocidad peculiar con la distancia, para las galaxias del

catálogo Cosmicflows-3. En ĺınea a trazos, sobre la misma figura, se muestra la distri-

bución de las velocidades peculiares estimadas a partir del nuevo estimador (ecuación

2.9), las que llamaremos “logaŕıtmicas” por la relación que tienen con el logaritmo de la

distancia.

En la figura 3.2 puede observarse claramente que la dispersión de los valores de las velo-

cidades peculiares “lineales” es considerablemente mayor con respecto a la dispersión de

las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. La distribución de las velocidades peculiares

“lineales” tiene una media de -384 kms−1 y su dispersión es de 2800 kms−1, y presenta

una clara tendencia (“cola”) hacia valores negativos. En tanto que la distribución de

velocidades “logaŕıtmicas” es simétrica con una media cerca de cero, de -38 kms−1 y

una dispersión de 1100 kms−1.

A lo largo de todo este trabajo se utilizaron de forma paralela los catálogos de velocida-

des peculiares “lineales” y “logaŕıtmicos”, y se compararon los resultados y los errores

involucrados entre los mismos.
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Cabe aclarar que el nuevo estimador estad́ıstico de velocidades peculiares esta ideado

para obtener velocidades peculiares a partir de distancias afectadas por los errores ob-

servacionales, de forma tal que estad́ısticamente en media converjan a los valores reales

de las velocidades peculiares (desafectadas de errores en las distancias).

Es importante notar que las ecuaciones que vinculan las distancias con las velocidades

peculiares dependen del valor adoptado para la constante de Hubble (Ho). En este traba-

jo se tomó el valor de Ho = 75 kms−1 en consonancia con los resultados del Cosmicflows-3

(Tully et al. 2016).

3.1.2. Catálogo de grupos de galaxias con distancias independientes

del redshift

En este trabajo se utilizaron los grupos de galaxias presentados en el catálogo de Tully

(2015) como los trazadores de las sobredensidades en el campo de densidades.

Los grupos de galaxias son identificados sobre la última versión del relevamiento 2MASS

Redshift Survey (2MRS, Huchra et al. 2005, 2012) completo hasta una magnitud apa-

rente Ks = 11.75. El algoritmo utilizado para la identificación de los grupos de galaxias

sigue la metodoloǵıa propuesta por Yang et al. (2005). El procedimiento se basa en las

relaciones de escala que existen entre la luminosidad observada de la galaxias, o sistemas

de galaxias, con las propiedades (masa M, dispersión de velocidades σp y radio R2t) del

halo de materia oscura que alberga dicha galaxia o sistema.

El método comienza asumiendo una relación masa-luminosidad para asignar una masa

tentativa al halo de materia oscura que alberga la galaxia de dicha luminosidad obser-

vada. Esta masa se utiliza para estimar la dispersión de velocidades y el tamaño del

halo subyacente que aloja a la galaxia. A su vez estos dos últimos parámetros se utilizan

para determinar la pertenencia de otras galaxias, vecinas, al halo de materia oscura en

cuestión. Este procedimiento se repite hasta que no se produzcan más cambios en las

pertenencias al halo primario, es decir hasta que no se encuentren más galaxias asociadas

al halo principal. De esta manera queda definido el grupo de galaxias.

Los grupos finales seleccionados de esta manera son insensibles a la relación masa-

luminosidad asumida (ver Yang et al. 2005, para más información).

El algoritmo se puede resumir en los siguientes pasos:

Se identifica la galaxia con la mayor luminosidad intŕınseca de la muestra; se asume

una relación masa-luminosidad apropiada para esa luminosidad y se deriva la masa

del halo asociado a la galaxia. Con estos parámetros se procede a calcular el radio
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proyectado del halo (R2t) y, a través de la relación entre el radio y la dispersión

de velocidades (σp) se calcula esta última.

Con los parámetros (R2t y σp) calculados en el paso anterior se recorre sobre las

galaxias restantes, seleccionando aquellas que esten a una distancia menor a R2t

y con una dispersión menor a 2σp. Una vez finalizada la búsqueda se vuelve a

calcular la luminosidad, ahora del sistema formado por las galaxias seleccionadas,

y se re calcula los nuevos parámetros, relacionados a dicha luminosidad, (R2t y σp)

que debe tener el halo que alberga al sistema de galaxias. Este procedimiento se

repite hasta que no se encuentre ninguna galaxia que esté vinculada al sistema de

galaxias, quedando aśı definido el grupo de galaxias.

Se toma la siguiente galaxia con mayor luminosidad intŕınseca y se repite el ciclo

y aśı sucesivamente hasta tomar todas las galaxias de la muestra.

El rango de velocidades radiales2, para los grupos de galaxias, esta restringido a 3000

km s−1 - 10000 km s−1. El ĺımite inferior es debido a que los parámetros relativos a los

grupos (masa, luminosidad, radio proyectado, etc.) son determinados a partir del redshift

en lugar de la distancia; por lo que a velocidades radiales menores a este ĺımite la disper-

sión en los parámetros estimados, generados por las velocidades peculiares, no pueden

despreciarse. El ĺımite superior en la velocidad radial es debido a que la metodoloǵıa

empleada para la identificación de grupos se basa en la determinación de la masa a partir

de la luminosidad. Dado que el catálogo de entrada esta limitado por flujo se requiere

de un ajuste en la luminosidad por la perdida de galaxias (o de luminosidad) con la

distancia. La magnitud de este ajuste, o corrección, aumenta con la distancia, por lo que

se impone un ĺımite superior práctico de 10.000 km s−1 para el catálogo. Finalmente el

número de grupos de galaxias identificados en el rango de 3000 km s−1 - 10000 km s−1 es

de 3.600 grupos con al menos dos galaxias miembros.

En este trabajo se utilizaron los grupos de galaxias identificados por Tully (2015), con

los ĺımites en las velocidades radiales antes descriptos. Una sub-muestra de estos grupos

de galaxias es incluida en el catálogo Cosmicflows-3 con la información de las distancias

a los mismos. Es esta sub-muestra de grupos de galaxias la que se utilizó en este trabajo

de tesis.

La información que provee el catálogo Cosmicflows-3 sobre los grupos de galaxias com-

prende los datos brindados por el catálogo de grupos de Tully (2015) más la información

de sus distancias (ver sección 3.1.1).

En la figura 3.3 se presentan algunas de las caracteŕısticas de la muestra de grupos de

2Las velocidades radiales son las asociadas al redshift (ver sección 1.4.1)
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(a) (b)

Figura 3.3: (a) Distribución del logaritmo de las luminosidades en la banda Ks de los
grupos de galaxias. (b) Distribución de las masas viriales en magnitudes logaŕıtmicas

de los grupos de galaxias.

galaxias, como la luminosidad y la masa virial, utilizada en este trabajo.

En el panel de la izquierda se exhiben los valores del logaritmo de las luminosidades en

la banda Ks para los grupos de galaxias. La distribución abarca un rango de 1010,7L�

− 1013,5L� y presenta una media de ∼ 1012 L�. En la figura 3.3(b) se muestra la distri-

bución del logaritmo de las masas viriales de los grupos de galaxias. El rango de masas

cubre un amplio rango desde valores de 5x1010 M� a 2.5x1015 M� con una media en ∼
1.3x1014 M�.

Algunos de los datos provistos por el catálogo Cosmicflows-3 sobre los grupos de galaxias

se exhiben en la figura 3.4, la distribución de las distancias de los grupos y los errores en

la estimas de las mismas. En la figura 3.4(a) se muestra la distribución de las distancias,

las cuales llegan hasta distancias de 200 Mpc, sin embargo el 90 % de los grupos están

a distancias menores a 130 Mpc. En la figura 3.4(b) se pueden observar los errores de

las distancias en función de las distancias. De forma análoga al comportamiento exhi-

bido para las galaxias (figura 3.1(b)) los errores crecen de forma proporcional con las

distancias. Los puntos que se ajustan a las distintas relaciones lineales, sobre la figura,

denotan los diferentes métodos empleados para las estimas de distancias. Las distancias

de los grupos hasta 100 Mpc tienen una incerteza media del 10 %.

3.1.3. Catálogo 2MASS Redshift Survey

El relevamiento 2MASS Redshift Survey (2MRS, Huchra et al. 2005, 2012) fue un pro-

yecto de diez años de duración, dedicado a mapear la distribución tridimensional de
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Figura 3.4: (a) Distribución de distancias en Mpc de los grupos de galaxias. (b)
Relación entre la distancia de los grupos y los errores (∆d) sobre las mismas.

galaxias en el Universo cercano. Tiene como punto de partida al relevamiento 2MASS

Extended Source Catalog (XSC, Cutri and 2MASS Team 2004), que contiene cerca de

un millón de galaxias con un ĺımite en la banda Ks de Ks ≤ 13.5 mag, es esencialmente

completo y casi no se ve afectado por la extinción interestelar hasta una latitud galáctica

de | b | = 5 grados. El catálogo 2MASS Redshift Survey (2MRS) se construye en base a

44.599 galaxias del relevamiento 2MASS (Cutri et al. 2003), con un ĺımite de magnitud

en la banda Ks de Ks ≤ 11.75 y con | b | ≥ 5 grados. Para la obtención de este catálogo

se realizaron observaciones espectroscópicas de 11.000 de estas galaxias, y para el resto

se utilizaron velocidades previamente medidas. El catálogo resultante tiene una comple-

titud del 97.6 % y cubre 91 % del cielo, permitiendo un mapeo de concentraciones de

galaxias cubriendo hasta 300 Mpc.

Cabe destacar que, las longitudes de onda en el infrarrojo cercano son sensibles a las

poblaciones estelares viejas que dominan la masa de las galaxias, lo que hace que el re-

levamiento 2MASS sea un excelente punto de partida para el estudio de la distribución

de materia en el Universo cercano.

3.2. Datos simuĺısticos

En está sección se presentan los datos simuĺısticos, basados en simulaciones numéricas

con modelos semi-anaĺıticos para la formación de galaxias, utilizados a lo largo de este

trabajo de tesis. Es importante recordar que la utilización de simulaciones numéricas

tiene por finalidad examinar posibles sesgos generados por errores sistemáticos, efectos
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geométricos, en los datos observacionales que son el objetivo primordial de esta tesis. A

su vez nos permiten estudiar la consistencia de los resultados observacionales a partir

de la varianza cósmica obtenida mediante los catálogos sintéticos.

3.2.1. Simulación numérica y galaxias semi-anaĺıticas

En este trabajo se utiliza la mayor simulación de la estructura cósmica hasta el d́ıa

de hoy, llevada a cabo por el Consorcio de Virgo, y descripta en detalle en Springel

et al. (2005). La simulación Millennium sigue la evolución gravitacional de N = 21603

part́ıculas de materia oscura a través del código Tree-Particle-Mesh (TPM, Xu, 1995). La

resolución de masa de las part́ıculas es de 8.6 x 108 h−1 Mpc dentro de un cubo periódi-

co de 500 h−1Mpc utilizando una longitud de suavizado de 5 h−1kpc. Los parámetros

cosmológicos de esta simulación corresponden a los de un modelo cosmológico plano con

constante cosmológica (ΛCDM): parámetro adimensional de densidad de materia Ωm

= 0.25, parámetro adimensional de densidad de enerǵıa oscura ΩΛ = 0.75, varianza de

las fluctuaciones de densidad dentro de una esfera de 8 h−1Mpc de radio σ8 = 0.9, y

constante adimensional de Hubble h=0.73.

Las simulaciones numéricas contienen la información sobre el modelo cosmológico adop-

tado, y permiten seguir la evolución de cada una de las part́ıculas en interacción gravi-

tatoria. Por otro lado, para poder reproducir las caracteŕısticas del Universo observado,

en necesario que además de interacciones gravitacionales entren en juego otros factores,

como la luminosidad, tasa de formación estelar, tipos morfológicos y demás propiedades

de las galaxias a simular. Los métodos utilizados para conseguir esto se denominan mo-

delos semi-anaĺıticos, ya que utilizan prescripciones anaĺıticas para el tratamiento del

gas. Estas prescripciones son aproximaciones para la f́ısica que da lugar a la formación

de galaxias, permitiendo predecir un amplio rango de propiedades de la población de

galaxias a cualquier redshift (Baugh).

Los catálogos de galaxias semi-anaĺıticas están construidos a partir de un modelo semi-

anaĺıtico de formación de galaxias combinado con simulaciones numéricas de N-cuerpos

de materia oscura de alta resolución en una dada cosmoloǵıa. Los modelos semi-anaĺıti-

cos toman de las simulaciones numéricas la distribución de halos de materia oscura y sus

historias de fusión, y siguen la evolución de la componente bariónica alojada en estos

halos a partir de un conjunto de ecuaciones parametrizadas que describen los procesos

f́ısicos que afectan la formación y evolución de las galaxias.

Motivados por el hecho de que el catálogo semi-anaĺıtico realizado por Henriques et al.

(2015) cuenta con la información de la emisión en 20 bandas fotométricas, entre las cua-

les se pueden encontrar las correspondientes al relevamiento 2MASS con magnitudes en
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los filtros J (λ = 1.26µm), H (λ = 1.60µm) y Ks (λ = 2.16µm), es que se decidió utilizar

dicho catálogo.

El modelo semi-anaĺıtico usado por de Henriques, esta basado en el modelo de formación

de galaxias de Munich. El modelo de Munich ha sido implementado en las simulaciones

Millennium (Springel et al. 2005) y Millennium II (Boylan-Kolchin et al. 2009), cubrien-

do un rango dinámico de cinco órdenes de magnitud en masa estelar (1010 M� < M <

1012 M�), lo cual permite resolver las galaxias más pequeñas observadas en z = 0 y tam-

bién relevar los cúmulos de mayor tamaño. Para la componente bariónica, se incluyen

prescripciones f́ısicas para procesos tales como el enfriamiento del gas, formación estelar,

retroalimentación de supernovas, formación y crecimiento de agujeros negros, retroali-

mentación por AGN e interacciones y fusiones galácticas. Los parámetros cosmológicos

utilizados en este semi-anaĺıtico corresponden a los datos del primer año de PLANCK

(Planck Collaboration et al. 2011), σ8=0.829, H0=67.3 km s−1 Mpc−1, ΩΛ = 0.685, Ωm

= 0.315, Ωb=0.0487.

El nuevo modelo está calibrado para reproducir la evolución observada tanto de la fun-

ción de masa estelar como de la distribución de la tasa de formación estelar en cada

masa estelar. Cabe señalar que las diferencias en los parámetros cosmológicos tienen un

efecto mucho menor sobre las propiedades de las galaxias que las incertidumbres en la

f́ısica de la formación de galaxias (Fontanot et al. 2012; Guo et al. 2013).

En la figura 3.5 se muestra una imagen de una porción del cubo de la simulación Mi-

llennium. En la fila superior se exhibe la distribución de las galaxias en la simulación,

tanto a gran escalas (panel derecho), como para un cúmulo rico de galaxias (panel de la

izquierda), donde se pueden distinguir las galaxias de forma individual. Por lo tanto el

panel superior representa la distribución de la luz a gran escala en el Universo. A modo

de comparación, las imágenes en la fila inferior son las correspondientes contrapartes de

materia oscura.

3.2.1.1. Catálogos sintéticos

Con el propósito de comprobar y calibrar los resultados observacionales se construyeron

catálogos sintéticos. Las galaxias de los catálogos sintéticos utilizados en este trabajo

se extrajeron del semi-anaĺıtico presentado por Henriques et al. (2015) en la simulación

numérica Millennium.

Con el propósito de que reproduzcan las propiedades estad́ısticas de los catálogos ob-

servacionales, se procede a fijar una posición para el observador dentro del cubo de la

simulación y se toma un volumen representativo del volumen observacional. Se aplica

la misma máscara angular que el catálogo observacional, es decir se excluye la zona
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Figura 3.5: Distribución de galaxias y materia oscura en una franja de la simula-
ción Millennium. En los paneles superiores se muestra la distribución de galaxias semi-
anaĺıticas a gran escala, a la izquierda, y en un cúmulo, a la derecha. En los paneles
inferiores se observa la distribución de materia oscura correspondientes a las mismas
regiones de los paneles superiores. Imagen extráıda de The Millennium Simulation Pro-

ject

del plano galáctico. A partir de la posición del observador se calculan las propiedades

estad́ısticas que tendrán las galaxias vistas desde dicha posición. Se determinan las posi-

ciones relativas, y las velocidades peculiares radiales, proyectando el vector velocidad en

la dirección de la visual; luego, con esta información se calcula el redshift. Las galaxias

se seleccionan de forma tal que reproduzcan las propiedades estad́ısticas (distribución

de velocidades radiales, función de luminosidad) de los catálogos observacionales. Las

posiciones de los observadores sobre el cubo de la simulación fueron elegidas de forma tal

que se pueda obtener el mayor número de catálogos sintéticos no conexos espacialmente

y con volúmenes similares al observacional. Procediendo de esta manera, buscando que

no se superpongan los volúmenes seleccionados, se construyeron 21 catálogos sintéticos

con una profundidad de 150 Mpc h−1.
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Para construir los catálogos de grupos de galaxias se identifican las galaxias que perte-

necen a un mismo halo de materia oscura central en la simulación . Se calcula la posición

y la velocidad media de los grupos, a partir de las galaxias miembros, como también la

masa y su luminosidad. Con el fin de tener un catálogo de grupos similar al catálogo

observacional utilizado en este trabajo (Tully 2015), para calcular la luminosidad de

los grupos de galaxias en el semi-anaĺıtico se tuvo en cuenta la magnitud ĺımite abso-

luta derivada de la magnitud aparente ĺımite del catálogo 2MASS y el valor máximo

de la distribución de redshift de los grupos observacionales. Asimismo se exigió que los

catálogos sintéticos de grupos de galaxias reproduzcan las distribución de la masa, de

luminosidades, y la distribución en redshift de los grupos observacionales. Finalmente

se tuvo en cuenta que los estudios realizados tienen base en la estad́ıstica, por lo que el

número de galaxias y grupos de galaxias es similar a los de los catálogos observacionales.

3.2.2. Velocidades peculiares en los catálogos sintéticos

Los perfiles de los campos de velocidades no se pueden obtener de forma directa de los

datos observacionales, ya que no contamos con la información tri-dimensional del vec-

tor de la velocidad peculiar. De las observaciones sólo podemos obtener la componente

radial de la velocidad peculiar, es decir la proyección del vector velocidad en la ĺınea de

la visual. Por lo que para reproducir las velocidades peculiares observacionales con los

los catálogos sintéticos se realiza la proyección del vector velocidad en la dirección a la

visual del observador y aśı se obtienen las velocidades peculiares radiales como en las

observaciones. De forma análoga a lo realizado con los datos observacionales (ver sección

3.1.1.1), se procedió a crear catálogos de velocidades peculiares utilizando la expresión

clásica (ecuación 1.38) y el nuevo estimador estad́ıstico (velocidades “logaŕıtmicas”)

(ecuación 2.9) (Watkins and Feldman 2015a). Las velocidades peculiares clásicas se ob-

tuvieron proyectando el vector velocidad en la ĺınea de la visual, obteniendo aśı las

velocidades peculiares radiales. Para obtener las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”

se calculó primero el redshift a partir de la expresión 1.38, con las velocidades peculiares

derivadas de la proyección del vector velocidad en la ĺınea de la visual. Una vez que se

obtiene el redshift y en conjunto con las distancias, se derivan los valores de las veloci-

dades peculiares “logaŕıtmicas” a partir de la ecuación 2.9.

En la figura 3.6 se muestra la distribución de las velocidades peculiares “lineales” (ĺınea

verde) y “logaŕıtmicas” (ĺınea azul) para uno de los catálogos sintéticos. Los valores

negativos indican que la dirección de las velocidades apuntan hacia el observador, lo

que implica que las galaxias se acercan a él; en tanto que las velocidades positivas se

corresponden a galaxias alejándose del observador. A partir de la comparación entre
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Figura 3.6: Distribución de las velocidades peculiares “lineales” (ĺınea verde) y “lo-
gaŕıtmicas” (ĺınea azul). La ĺınea a trazos indica las medias de las distribuciones. En el
recuadro superior se muestran los valores de la media y la dispersión de las distribucio-

nes.

las distribuciones, se observa de forma clara que los valores que toman las velocidades

peculiares “logaŕıtmicas” son menores con respecto a las velocidades peculiares “linea-

les”, con una distribución mas ajustada en torno a cero. La dispersión de la distribución

de las velocidades “logaŕıtmicas” es la mitad del valor que toma la distribución de las

velocidades peculiares “lineales”. En el recuadro superior de la figura se muestran los

valores de la media (“Mlin” y “Mlog”) y las dispersiones (“Stdlin” y “Stdlog”) para ambas

muestras.

Cabe destacar que las velocidades peculiares estimadas están exentas de errores. Es de-

cir, los valores de las velocidades peculiares no están afectados por los errores en las

distancias, como śı sucede con las velocidades peculiares derivadas de los datos observa-

cionales. Es por esto que las distribuciones que se muestran en la figura 3.6 distan mucho

de la distribuciones de las velocidades peculiares presentada en la sección 3.1.1.1 (figura

3.2) con los datos observacionales. A partir de la comparación de las distribuciones de

las figuras 3.6 y 3.2 (velocidades en los catálogos sintéticos y en las observaciones), en

particular para las velocidades peculiares “lineales”, es clara la diferencia entre los valo-

res. La distribución de las velocidades peculiares para las galaxias del catálogo sintético

llegan a valores absolutos de hasta 1000 km s−1 en tanto que las velocidades peculiares

observacionales toman valores absolutos tan altos como 5000 km s−1 y aún mayores.

Estos últimos valores de velocidades peculiares observacionales no son realistas y son
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producto de los grandes errores que se tienen en las estimas de las distancias.

Por otro lado, las velocidades peculiares “logaŕıtmicas” son derivadas de un estimador

construido con el fin de obtener velocidades peculiares que estén libres de sesgos cuando

las distancias de las galaxias están afectadas por los errores. Por lo que no se espera

que los valores sean similares a los valores que se obtienen de la proyección del vector

velocidad en la ĺınea de la visual cuando las distancias están libres de errores.

El propósito de este trabajo de tesis es el estudio y análisis de los campos de velocida-

des en torno a los grupos de galaxias observacionales. Como se ha mencionado en este

caṕıtulo, y en particular en el capitulo 2, las estimas de las distancias de las galaxias,

que permiten la obtención de las velocidades peculiares, están fuertemente afectadas por

los errores que acompañan los indicadores de distancias. En base a esto, en el siguiente

caṕıtulo se analizará y cuantificará, cuando sea posible, el efecto de los errores en la

determinación de las distancias en las velocidades peculiares.

Para poder realizar dicho análisis se utilizan los catálogos sintéticos que nos propor-

cionan información que con los datos observacionales es imposible obtener. Esto nos

permite estudiar, por ejemplo, los efectos de los errores en las distancias en los campos

de velocidades. Asimismo, al contar con 21 catálogos sintéticos con distribuciones de

materia a gran escala distintas, podemos analizar si los resultados que obtenemos de las

observaciones son consistentes con los encontrados en los distintos catálogos sintéticos.

Es decir, podemos estimar la varianza cósmica y comprobar si los resultados observa-

cionales caen dentro de esta varianza. Los distintos estudios realizados sobre los datos

observacionales son contrastados con los resultados obtenidos de los catálogos sintéticos.





Caṕıtulo 4

Incertezas y efectos sistemáticos

en el campo de velocidades.

Las inhomogeneidades en la distribución de la materia son las fuentes de las velocidades

peculiares en el Universo. Los campos de velocidades en regiones de alta densidad, como

los cúmulos o grupos de galaxias, muestran movimientos aleatorios t́ıpicos de objetos

virializados, mientras que en entornos de bajas densidades, la dinámica de la materia

está dominada por un movimiento sistemático: objetos que caen (infall) hacia los centros

de potencial.

El propósito de este trabajo de tesis es hacer un análisis exhaustivo del comportamiento

y las propiedades de los campos de velocidades en torno a grupos de galaxias observa-

cionales. Sin embargo, el estudio de los campos de velocidades en los entornos a grupos

o cúmulos de galaxias está limitado por la información observacional, que sólo nos pro-

vee la componente en la ĺınea de la visual de las velocidades. Por este motivo se debe

recurrir a algún método que nos permita estimar a partir de una sola componente de la

velocidad, en la ĺınea de la visual, las amplitudes del campo de velocidades en torno a los

grupos de galaxias. En vista de esto, en este caṕıtulo se presenta y analiza un método

estad́ıstico que permite estimar el campo de velocidades peculiares en los entornos a

grupos de galaxias a partir de la información observacional.

La información que nos proveen los catálogos sintéticos, como el vector tri-dimensional

de la velocidad peculiar, nos permite comprobar la factibilidad del método presentado y

su eficiencia para recobrar las amplitudes del campo de velocidades en torno a los grupos

de galaxias. Asimismo, teniendo en cuenta que las incertezas en la determinación de las

53
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distancias a las galaxias influyen directamente en la precisión de sus velocidades peculia-

res (ver sección 2.0.1 y 2.1.0.3), se estudió el impacto de estos errores en las amplitudes

de las curvas de infall.

4.1. Campos de velocidades en simulaciones numéricas

Los campos de velocidades peculiares en gran escala están determinados por las fluc-

tuaciones en la densidad del Universo, asociadas a las anisotroṕıas en la distribución de

materia. Los movimientos ligados a estos campos tienen direciones privilegiadas defini-

das por las estructuras a gran escala, tal es el caso de los filamentos que conectan a las

grandes agrupaciones de materia. Considerando la evolución de las estructuras en simu-

laciones, la masa fluye hacia los grupos de galaxias preferentemente desde los filamentos,

y pueden originarse direcciones preferenciales en los campos de velocidades peculiares

(Pivato et al. 2006; Tully et al. 2008; Watkins and Feldman 2015b; Hong et al. 2014;

Sorce 2015).

En la figura 4.1 se puede observar el campo de velocidades peculiares trazado por las

galaxias semi-anaĺıticas en una franja de la simulación Millenium de 40 Mpc h−1 de lado

y 2.5 Mpc h−1 de profundidad, donde las flechas representan la proyección en el plano

de los vectores velocidad de las galaxias, cuya longitud es proporcional a su magnitud.

En dicha figura puede apreciarse claramente el flujo sistemático de las velocidades de

acreción (o infall) hacia las regiones densas, un flujo turbulento en los filamentos y un

patrón de flujo saliente de las regiones de menor densidad.

Mientras que los campos de velocidades divergentes son generados por subdensidades

en la distribución de materia asociadas a vaćıos cósmicos, las ĺıneas de campo convergen

hacia las sobredensidades vinculadas a los cúmulos y supercúmulos de galaxias (Tully

et al. 2014; Hoffman et al. 2015). Este comportamiento puede ser notado al observarse,

en la figura 4.2, el campo de velocidades en el entorno a una región sobredensa selec-

cionada de la figura 4.1, donde se puede apreciar claramente el flujo de materia hacia el

pozo de potencial consistente con un proceso de acreción.

El propósito de este trabajo es el estudio y el análisis de la velocidad de infall hacia los

pozos de potencial, asociado a los grupos de galaxias, utilizando información observa-

cional. Sin embargo, como se ha mencionado anteriormente, el estudio de los campos de

velocidades en los entornos a grupos o cúmulos de galaxias está limitado por la infor-

mación observacional que sólo nos provee de la componente radial de las velocidades.

Por lo tanto para poder llevar a cabo este estudio se utiliza un método con el cual, bajo

ciertas suposiciones y simplificaciones, podemos obtener las amplitudes de la curva de
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Figura 4.1: Campo de velocidades peculiares en una franja de la simulación numérica
Millennium de 40 Mpc h−1 de lado y 2.5 Mpc h−1 de profundidad. Las flechas negras
indican las velocidades peculiares de las galaxias semi-anaĺıticas proyectadas en el plano.

Las longitudes de las flechas son proporcionales a las magnitudes.

velocidad de infall hacia los grupos de galaxias sin la información tri-dimensional del

campo de velocidades.

Dicho método es presentado como el Método del coseno y es descripto en la siguiente

sección.
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Figura 4.2: Campo de velocidades peculiares en torno a un halo masivo en una fran-
ja de la simulación numérica Millennium de 16 Mpc h−1 de lado y 1.5 Mpc h−1 de

profundidad. El circulo rojo indica su radio virial.

4.1.1. Método del coseno

Teniendo en cuenta que observacionalmente sólo es posible determinar la componente de

la velocidad peculiar en la ĺınea de la visual (Vp), la amplitud del campo de velocidades

en torno al grupo de galaxias se puede describir en función de la posición relativa de

la galaxia con respecto al centro del grupo y del observador, a partir de la siguiente

relación

Vp(r, θ) = Vinfall(r)cos(θ), (4.1)
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donde θ es el ángulo que subtienden los vectores posición de la galaxia y del observador

vistos desde el centro del grupo, y Vinfall(r) es la amplitud de la velocidad de infall en

función de la distancia al centro del grupo.

Esta relación, entre la velocidad peculiar y la velocidad de infall, es posible bajo la su-

posición de simetŕıa esférica. En este caso la velocidad de infall esta modulada por el

coseno debido a la proyección de la velocidad peculiar en la ĺınea de la visual.

Las amplitudes medias de los campos de velocidades peculiares en torno a los grupos

se obtienen a partir del análisis de la variación de la velocidad peculiar media de las

galaxias en función del cos(θ). Esto se realiza para distintas cáscaras concéntricas para

el conjunto total de grupos de galaxias. En esta representación del campo de velocida-

des peculiares, la amplitud correspondiente a la velocidad peculiar media en la dirección

radial al centro de los grupos (velocidad de infall), está directamente relacionada con la

pendiente del ajuste lineal sobre las 〈Vp〉 observadas vs. cos(θ).

De forma ilustrativa a la izquierda en la figura 4.3 se muestra la representación del gru-

po de galaxias en el centro del ćırculo, y los puntos, sobre el mismo, representan a las

galaxias. Suponiendo un observador en la parte inferior del sistema se indica el ángulo

θ que subtiende las direcciones entre la posición del observador y la galaxia vistas desde

el centro del grupo. En el centro de la figura 4.3 se expone de forma esquemática, y en

el caso ideal, el campo de velocidades generado por una sobredensidad de materia con

simetŕıa esférica. La sobredensidad asociada al grupo de galaxias en el centro del ćırculo

y las galaxias a una cierta distancia sobre el ćırculo. Las flechas negras indican las ve-

locidades de las galaxias (infall) generadas por el potencial gravitacional, con simetŕıa

esférica, asociado al grupo de galaxias. En color rojo se indica la proyección del vector

velocidad en la ĺınea de la visual del observador, es decir, la componente radial de la

velocidad peculiar que obtenemos de los datos observacionales. De esta figura se puede

apreciar como las magnitudes de las velocidades peculiares radiales (vectores en rojo)

toman distintos valores dependiendo de las posiciones relativas entre el observador, el

grupo y la galaxia, es decir, las magnitudes de las velocidades de infall dependen de la

posición del observador a través de θ. Si tomamos el coseno de este ángulo se espera que

la relación entre la magnitud de la velocidad peculiar radial y el cos(θ) sea lineal. Con

valores máximos (absolutos) en la dirección de la visual, y mı́nimos cuando θ es igual a

π/2, como se muestra a la derecha de la figura 4.3.

La ecuación 4.1 expresa este comportamiento. En particular, de acuerdo al sistema de

referencia adoptado, los movimientos de infall hacia el centro de los pozos de potencial

estarán asociados a rectas con pendiente positiva, en tanto que, valores negativos en la

pendiente denotarán movimientos de expansión.

Se corrobora la eficiencia del método, al cual llamaremos Método del coseno, en obtener
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Figura 4.3: A la izquierda, esquema representativo del ángulo θ dado por la dirección
relativa de una galaxia y el observador con centro en el grupo de galaxias. En el centro,
ilustración del campo de velocidades generado por la sobredensidad en el centro del
circulo, los puntos sobre la ĺınea del circulo representan las galaxias. En flechas negras
se indican los vectores de la velocidad de las galaxias generadas por el potencial asociado
a la sobredensidad. Las flechas rojas muestran la proyección del vector velocidad en la
ĺınea de la visual del observador indicada con color gris. En la derecha de la figura se
muestra de forma esquemática la relación entre las velocidades peculiares proyectadas

y el cos(θ).

las amplitudes de la curva de infall en torno a los grupos de galaxias a partir de las

velocidades peculiares radiales. Para esto se utilizá los catálogos sintéticos construidos

a partir de la simulación Millennium presentados en el caṕıtulo 3.

4.1.2. Aplicación y eficiencia del Método del coseno

Como hemos mencionado, en una simulación numérica se cuenta con la información tri-

dimensional de la posición y de la velocidad de cada galaxia y grupo de galaxias. Esto

permite la comparación entre las amplitudes de infall utilizando las tres componentes

de la velocidad peculiar y la curva de velocidad media obtenida a partir del método del

coseno.

Para obtener las amplitudes medias de los campos de velocidades peculiares nos po-

sicionamos sobre cada uno de los grupos y se calcula el promedio de las velocidades

peculiares para distintos rangos de cos(θ) y en cáscaras a diferentes distancias. En este

procedimiento se excluyen aquellas galaxias cuyas velocidades peculiares se apartan más

allá de 2 sigmas de la velocidad media, 2σ〈Vpr〉, de forma iterativa hasta converger.

En la figura 4.4 se muestra, a modo de ejemplo, la relación del valor medio de las veloci-

dades peculiares radiales en función del cos(θ) para uno de los catálogos sintéticos. Los

diferentes paneles corresponden a cáscaras esféricas ubicadas a distintas distancias del

centro de los grupos. Los errores representan la dispersión de los datos. En los paneles

(a) y (b) de la figura 4.4 se observa una mayor dispersión de la media de las velocidades

peculiares indicada con la barra de errores. Ésto puede ser atribuido al hecho de que en
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las primeras cáscaras el volumen es más chico por lo que el número de galaxias es menor

y esto produce una mayor dispersión en media. A medida que tomamos cáscaras más

alejadas, el volumen aumenta, la barra de error disminuye indicando menor dispersión,

como puede observarse para los paneles (c), (d) y (e).

A partir del ajuste lineal a los datos (cos(θ),〈Vpr〉), se obtiene la amplitud de la Vinfall,

que corresponde a la pendiente de dicho ajuste, indicada en el recuadro superior en cada

panel, para cada cáscara. Los valores de las velocidades de infall indican un máximo en

la cáscara más próxima al centro del grupo, donde se espera que el potencial asociado

al grupo tenga un mayor dominio sobre el movimiento de las galaxias. En las cascaras

subsiguientes, que están más alejadas del centro del grupo, los valores de infall disminu-

yen, a esas distancias se espera que la estructura a gran escala afecte los movimientos de

infall hacia los grupos de galaxias. Y a distancias aún mayores se espera que la señal del

infall tienda a cero, dominando el movimiento de las galaxias la estructura a gran escala

circundante al grupo de galaxias por sobre el efecto del potencial asociado al grupo.

Este procedimiento fue llevado a cabo para cada uno de los catálogos sintéticos y se

toma el promedio, sobre todos los catálogos, de las velocidades de infall en la cáscara

correspondiente.

Las velocidades peculiares radiales de las galaxias fueron estimadas a partir de la relación

“clásica” con la distancia y el redshift (ecuación 1.38) y a través del nuevo estimador

estad́ıstico propuesto por Watkins and Feldman (2015a) (ecuación 2.9). A partir de aqúı,

las amplitudes medias de infall hacia los grupos obtenidas de la proyección del vector tri-

dimensional en dirección al grupo de galaxias, es decir la velocidad de infall real, serán

denotadas como Infall3d. A su vez, las amplitudes de las velocidades de infall medias de-

rivadas del método del coseno con velocidades peculiares estimadas de la forma “clásica”

se seguirán llamando “lineales”, debido a la relación lineal entre la velocidad peculiar y

la distancia; y a las velocidades peculiares derivadas del nuevo estimador se denotaran

como “logaŕıtmicas”, en virtud de la relación logaŕıtmica que tiene la velocidad peculiar

con la distancia (ecuación 2.9). En las figuras, las referencias a los resultados obtenidos

a partir de velocidades lineales y logaŕıtmicas se encontraran abreviadas como “Lin.” y

“Log.” respectivamente.

En la figura 4.5 se muestran las curvas de velocidades medias de infall en función de

la distancia a los grupos. La ĺınea continua azul denota la curva de infall real, en rojo

se muestran las amplitudes de las velocidades medias de infall derivadas del método

del coseno con velocidades peculiares “lineales” y en verde con velocidades peculiares

“logaŕıtmicas”. Las barras de error corresponden a la dispersión de los 21 catálogos

sintéticos y representa la varianza cósmica.

Se puede observar que las amplitudes de la curva infall3d (ĺınea en color rojo) y aque-



Incertezas y esfectos sistemáticos en el campo de velocidades. 60

(a)

Figura 4.4: Velocidades peculiares medias en función de cos(θ) en uno de los catálogos
sintéticos. Los distintos paneles corresponden a cáscaras a distintas distancias desde
el grupo, indicada en la mismas figuras. Los puntos corresponden a la media de las
velocidades peculiares en cada intervalo del cos(θ). Las barras de error se corresponden
con el error de la media de las velocidades peculiares. En el recuadro superior se indica
el valor de la pendiente, que representa la velocidad de infall, del ajuste lineal entre los

datos (ĺınea a trazos).

lla derivadas utilizando las velocidades “lineales” (ĺınea en color azul) son consistentes,

indicando que el método estad́ıstico propuesto permite derivar el campo de velocidades

de infall a partir de la componente radial de la velocidad peculiar.

En la figura 4.5 se observan velocidades de infall hacia los grupos en un amplio rango de
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Figura 4.5: Amplitud del campo de velocidades peculiares en función de la distancia
al centro de los grupos. La linea azul continua es la curva de infall que se obtiene con
de la información tri-dimensional del vector velocidad peculiar. Las curvas en rojo y en
verde denotan las curvas calculadas a partir del método utilizando solo la componente
radial de la velocidad peculiar. Con las velocidades peculiares estimadas clásicamente,

“Lineal” en rojo y en verde las derivadas usando el estimador de Watkins “Log.”.

distancias. Las amplitudes de las velocidades son máximas alcanzando aproximadamente

≈ 200 km s−1, en las zonas más próximas al pozo de potencial del grupo, mientras que

a medida que nos alejamos del grupo las velocidades disminuyen. Este comportamiento

en las amplitudes es esperable, ya que a mayores distancias el potencial del grupo tiene

menos influencia sobre los movimientos de infall de las galaxias y la dispersión de los

movimientos aumenta debido a la presencia de las otras galaxias o de estructuras.

Con respecto a la curva de velocidades de infall “logaŕıtmica” los valores que se obtie-

nen son considerablemente menores con respecto a la curva de infall real (infall3d, ĺınea

azul). Como ya se ha mencionado en la sección 3.2.2, el estimador estad́ıstico para las

velocidades peculiares que propone Watkins, no pretende reproducir las magnitudes de

las velocidades peculiares “clásicas”, sino que busca que las velocidades peculiares estén

estad́ısticamente libre de sesgos cuando las distancias de las galaxias están afectadas por

los errores. Por lo tanto, no se espera que los valores de las amplitudes sean similares

a los de la curva real. Por otro lado, las amplitudes de las velocidades medias de infall
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siguen la misma forma, son máximas próximas al centro del grupo disminuyendo a me-

dida que nos alejamos del grupo de galaxias.

La relación 4.1 asume la hipótesis de que hay simetŕıa esférica en la distribución de la

materia en torno a las sobredensidades (grupos de galaxias). Sin embargo sabemos que

esto es una aproximación y que el campo de densidades en torno a los grupos presenta

anisotroṕıas. En vista de eso se analizó si las anisotroṕıas en la distribución de galaxias

en los entornos a grupos afectan la determinación estad́ıstica de la velocidad media,

introduciendo variaciones en las amplitudes de las velocidades de infall. Con este fin se

calculó el campo de velocidades utilizando sólo las galaxias que se encuentran en direc-

ción a la visual por detrás y por delante del grupo de galaxias y se las compara con las

obtenidas utilizando todas las galaxias.

En la figura 4.6 se muestra el resultado de las curvas de velocidad tomando sólo las

galaxias que cumplen con 0.9 < cos(θ) < 1 y -1 < cos(θ) < -0.9, donde θ es el ángulo

que forman las posiciones de las galaxias y el observador respecto al centro del grupo. De

esta manera las galaxias seleccionadas son aquellas que se encuentran, aproximadamen-

te, alineadas en la dirección al grupo. En el panel izquierdo se comparan las amplitudes

del campo de velocidades tomando todas las galaxias, -1 < cos(θ) < 1, (ĺınea azul) y sólo

tomando las galaxias por delante (cos(θ) > 0.9) y por detrás (cos(θ) < -0.9) (ĺınea roja)

con las velocidades peculiares “lineales”. En el panel de la derecha se realiza la misma

comparación pero con las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. En ĺınea azul tomando

todo el rango del coseno y en ĺınea roja tomando solo las galaxias que cumplan con

cos(θ) < -0.9 o cos(θ) > 0.9. Las barras de errores indican la dispersión de los valores de

infall sobre los catálogos sintéticos para cada una de las cáscaras a distintas distancias.

En la figura 4.6 se puede notar claramente que, en ambos casos “lineal” y “logaŕıtmico”,

no hay diferencia entre las amplitudes de infall derivadas en todo el rango del coseno

(todas las galaxias) y las amplitudes de infall derivadas tomando sólo las galaxias ubi-

cadas entre cos(θ) > 0.9 y cos(θ) < -0.9.

Esto nos sugiere que estad́ısticamente las anisotroṕıas que presenta la distribución de la

materia en torno a los grupos, se compensan al promediar sobre todos ellos.

4.1.3. Impacto de los errores en la curva de velocidad

La determinación de las distancias de galaxias es un proceso complejo y, en general,

requiere una serie de calibraciones que están sujetas a grandes incertezas; en consecuen-

cia se introducen considerables errores en las estimas de las distancias. En el capitulo

2 (sección 2.0.1) se hizo una revisión de los distintos métodos y relaciones utilizadas
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Figura 4.6: En el panel de la izquierda se indican con ĺınea roja las amplitudes medias
del campo de velocidades obtenidas a partir del ajuste lineal entre las velocidades
peculiares “lineales” en función del coseno entre 0.9 < cos(θ) < 1 y -1 < cos(θ) < -0.9
en comparación con la curva tomando todo el rango del coseno -1 < cos(θ) < 1 (ĺınea
azul). En el panel de la izquierda en ĺınea roja se muestran las amplitudes medias del
campo de velocidades obtenidas a partir del ajuste lineal entre las velocidades peculiares
“logaŕıtmicas” en función del coseno entre 0.9 < cos(θ) < 1 y -1 < cos(θ) < -0.9 en
comparación con la curva tomando todo el rango del coseno (linea azul). Las barras de
errores se corresponde con la dispersión de los valores de infall sobre todos los catálogos

sintéticos.

para la estimación de las distancias de galaxias. Se repasaron además los errores que

tienen cada uno de los métodos utilizados para construir las bases de datos utilizados

en este trabajo. Los valores de las incertezas de los distintos métodos empleados para

la estima de las distancias abarcan un amplio rango. Existen indicadores de distancias

relativamente precisos con errores tan solo del 5 % -10 % del valor de la distancia, como

las Cefeidas. Por otro lado, relaciones como la de Tully-Fisher y el plano fundamental

presentan hasta un 20 %-25 % de incerteza en la estima de las distancias. Como conse-

cuencia de estos errores en las distancias, las velocidades peculiares derivadas a partir

de estas distancias, también están sujetas a errores.

Además de los errores inherentes a las observaciones involucradas en la estimación de las

distancias, en la sección 2.1.0.3, se revisaron diferentes sesgos que afectan a las velocida-

des peculiares: sesgos homogéneo e inhomogéneo de Malmquist y la no-gausianidad de la

distribución de los errores en la determinación de distancias. Es por esto último que en

el subsecuente análisis se utilizan las velocidades peculiares derivadas de la forma clásica

(ecuación 1.38), conjuntamente con las velocidades obtenidas a partir de la expresión 2.9

que vincula la velocidad peculiar con el logaritmo de la distancia (Watkins and Feldman

2015a). A estas velocidades las seguiremos llamando como “lineales” y “logaŕıtmicas”

respectivamente.
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Con el propósito de estudiar el comportamiento de las amplitudes en la curva de infall al

introducir los errores en la distancia, y consecuentemente en las velocidades peculiares,

se asigna a cada galaxia una distancia afectada por errores emulando las incertezas de

las distancias en los datos observacionales. Como ya se ha mencionado en la sección 2.1,

la distribución de los errores en las estimas de distancias es gaussiana en el módulo de

distancia (ecuación 2.1), es decir en el logaritmo de las distancias. Esto es a consecuen-

cia de que el producto natural de los indicadores de distancias no son las distancias,

sino que son las magnitudes absolutas y que, en conjunto con las magnitudes aparentes

observadas, se estiman las distancias a partir del módulo de distancia. Por lo que la

dispersión propia de los indicadores se distribuye en torno a la magnitud absoluta de

forma gaussiana, no aśı en torno a la distancia (ver las ecuaciones 2.7).

En vista de esto, con el fin de estudiar el impacto de los errores en las amplitudes en

la curva de infall se le asigna a cada galaxia, y grupo de galaxias, una nueva distancia

dnuevo = d ∗ f , donde el valor de f es establecido de forma tal que se ajuste a la distri-

bución gaussiana de los errores observacionales en el logaritmo de la distancia.

A partir de estas nuevas distancias, afectadas por los errores, se derivan las velocidades

peculiares radiales. Los errores asociados a estas velocidades se derivan de dichas ex-

presiones. Para las velocidades “lineales” el error toma la forma ∆vpec = H0∆d/(1 + z)

donde ∆d es la incerteza en la distancia y para las velocidades “logaŕıtmicas” el error

es ∆vpec = H0∆ld/(1 + z) donde ∆ld es la incerteza en el logaritmo de la distancia.

Con el fin de cuantificar los efectos de los errores observacionales de las distancias, se

asignaron distintas distribuciones gaussianas en el logaritmo de la distancia, para f, con

dispersiones proporcionales a un error relativo del 5 % - 10 % - 15 % y 20 % de la distan-

cia.

Como primer paso, se analizó cómo los errores en las velocidades peculiares afectan a las

amplitudes de las velocidades de infall, dejando sin afectar las posiciones de las galaxias

y los grupos por los errores en las distancias. Las amplitudes medias, promediadas sobre

todos los catálogos sintéticos, del campo de velocidades peculiares en función de la dis-

tancia se muestran en la figura 4.7. Los distintos colores se corresponden a velocidades

peculiares afectadas con errores relativos en la distancia del 5 % - 10 % - 15 % y 20 %. La

curva en color azul en ambos paneles de la figura se corresponde con las amplitudes de

las velocidades de infall libre de errores, indicada con un error relativo de las distancias

del 0 %. En el panel (a), a la izquierda de la figura 4.7, se exhiben los distintos valores

de las amplitudes de las velocidades en correspondencia con los diferentes errores en las

distancias. Dichas amplitudes son derivadas de las velocidades peculiares “lineales”. Las

barras de errores indican la dispersión de los valores sobre los 21 catálogos sintéticos y
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(a) (b)

Figura 4.7: Amplitudes del campo de velocidades afectadas con distintos porcentajes
de errores en las distancias. Los distintos colores indican los diferentes porcentajes
0 % -5 % -10 % -15 % y 20 %, indicados sobre la figura. Las barras de error denotan la
dispersión de los valores sobre los 21 catálogos sintéticos. Sólo las velocidades peculiares
son afectadas por los errores. En el panel (a) se muestran las curvas de infall derivadas
de las velocidades peculiares “lineales” y en el panel (b) de las velocidades peculiares

“logaŕıtmicas”.

simbolizan la varianza cósmica. Las curvas de distintos colores corresponden a velocida-

des peculiares afectadas con errores relativos en la distancia del 0 % - 5 % - 10 % - 15 % y

20 %, donde las posiciones de las galaxias y grupos de galaxias están libres de errores. En

el panel izquierdo en la figura 4.7 se puede observar que las amplitudes de las velocida-

des de infall afectadas con distintos errores muestran leves diferencias con respecto a las

amplitudes derivadas de las velocidades peculiares libre de errores (0 % ĺınea azul). Estas

diferencias se encuentra en particular para la curva afectada con el 20 % de error, donde

se aprecia un aumento en los valores medios de las velocidades a medida que aumenta

la distancia al centro del grupo. Este comportamiento podŕıa sugerir que errores de esta

magnitud introducidos en las velocidades peculiares generaŕıan una sobre-estimación de

las amplitudes de infall.

El panel derecho de la figura 4.7 es análogo al izquierdo pero para velocidades “logaŕıtmi-

cas”. Los distintos errores relativos en las distancias que se propagan a las velocidades

peculiares parecen no afectar las amplitudes de las velocidades medias de infall hacia

los grupos. Este resultado es consistente con la forma en la distribución de los errores,

gaussiana, que afectan las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. Por esto se espera que

las amplitudes medias de infall afectadas con distintos errores sean similares a las am-

plitudes derivadas de velocidades peculiares libre de errores. En este caso, las diferencias
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entre los distintos porcentajes sólo hacen que la dispersión en torno al valor medio au-

mente.

Por último, si comparamos las magnitudes de las barras de error entre ambos paneles

de la figura 4.7, los valores en el panel de la izquierda son considerablemente mayores

y esto se puede atribuir a que la dispersión de los valores de las velocidades peculiares

“lineales” es mayor a la encontrada en las velocidades peculiares “logaritmicas” (ver

figura 3.2).

4.1.4. Efecto de los errores en las posiciones de las galaxias y grupos

de galaxias.

De forma similar, se estudió el efecto de introducir errores en las posiciones de las gala-

xias, dejando las velocidades peculiares desafectados de los mismos. Al igual que en el

caso anterior, se calculó el campo de velocidades peculiares para distintas distribuciones

de errores, proporcionales al 0 % -5 % -10 % -15 % y 20 % de incerteza en las distancias.

El resultado se muestra en la figura 4.8 tanto como para las curvas derivadas de las

velocidades peculiares “lineales” (panel izquierdo), como las derivadas a partir de las

velocidades peculiares “logaŕıtmicas” (panel derecho).

En la figura 4.8 se puede observar un efecto sistemático dependiente de los errores, cuan-

to mayor es el error en las posiciones más pequeñas son las amplitudes de infall, es decir,

a medida que las posiciones de las galaxias están asociadas a errores más altos la señal

del infall se va perdiendo. Este comportamiento es más notable para las curvas del panel

de la izquierda, donde las amplitudes de las velocidades de infall afectadas con el 20 %

de error caen hasta cuatro veces el valor de las velocidades de infall desafectadas de los

errores.

Este efecto se puede atribuir a que, al mover las posiciones de las galaxias estamos

borroneando la señal del infall hacia los grupos. En particular en las regiones más cerca-

nas al centro de los grupos se obtienen las mayores diferencias entre las amplitudes de las

velocidades asociadas a las distintas distribuciones de errores. Esto puede ser atribuido

a que los volúmenes encerrados por las cáscaras más próximas al centro del grupo son

menores y los desplazamiento en las posiciones de las galaxias afectan más la selección

de las galaxias dentro de estas cáscaras.

En el panel derecho de la figura 4.8, las amplitudes de las velocidades de infall obtenidas

de las velocidades peculiares “logaŕıtmicas” muestran el mismo comportamiento que las

lineales (ver panel izquierdo de la figura 4.8). Las curvas con mayores errores relativos

muestran mayores diferencias con respecto a las amplitudes de las velocidades sin errores

(curva en color azul). A su vez este comportamiento es más pronunciado en las regiones
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(a) (b)

Figura 4.8: Amplitudes del campo de velocidades con distintos porcentajes en el error
de las distancias. Los distintos colores indican los diferentes porcentajes de los errores
0 % -5 % -10 % -15 % y 20 %, indicados sobre la figura. La barra de error denota la
dispersión de los valores sobre los 21 catálogos sintéticos. Solo las distancias de las
galaxias y grupos de galaxias son afectadas por los errores. En el panel (a) las curvas
de infall derivadas de las velocidades peculiares “lineales” y en el panel (b) de las

velocidades peculiares “logaŕıtmicas”.

más cercanas a los centros de los grupos, de forma análoga a los resultados encontrados

para las velocidades “lineales”.

Al comparar las amplitudes de las velocidades afectadas por los errores en las posiciones

de las galaxias, y grupos de galaxias, con respecto a las curvas de velocidades libres de

errores se puede observar que el impacto es mayor en las curvas de infall obtenidas a

partir de las velocidades “lineales”.

Por último, se tuvieron en cuenta los errores tanto en las velocidades peculiares como

aśı también en las posiciones de las galaxias. Ambas cantidades afectadas por los errores

son lo que uno obtiene de las observaciones. Las distancias estimadas observacionalmen-

te tienen errores y estos se propagan a las velocidades peculiares que son derivadas de

estas distancias.

Calculamos nuevamente las curvas de velocidades de infall para los distintos porcentajes

asociados a las incertezas en los valores de las distancias, donde ahora las distancias y

las velocidades peculiares están afectadas por los errores. Dichas curvas se muestran en

la figura 4.9. En el panel de la izquierda se muestran los resultados con las velocidades

“lineales” y a la derecha con las velocidades “logaŕıtmicas”.

En ambos casos se observa que a medida que el error relativo es mayor, las curvas afec-

tadas por los mismos se alejan más de los valores de la curva de infall libre de errores

(ĺınea azul). La combinación de los errores en las distancias y las velocidades peculiares

de las galaxias, y grupos de galaxias, producen alteraciones en la forma de las curvas de
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(a) (b)

Figura 4.9: Amplitudes medias del campo de velocidades con distintos porcentajes en
el error de las distancias, en los catálogos sintéticos. Tal como se indica en los paneles
pequeños, cada color simboliza distinto porcentaje de error: azul, verde, cian, rosa y rojo
corresponden a errores del 0 % -5 % -10 % -15 % y 20 % en las distancias. Las barras
de errores representan la dispersión de los valores sobre los 21 catálogos sintéticos.
Las distancias de las galaxias y grupos de galaxias son afectadas por los errores como
también las velocidades peculiares. En el panel (a) se muestran las curvas de infall
derivadas de las velocidades peculiares “lineales” y en el panel (b) con las velocidades

peculiares “logaŕıtmicas”.

infall afectadas. Este comportamiento sistemático, indica que cuanto mayor es el error

mayores son las velocidades de infall resultantes. Las velocidades de infall espurias como

efecto de los errores, disminuyen a medida que nos alejamos del centro del grupo.

En el panel (a) de la figura 4.9 puede notarse que para distancias menores a 14 Mpch−1

del centro del grupo, las curvas de infall con errores relativos en las distancias mayores

al 10 %, muestran valores que duplican las magnitudes reales del campo de velocidades

en torno a los grupos. A medida que la distancia al centro aumentan las amplitudes de

las velocidades disminuyen.

De forma análoga en el panel (b), que muestra los resultados obtenidos con velocidades

peculiares “logaŕıtmicas”, los errores producen valores más altos para las velocidades de

infall, de forma sistemática, con el aumento del error relativo. Sin embargo el impacto de

los errores sobre las curvas de infall, derivadas con velocidades peculiares “logaŕıtmicas”,

es notablemente menor que sobre las derivadas con velocidades “lineales”.

Las barras de error asociadas a la dispersión de los valores sobre los 21 catálogos sintéti-

cos son considerables y especialmente para las curvas con velocidades “lineales”.
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Figura 4.10: Amplitud del campo de velocidades peculiares en función de la distancia
al centro de los grupos. La linea roja denota la curva calculada a partir de la componente
radial de la velocidad peculiar con el estimador clásico, y la linea verde con el estimador
de Watkins. La linea azul es la curva de cáıda que se obtiene de la información tri-

dimensional del vector velocidad peculiar.

4.1.5. Efecto de los errores en la determinación de distancias en las

curvas de infall

Una vez que se analizó de que manera impactan los errores sobre las amplitudes de las

velocidades medias de infall, se procede a realizar el mismo estudio con incertezas en

la distancia del 17 %, que es el error medio en las distancias (Sorce 2015) presentadas

en el catálogo observacional Cosmicflows-3 que se utiliza en este trabajo. A su vez se

restringieron los valores de las velocidades peculiares a -1500 km s−1 <Vpec < 1500 km

s−1, este corte es realizado en vista de que velocidades mayores a estos valores no son

realistas y se suponen producto de los errores en las estimas de las distancias.

Las amplitudes medias de las velocidades de infall obtenidas serán utilizadas para cali-

brar y corregir los resultados observacionales.

Las curvas de velocidades medias de infall en función de la distancia al centro del grupo

se muestran en la figura 4.10. Se puede apreciar de la figura 4.10 que las amplitudes de
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infall obtenidas con las velocidades peculiares “lineales” (ĺınea roja) alcanzan valores

de ∼ 400 km s−1, el doble de las amplitudes de infall derivadas de la proyección del

vector velocidad en la dirección al grupo de galaxias, es decir de las amplitudes reales

desafectada de errores (ĺınea azul).

Por el contrario, la curva de velocidades medias de infall a partir de las velocidades pecu-

liares derivadas del estimador de Watkins (“logaŕıtmicas”,ĺınea verde) parecen ajustarse

a los valores reales de las velocidades medias de infall. La mayor diferencia se encuentra

en las regiones cercanas al centro del grupo, donde los errores en las posiciones de las

galaxias afectan más a las amplitudes de las velocidades de infall.

Los resultados encontrados, comparando las tres curvas, sugieren que las amplitudes me-

dias de infall derivadas del método del coseno con las velocidades peculiares estimadas

a partir del nuevo estimador se ajustan más a los valores reales de las velocidades de

infall hacia los grupos de galaxias.

Las barras de errores sobre las curvas indican la dispersión de los valores medios de

las velocidades de infall sobre los 21 catálogos sintéticos y está asociada a la varianza

cósmica.

4.1.5.1. Correcciones a las amplitudes de infall : Factor de corrección

En las secciones precedentes se examinó el efecto de las incertezas sobre las distancias en

las amplitudes de los campos de velocidades peculiares. Nuestros resultados muestran

que este efecto es significativo, especialmente en el caso de las velocidades “lineales”, en

tanto que es notablemente menor para velocidades “logaŕıtmicas”.

En los caṕıtulos siguientes se utilizarán catálogos de distancias obtenidas observacional-

mente y, en vista de los resultados obtenidos en este caṕıtulo que dan cuenta que el efecto

de los errores es importante, es menester considerarlo a la hora de analizar los resultados

derivados a partir de datos observacionales. Por lo tanto, se propone una corrección que

se aplicará a los resultados observacionales y que tiene en cuenta la sobre-estimación de

la curva de infall cuando se introducen errores.

En la figura 4.11 se muestra la relación entre las amplitudes calculadas con el método

del coseno con respecto al campo de velocidades real, denotado por la curva de infall

con el vector tri-dimensional de la velocidad peculiar. La ĺınea azul se corresponde con

la razón entre las amplitudes, y la ĺınea negra a puntos es el ajuste polinómico, de la

forma f = ar2 + br + c, a dichas curvas. Se encontró que los valores a = -0.01, b = 0.25,

y c = 0.61 proveen un buen ajuste para la razón entre las amplitudes de las velocidades

de infall con las velocidades peculiares “lineales” y a = -0.005, b = 0.11, y c = 0.25 con

las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”.
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Los parámetros obtenidos mediante este ajuste serán utilizados para corregir las ampli-

tudes de las velocidades medias de infall observacionales. En el panel de la izquierda

se muestra la relación para las amplitudes de las velocidades de infall con las veloci-

dades peculiares “lineales” y en el panel de la derecha para las velocidades peculiares

“logaŕıtmicas”. Las barras de error indican los errores relativos del cociente entre las

amplitudes de las velocidades de infall.

Figura 4.11: Relación de las amplitudes del infall derivadas del método del coseno,
afectadas por un error relativo del 17 % en la distancias, con respecto a las amplitu-
des obtenidas a partir del vector tri-dimensional de la velocidad peculiar sin errores.
En el panel izquierdo con velocidades peculiares “lineales” y en el panel derecho con
velocidades “logaŕıtmicas”. La ĺınea negra a puntos indica el ajuste polinómico a los
datos. Las barras de errores se corresponden a los errores relativos del cociente entre

las amplitudes de infall.

En vista de los resultados obtenidos en este caṕıtulo, que ponen de manifiesto la impor-

tancia del efecto de los errores involucrados en las distancias, en los siguientes caṕıtulos

se hace uso del “factor de corrección” (parámetros obtenidos del ajuste antes descripto),

para corregir las amplitudes de las velocidades medias de infall observacionales.





Caṕıtulo 5

Campos de velocidades peculiares

observacionales

En este caṕıtulo se analiza la estructura del campo de velocidades peculiares observa-

cional en torno a grupos de galaxias en el Universo cercano.

Se lleva a cabo el análisis estad́ıstico de la cáıda de galaxias (infall) a pequeños grupos

de galaxias a partir de las velocidades peculiares de galaxias observadas.

Para dicho estudio se utilizó la mayor compilación de distancias disponibles, el catálogo

Cosmicflows-3 (Tully et al. 2016) y los grupos de galaxias identificados por Tully (2015)

sobre la última versión del relevamiento 2MASS Redshift Survey (2MRS, Huchra et al.

2005, 2012), presentados en el caṕıtulo 3.

El estudio de los campos de velocidades se realiza utilizando velocidades peculiares “li-

neales” y “logaŕıtmicas”, derivadas según las ecuaciones 1.38 y 2.9 respectivamente.

Se examina la dependencia de las amplitudes en la curva de infall con las propiedades

de los grupos, como la masa virial y la luminosidad. Asimismo, se estudia el impacto de

la estructura a gran escala y la densidad global en los campos de velocidades en torno a

los grupos.

Los resultados observacionales son corregidos y comparados con los obtenidos de simu-

laciones numéricas con modelos semi-anaĺıticos de formación de galaxias.

Se debe tener en cuenta que todos los estudios en este trabajo son realizados sobre un

volumen considerablemente menor al volumen requerido para que las estructuras a gran

escala no afecten los resultados obtenidos. Es decir, los resultados podŕıan estar sujetos a

la configuración particular de las estructuras presentes en la distribución de las galaxias

en dicha región. En consecuencia se podŕıan obtener distintos resultados dependientes

73
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de las regiones en donde se realice el estudio. Estas diferencias entre muestras son atri-

buidas a la “varianza cósmica”. Puesto que la varianza cósmica es intŕınseca a la región

del cielo que estamos observando no podemos utilizar la información del propio campo

para estimarla. Por este motivo se utilizaron los 21 catálogos sintéticos con volúmenes

comparables al observacional, y con configuraciones diferentes de cúmulos, galaxias y

vaćıos, para estimar la varianza cósmica. La dispersión de valores obtenidos sobre los

distintos catálogos sintéticos nos da la estima de varianza cósmica.

5.1. Tratamiento de los datos

En vista de lo expuesto en los caṕıtulos 2 y la sección 3.1 los errores en las estimas de

las distancias afectan de manera significativa los valores de las velocidades peculiares

derivadas de estas distancias (ver figura 3.2). Galaxias con movimientos peculiares su-

periores a 1500 km s−1 no son realistas y son producto de los errores involucrados en la

estima de las velocidades peculiares. Por otra parte, como se exhibe en las figuras 3.1(b)

y 3.4(b), los errores en las distancias son proporcionales a éstas, por lo que es razonable

esperar que las galaxias con mayores distancias sean las más afectadas por los errores.

Por lo tanto, del catálogo de velocidades peculiares se consideraron solo aquellas galaxias

que poseen valores entre -1500 km s−1 y 1500 km s−1. Esta selección se realizó tanto para

el catálogo de velocidades peculiares “lineales”, como para el catálogo de las velocida-

des peculiares “logaŕıtmicas” (ver la sección 3.1 para una descripción detallada de los

catálogos).

El objetivo de este trabajo es estudiar y analizar los campos de velocidades generados

por el potencial asociado a grupos pequeños de galaxias. Dicho estudio se realiza a partir

de los movimientos de las galaxias en los entornos a estos grupos. En vista de esto y

teniendo en cuenta que los grupos de galaxias con un número menor a tres miembros

tienen, en muchos casos, masas comparables a las galaxias que trazan el campo de velo-

cidades, sólo se consideran aquellos grupos con más de tres galaxias.

Las muestras de grupos y galaxias que se utilizarán para obtener los resultados expues-

tos en esta tesis comprenden 4321 galaxias y 657 grupos de galaxias.

En la figura 5.1 se muestra la distribución de las galaxias (puntos azules) y de los grupos

de galaxias (puntos rojos) proyectadas sobre el cielo. Se puede apreciar que la distri-

bución tanto de las galaxias como de los grupos de galaxias es relativamente uniforme

sobre el cielo. Con un ligero aumento en el número de galaxias sobre el hemisferio sur.
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Figura 5.1: Proyección sobre el cielo de las galaxias (puntos azules) y grupos de
galaxias (puntos rojos) observacionales.

Por otro lado, los análisis llevados a cabo con los datos observacionales son también rea-

lizados sobre los catálogos sintéticos. En consecuencia se utilizan los catálogos sintéticos

construidos en la sección 4.1.5, en donde las distancias de las galaxias, y por consiguiente

las velocidades peculiares, están afectadas por errores similares a los obtenidos en las

observaciones (17 % de incerteza en las distancias). A su vez, de estos catálogos sintéticos

en conjunto con los catálogos sintéticos libres de errores, se derivan los factores de co-

rrección (sección 4.1.5.1) para compensar los errores de las velocidades medias de infall

obtenidas con los datos observacionales.

Todos los análisis realizados a lo largo de este caṕıtulo se llevan a cabo tanto con las

velocidades peculiares derivadas de la forma clásica (velocidades “lineales”) como con

las velocidades peculiares derivadas del estimador propuesto por Watkins, velocidades

“logaŕıtmicas”.



Campos de velocidades peculiares observacionales. 76

5.2. Amplitudes del campo de velocidades en torno a gru-

pos de galaxias

Sobre la muestra observacional de grupos de galaxias se aplicó el método del coseno

para obtener las amplitudes medias de las velocidades de infall (Vinfall) en función de

la distancia a los grupos de galaxias (para la descripción del método ver la sección 4.1.1).

La figura 5.2 muestra la media de las velocidades peculiares en función del cos(θ), cada

panel corresponde a cáscaras esféricas de distinto radio (r) con respecto a los centros

de los grupos. La pendiente del ajuste (indicado con ĺıneas a trazos) entre las Vpec y el

cos(θ) corresponde al valor de la velocidad de infall (Vinfall(r)) en esa cáscara. En el

recuadro superior de cada figura se muestran los distintos valores de las velocidades de

infall.

En las cáscaras más próximas a los centros de los grupos (figuras. 5.5(a) y 5.5(b)) se

observa una mayor dispersión en lo que respecta a la relación lineal que uno espera de

las velocidades medias peculiares con el cos(θ). Una de las razones podŕıa ser el aumento

de la dispersión en las trayectorias de las galaxias más próximas al centro del grupo.

Asimismo, la estad́ıstica en las cáscaras más cercanas a los grupos es realizada con una

menor cantidad de galaxias debido al pequeño volumen involucrado. Esto también se re-

fleja en una mayor dispersión en las velocidades medias peculiares sobre cada intervalo

del cos(θ) indicada con las barras de errores.

A medida que nos alejamos del grupo (figuras. 5.5(b), 5.2(c), 5.2(d)) los valores de la

velocidades peculiares medias se vuelven más estables y los errores disminuyen. En la

región más externa (figura 5.2(e)) la influencia de la estructura a gran escala circundante

empieza a afectar los valores de las velocidades de infall, valor de la pendiente, (figura

5.2(e)) por sobre el efecto del pozo de potencial asociado a los grupos. El valor disminuye

considerablemente y se espera que eventualmente la señal de infall se pierda a escalas

mayores. Las barras de errores se corresponden con la dispersión de las velocidades pe-

culiares para cada intervalo del cos(θ).

El resultado de este procedimiento se muestra en la figura 5.3, donde se exhibe la Vinfall

media en función de la distancia al grupo de galaxias observacionales. Cada punto se

corresponde con la pendiente del ajuste lineal de los datos mostrados en los paneles de

la figura 5.2. La curva de ĺıneas a trazos representa las amplitudes medias de las veloci-

dades de infall calculadas con las velocidades peculiares “logaŕıtmicas” (Log.) y en ĺınea

continua se muestran los resultados obtenidos con las velocidades peculiares “lineales”

(Lin.).

De la figura es clara la evidencia de que, en media, las galaxias están cayendo hacia los

grupos de galaxias con velocidades de infall apreciables hasta distancias de 16 Mpc h−1.
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(a) (b)

(c) (d)

(e)

Figura 5.2: Valores medios de la Vpec en función del ángulo θ que forman las direc-
ciones entre galaxia-grupo y grupo-observador. Los diferentes paneles se corresponden
con diferentes distancias al centro del grupo, especificadas sobre cada figura. La ĺınea
a trazos verde representa el ajuste lineal sobre los datos y el valor de la pendiente es la
velocidad de infall especificada sobre cada una de las figuras. Las barras de errores es
la dispersión de la media de las velocidades peculiares para cada intervalo del cos(θ)

.
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Figura 5.3: Amplitud del campo de velocidades peculiares en función de la distancia al
centro de los grupos. La ĺınea continua indica las amplitudes derivadas de las velocidades
peculiares “lineales” y la ĺınea a trazos las amplitudes derivadas del análisis con las
velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. Las barras de errores se corresponden con el

error en el ajuste lineal entre las velocidades peculiares y el cos(θ)

También puede observarse que las amplitudes de la curva “Lin.” son sistemáticamente

mayores que las amplitudes de la curva de infall “Log.”. Este comportamiento ha sido

ya observado y analizado en los caṕıtulos 3 y 4. Las barras de errores indican el error

en el ajuste lineal entre las velocidades peculiares y el cos(θ).

Se debe mencionar que el criterio con el cual son seleccionados los intervalos en r (Mpc h−1)

es tal que exista un compromiso entre tener una descripción más detallada en las re-

giones más próximas al centro del grupo y un número estad́ısticamente significativo de

galaxias con velocidades peculiares.

Para corregir las curvas observacionales se utilizó la información de los catálogos sintéti-

cos. El coeficiente de corrección es calculado a partir de los catálogos sintéticos, compa-

rando las velocidades de infall estimadas a partir del método del coseno y las velocidades

de infall calculadas a partir del vector velocidad desafectado de los errores en las distan-

cias. Este procedimiento es descripto en la sección 4.1.5.1 del caṕıtulo 4. Este coeficiente

de corrección es utilizado para corregir las curvas de infall observacionales.

Los resultados se muestran en la figura 5.4. Las ĺıneas ćıan muestran las curvas de la
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Figura 5.4: Amplitud del campo de velocidades peculiares en función de la distancia
al centro de los grupos. Las ĺıneas en color cian, continua y a trazos, son las amplitudes
de las velocidades de infall correspondientes a la figura 5.3. Las ĺıneas en negro son
las curvas de las velocidades de infall corregidas. La ĺınea continua se corresponde con
el campo de velocidades derivadas de las velocidades peculiares “lineales” y a trazos
“logaŕıtmicas”. Los errores en el ajuste lineal entre las velocidades peculiares y el cos(θ)
se representan con las barras de errores sobre las curvas. El área sombreada en gris a
cuadros es la superposición de las varianzas cósmicas entre las amplitudes de infall con

las velocidades peculiares “lineales” y “logaŕıtmicas”.

figura 5.3, es decir las curvas sin corregir. Las ĺıneas negras muestran las curvas corregi-

das, en ĺınea continua las velocidades de infall con velocidades peculiares “lineales” y a

trazos con velocidades peculiares “logaŕıtmicas”.

Como puede apreciarse las amplitudes de infall obtenidas con velocidades “lineales” y

“logaŕıtmicas” al ser corregidas toman valores similares, resultando 150-200 km s−1 en

las regiones más cercanas a los grupos. Estos valores están de acuerdo con los encontra-

dos por (Ceccarelli et al. 2005).

A medida que aumenta la distancia al centro del grupo los valores disminuyen hasta

llegar a valores próximos a 50 kms−1. Dicho comportamiento es atribuido a que, como

se espera, en las regiones más cercanas al grupo las velocidades radiales de las galaxias

estén dominadas por el pozo de potencial asociado al grupo, mientras que a mayores

distancias la influencia de la estructura a gran escala afecta el campo de velocidades en
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torno al grupo de galaxias y como consecuencia las velocidades medias de infall hacia

el grupo disminuyen.

Las áreas en gris contienen la región encerrada por los percentiles 5 % y 95 % de la dis-

tribución de las amplitudes de infall corregidas en los catálogos sintéticos, y representan

a la varianza cósmicas. El área gris sombreada con ĺıneas verticales indica la varianza

cósmica de las amplitudes de infall derivadas de las velocidades peculiares “lineales” y

con ĺıneas horizontales la varianza cósmica con las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”.

Cabe destacar que los valores obtenidos de los datos observacionales son consistentes con

las velocidades de infall que se obtienen para los catálogos sintéticos, teniendo en cuenta

la varianza cósmica.

5.2.1. Dependencia con las propiedades de los grupos

Bajo el formalismo expuesto en el caṕıtulo 1 los movimientos peculiares de las galaxias

están determinados por la acción de los campos gravitatorios locales e indican de ma-

nera directa la presencia de potenciales gravitatorios generados por materia oscura y

luminosa. Por lo que resulta natural esperar la dependencia del campo de velocidades

con la masa de los grupos. Asimismo, y en vista de la relación de la luminosidad con la

masa, también se espera que el campo de velocidades tenga alguna dependencia con las

luminosidades de los grupos.

En esta sección se exploran las caracteŕısticas del movimiento peculiar en las regiones

circundantes a los grupos de galaxias relacionadas a las propiedades de dichos sistemas.

Con este propósito se analiza la dependencia en la amplitud de las velocidades de infall

con la masa virial y la luminosidad de los grupos.

En primer lugar se comenzó con el análisis en relación a la masa virial de los grupos

de galaxias. Cabe mencionar que solo los grupos con un número de galaxias miembros

mayor a 5 tienen calculada sus masas viriales, por lo que de la muestra total de grupos

utilizada sólo la mitad tiene la información de su masa virial. En consecuencia, al dismi-

nuir el número de grupos, se tiene errores más grande sobre la media de las amplitudes

de infall. En el panel de la izquierda de la figura 5.5 se muestra la distribución de masas

viriales para el conjunto de grupos de galaxias y en ĺınea a trazos se indica la mediana

de la distribución.

El conjunto de grupos de galaxias fue dividido de acuerdo a su masa virial en dos sub-

muestras. Para esto se tomó el valor de la mediana de la distribución de las masas viriales
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Figura 5.5: En el panel (a) se muestra la distribución del logaritmo de la masa virial
para los grupos de galaxias, la ĺınea vertical a trazos indica el valor de la mediana de
la distribución (1013,6). En el panel (b) se exhiben los valores de la distribución del
logaritmo de la luminosidad en la banda ks para los grupos de galaxias, la ĺınea vertical

a trazos indica el valor de la mediana de la distribución (1011,7)

Tabla 5.1: Número de grupos, y valor medio del número de miembros, para cada una
de las muestras utilizadas en el análisis del campo de velocidad con las propiedades de

los grupos y la anisotroṕıa en la distribución de galaxias.

Muestras N°de grupos N°de miembros

MasaV irial 297 9
AM 148 11
BM 149 6

Luminosidad 657 6
AL 338 8
BL 319 4

Anisotroṕıa 657 6
Per 364 5
Par 293 7

(1013,6M�) y se seleccionaron los grupos que teńıan masas viriales mayores a la mediana

como la sub-muestra de altas masas (“AM”) y con masas menores a la mediana como la

sub-muestra de bajas masas (“BM” ). De esta manera cada muestra contiene un número

similar de grupos. En la tabla 5.1 se resume la información del número total de grupos

que cuentan con la información de las masas viriales, el número de grupos para cada

sub-muestra y el valor medio del número de miembros de los grupos.

Para cada sub-muestra se procedió a calcular las amplitudes de las velocidades de infall,

a partir del método del coseno, hacia los grupos de galaxias. De forma paralela sobre las

muestras de los catálogos sintéticos se dividió la muestra de grupos de galaxias en dos,
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según su masa virial, de forma similar a los grupos observacionales. Para cada una de

las muestras se calculó, a partir del método del coseno, las velocidades de infall. A su

vez, de la proyección del vector velocidad en la dirección al grupo se obtuvo la velocidad

de infall “real” desafectada de los errores en las distancias de las galaxias y los grupos.

Con esta información se calcularon los coeficientes de corrección para cada sub-muestra

utilizados para corregir las amplitudes de las velocidades de infall observacionales.

En la figura 5.6 se muestran los resultados de las velocidades medias de infall para las

muestras de grupos de altas (“AM”) y bajas masas (“BM”) en las observaciones. En el

panel (a) se exponen las amplitudes derivadas de las velocidades peculiares “lineales” y

en el panel (b) de las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”.

Como puede apreciarse en ambos paneles hay una clara diferencia, sobre todo el rango de

distancias, entre las amplitudes del infall hacia los grupos de alta masa (ĺınea continua)

con respecto a los grupos de baja masa (ĺınea a trazos). En las regiones más cercanas a

los centros de los grupos la diferencia entre ambos valores es un factor 2, con velocidades

de infall de ∼ 200 kms−1 para los grupos de alta masa y de ∼ 100 kms−1 para los grupos

de baja masa. Estos valores son similares para las amplitudes de infall derivadas de las

velocidades peculiares “lineales” y “logaŕıtmicas”.

Las barras de errores indican el error asociado al ajuste lineal de las velocidades pecu-

liares en función del cos(θ) para calcular la velocidad de infall. Como puede observarse

los valores de estos errores sobre el panel (a) son considerablemente mayores que pa-

ra la curva exhibida en el panel (b). Esto es consecuencia de que la dispersión de los

valores de las velocidades peculiares “logaŕıtmicas” es significativamente menor que la

dispersión de las velocidades peculiares “lineales” (ver figura 3.2 y sección 3.1.1.1). Las

áreas sombreadas representan la dispersión del 90 % de las velocidades de infall en las

muestras de los catálogos sintéticos y representan la varianza cósmica. El área gris con

rayas verticales corresponde a la varianza cósmica de la muestra de grupos de alta masa

y con rayas horizontales a la varianza de la muestra de baja masa. Los resultados obser-

vacionales son consistentes con los resultados encontrados sobre las distintas muestras

de los catálogos sintéticos, con valores dentro de lo esperado de acuerdo a la varianza

cósmica.

Como puede apreciarse en la figura 5.6, las áreas sombreadas se superponen a consecuen-

cia de la magnitud de la varianza cósmica, producto de una gran diversidad de valores

encontrados para las amplitudes de los campos de velocidades en los distintos catálo-

gos sintéticos. A manera de ejemplo, comparando los valores entre dos de los catálogos

sintéticos para una distancia de ∼ 6.5 Mpc h−1 los valores de las amplitudes de infall

hacia los grupos de alta masa son de 454 km s−1 y 280 km s−1 y para los grupos de baja

masa 304 km s−1 y 195 km s−1. Sin embargo nuestro propósito no es estudiar los valores
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que toman las velocidades de infall en torno a las distintas muestras, sino analizar si

existe un comportamiento sistemático entre los valores de las velocidades de infall hacia

grupos de alta masa con respecto a los grupos de baja masa. En vista de esto, se decide

analizar la razón entre los valores de las amplitudes de las velocidades de infall hacia

los grupos de alta masa con respecto a los grupos de baja masa.

La razón entre los valores de las velocidades de infall para la muestra de alta y baja

Figura 5.6: Amplitudes de infall en función de la distancia al centro de los grupos.
Las ĺıneas continuas denotan los valores de las velocidades hacia los grupos de alta masa
(log(M)>13.6) y las ĺıneas a trazos las amplitudes de las velocidades hacia los grupos
de de baja masa (log(M)<13.6). En el panel (a), se muestran los resultados derivados
con las velocidades peculiares “lineales” y en el panel (b) con las velocidades peculiares
“logaŕıtmicas”. Las barras de errores representan el error asociado al ajuste lineal de
las velocidades peculiares en función del cos(θ). Las áreas sombreadas en gris con rayas
horizontales y verticales, contienen 90 % de la distribución de las velocidades de infall
para los grupos de alta y baja masa respectivamente sobre los catálogos sintéticos y

representa la varianza cósmica.

masa se muestra en la figura 5.7. En los paneles (a) y (b) se muestran el resultados con

las velocidades peculiares “lineales” (ĺıneas continuas) y en los paneles (c) y (d) con las

velocidades peculiares “logaŕıtmicas” (ĺıneas a trazos).

En el panel (a), se muestra la razón entre las amplitudes de infall hacia los grupos de

alta masa (“AM”) sobre las amplitudes de infall hacia los de baja masa (“BM”) con los

datos observacionales. De la figura se puede apreciar que la razón entre las amplitudes es
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(a) (b)
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Figura 5.7: Razón entre las amplitud de las velocidades de infall hacia grupos de de
alta masa (AM) con respecto a las amplitudes hacia grupos de de baja masa (BM)
en función de la distancia al centro de los grupos. A la derecha, los paneles (a)-(c),
corresponden a los resultados con los datos observacionales. La ĺınea continua indica la
razón entre las amplitudes derivadas de las velocidades peculiares “lineales” y la ĺınea
a trazos derivada de las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. Las barras de errores
indican el error relativo entre los errores asociados al ajuste lineal de las velocidades
peculiares en función del cos(θ) de las dos muestras. El área sombreada en gris com-
prende al 90 % de la distribución de las razones de las amplitudes sobre los catálogos
sintéticos. A la izquierda, paneles (b)-(d), los resultados sobre los catálogos sintéticos.
Ĺınea continua con velocidades peculiares “lineales” y ĺınea a trazos con velocidades
peculiares “logaŕıtmicas”. Las barras de errores están asociadas al error en la media.

mayor a uno sobre todo el rango de las distancias examinadas, es decir, las velocidades

de infall asociadas a los grupos de alta masa son mayores que las velocidades de infall

hacia los grupos de baja masa. La diferencia es más notable en las regiones más cercanas

al centro de los grupos de galaxias, donde se espera que el potencial del grupo domine

sobre el campo de velocidades en torno a él.

Las barras de errores indican el error asociado al ajuste de las velocidades peculiares

en función del cos(θ) para calcular la velocidad de infall. El área sombreada contiene al

90 % de la distribución de la razón entre las amplitudes de los dos sub-conjuntos, alta

masa y baja masa, sobre todos los catálogos sintéticos y representa la varianza cósmica.

Como puede observarse los valores obtenidos de los datos observacionales caen dentro

de lo esperado de acuerdo a la varianza cósmica. Lo que refleja la consistencia de los
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resultados observacionales con los valores encontrados en los catálogos sintéticos.

En el panel (b) de la figura 5.7 se muestra la media de las velocidades de infall hacia

los grupos calculadas a partir del método del coseno sobre las muestras de los catálogos

sintéticos. Los valores medios son similares a los obtenidos observacionalmente. Sobre

todo el rango de distancias los grupos de alta masa muestran velocidades medias de

infall superiores, con un máximo en las regiones más internas, cercanas el centro del

grupo. Las barras de errores muestran el error en la media de AM
BM sobre los catálogos

sintéticos.

En los paneles inferiores de la figura 5.7 se exhiben los resultados con las velocidades de

infall derivadas de las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. En el panel (c), al igual que

en el panel (a), se muestran los resultados de los valores de la razón entre las amplitudes

de las velocidades de infall hacia los grupos de alta masa con respecto a los grupos de

baja masa con los datos observacionales. Los resultados muestran un comportamiento

similar al exhibido con velocidades peculiares “lineales” (panel (a)) y las diferencias

están dentro de los errores.

El panel (d) muestra el resultado de las razones entre las velocidades medias de in-

fall para los catálogos sintéticos de igual manera que en panel (c) pero con velocidades

peculiares “logaŕıtmicas”. En particular, no se encuentran diferencias apreciables entre

las razones de las curvas de infall derivadas con velocidades “lineales” y “logaŕıtmicas”

sobre los catálogos sintéticos.

A partir de los resultados se encuentra una dependencia de la amplitud del campo de

velocidades en torno a los grupos de galaxias con la masa de éstos, en donde, grupos

más masivos inducen velocidades más altas.

La luminosidad de las galaxias en la banda Ks son sensibles a las poblaciones estelares

viejas que dominan la masa de las galaxias (Huchra et al. 2012), por lo que las lumi-

nosidades pueden ser un buen indicador de las masas de los grupos. Por este motivo se

estudió la dependencia del campo de velocidades en torno a los grupos de galaxias con la

luminosidad de los mismos. Con el propósito de hacer esto, se dividió en dos la muestra

de los grupos de galaxias tomando el valor de la mediana (1011,7L�) de la distribución

de las luminosidades de los grupos. En el panel derecho de la figura 5.5 se muestra la dis-

tribución de las luminosidades de los grupos y la mediana de la distribución es indicada

con la ĺınea vertical a trazos. Se seleccionaron los grupos con luminosidades menores a

la mediana como el sub-conjunto de baja luminosidad (BL) y los grupos con luminosi-

dades mayores a la mediana como el sub-conjunto de grupos de alta luminosidad (AL).

En la tabla 5.1 se muestra la información del número de grupos para cada una de las

sub-muestras en conjunto con los valores medios del número de miembros de los grupos

para cada muestra.
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A partir del método del coseno se calcularon las amplitudes de las velocidades de infall

para cada sub-grupo. Al igual que en el análisis anterior las curvas de infall observacio-

nales fueron corregidas con el factor de corrección obtenido para cada sub-muestra sobre

los catálogos sintéticos. El mismo procedimiento es realizado con los catálogos sintéti-

cos, se dividieron los grupos de galaxias según sus luminosidades tomando la mediana

de la distribución de luminosidades de los grupos de galaxias. Para cada sub-conjunto

se calcularon las velocidades de infall a partir del método coseno y se estimó la varianza

cósmica correspondiente a cada uno de los sub-conjuntos.

Los resultados de las amplitudes de las velocidades de infall hacia los grupos de bajas

(ĺınea a trazos) y altas luminosidades (ĺınea continua) en función de la distancia al cen-

tro de los grupos se muestran en la figura 5.8. En el panel superior (a) de la figura se

exhiben las amplitudes derivadas con las velocidades peculiares “lineales” y en el panel

inferior (b) con las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”.

En ambos paneles se observa una diferencia apreciable entre los valores de las velocidades

de infall hacia los grupos de las distintas muestras. Los grupos de altas luminosidades

exhiben valores en las amplitudes de las velocidades, para las regiones más cercanas a

los grupos, que duplican el valor para los grupos de baja luminosidades. Para distancias

más alejadas del centro del grupo las diferencias se vuelven menores. Este resultado es

consistente con las predicciones de la teoŕıa no-lineal para el campo de velocidades en

torno a sobredensidades de masa, asumiendo que mayor luminosidad corresponde con

una mayor masa y por lo tanto con un pozo de potencial mayor.

Las barras de errores indican el error en el ajuste lineal entre las velocidades peculiares y

el cos(θ) para cada rango de distancias. Las áreas sombreadas en gris con rayas verticales

y horizontales indican la varianza cósmica, representada por el 90 % de la distribución

de los valores de las velocidades de infall para los grupos de alta y baja luminosidad,

respectivamente, obtenida de los catálogos sintéticos.

De forma análoga a la expuesta con los grupos de alta y baja masa virial, las áreas

sombreadas en gris se superponen a causa de la gran variedad de valores que toman

las velocidades hacia los grupos de AL y BL en los catálogos sintéticos. Los resulta-

dos observacionales son consistentes con las predicciones teóricas, teniendo en cuenta

la varianza cósmica (rayas verticales grupos de alta luminosidad y horizontales de baja

luminosidad).

Analizando los catálogos sintéticos individualmente puede verse que, de manera sis-

temática las amplitudes de los grupos de alta luminosidad son superiores a la de los

grupos de baja luminosidad. Para ver esto más claramente se procede a hacer el análisis

sobre las razones de las amplitudes entre las distintas muestras. Esto nos permite estu-

diar el comportamiento sistemático entre las amplitudes de infall hacia los grupos de
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bajas y altas luminosidad en los catálogos sintéticos.

Los resultados obtenidos se muestran la figura 5.9. La razón entre las amplitudes de

las velocidades de infall hacia grupos de alta luminosidad y las velocidades de infall

hacia grupos de baja luminosidad en función de la distancia. En los paneles (a) y (c)

se exhiben los resultados con los datos observacionales. En el panel (a) las amplitudes

calculadas con las velocidades peculiares “lineales” y en panel (c) con las velocidades

peculiares “logaŕıtmicas”.

En ambos casos, como se ha observado en la figura 5.8, cerca del grupo (r < 6 Mpc

h−1) la dependencia de las amplitudes de las velocidades de infall con la luminosidad es

notable. La dependencia con la luminosidad cae rápidamente a medida que nos alejamos

del grupo, donde las amplitudes de las velocidades entre las dos sub-muestras toman

valores similares.

El área sombreada indica la varianza cósmica de la razón entre las amplitudes de las ve-

locidades de infall hacia los grupos de alta y baja luminosidad en los catálogos sintéticos.

Como se puede observar los resultados observacionales, considerando la varianza cósmi-

ca, son consistentes con los resultados obtenidos sobre los catálogos sintéticos. Además

los valores de las razones (mayores a uno) entre las velocidades de infall hacia grupos de

alta luminosidad con respecto a los grupos de baja luminosidad tomados por la varianza

cósmica indican que hay un comportamiento sistemático entre las amplitudes de las dis-

tintas muestras. Dicho comportamiento se cumple también en los datos observacionales.

Las barras de errores en los paneles (a) y (c) indican el error relativo entre los errores

asociados al ajuste lineal de las velocidades peculiares en función del cos(θ) de las dos

muestras.

En los paneles (b) y (d) se muestra la media de las razones entre las velocidades de infall

hacia grupos de alta luminosidad con respecto a los grupos de baja luminosidad de los

catálogos sintéticos. En el panel (b) superior se muestran los resultados con velocidades

peculiares “lineales” y en el panel inferior (d) con las velocidades peculiares “logaŕıtmi-

cas”. De forma análoga a los resultados encontrados en los datos observacionales, los

valores indican que, en media, los grupos de alta luminosidad presentan velocidades de

infall mayores con respecto a los grupos de baja luminosidad.

En cuanto a las distintas curvas derivadas de las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”

y “lineales” los valores son similares y no se encuentran diferencias considerables. La

barra de error es el error de la media de los valores.

Bajo las expresiones teóricas que regulan la dinámica en torno a una sobredensidad de

materia resulta natural, como se mencionó al inicio de esta sección, esperar una depen-

dencia del campo de velocidades, en torno a los grupos, con la masa y la luminosidad

de los mismos. Los resultados obtenidos con los datos observacionales, y contrastados
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11.7

11.7

Figura 5.8: Amplitudes de las velocidades de infall en función de la distancia al
centro de los grupos. Las ĺıneas continuas denotan los valores de las velocidades hacia
los grupos de alta luminosidad (log(L)>11.7) y las lineas a trazos las amplitudes de las
velocidades hacia los grupos de de baja luminosidad (log(L)<11.7). En el panel (a), los
resultados derivados de las velocidades peculiares “lineales” y en el panel (b) con las
velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. Las barras de errores indican el error asociado al
ajuste lineal de las velocidades peculiares en función del cos(θ). Las áreas sombreadas
en gris con rayas horizontales y verticales, contienen el 90 % de la distribución de las
velocidades de infall para los grupos de alta y baja luminosidad respectivamente sobre

los catálogos sintéticos .

con los resultados en los catálogos sintéticos, son consistentes con dicha predicción. Las

amplitudes de los campos de velocidades exhiben una dependencia apreciable con la

masa y la luminosidad del grupo de galaxias.

De manera particular se espera que la dependencia de las velocidades de infall con la

masa virial de los grupos sea más marcada que con la luminosidad de los mismos. Los

resultados sobre los catálogos sintéticos muestran este comportamiento. Sin embargo,

los resultados sobre los datos observacionales muestran una dependencia mayor con la

luminosidad que con las masas de los grupos. Este resultado podŕıa sugerir que obser-

vacionalmente la luminosidad podŕıa ser un mejor trazador del pozo de potencial de

los grupos de galaxias. Esto podŕıa deberse a que las estimas de masa de los grupos de

galaxias están basadas en la aplicación del teorema del virial a la dinámica interna. En el

caso de grupos chicos (número de miembros ∼4 galaxias), como los grupos utilizados en
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Figura 5.9: Razón entre las amplitudes de las velocidades de infall hacia grupos de de
alta luminosidad (AL) con respecto a las amplitudes hacia grupos de baja luminosidad
(BL) en función de la distancia al centro de los grupos. A la izquierda, paneles (a)-(c),
se muestran los resultados con los datos observacionales. La ĺınea continua indica la
razón entre las amplitudes derivadas de las velocidades peculiares “lineales” y la ĺınea
a trazos derivada de las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. Las barras de errores
indica el error relativo entre los errores asociados al ajuste lineal de las velocidades
peculiares en función del cos(θ) de las dos muestras. El área sombreada en gris contiene
el 90 % de la distribución de las razones de las amplitudes sobre los catálogos sintéticos.
A la derecha, paneles (b)-(d), los resultados sobre los catálogos sintéticos. Las ĺıneas
continuas corresponden a velocidades peculiares “lineales” y las lineas a trazos a velo-
cidades peculiares “logaŕıtmicas”. Las barras de errores están asociadas al error de la

media.

este trabajo, este método no permite obtener resultados estad́ısticos significativos y las

estimas de masas viriales están sujetas a grandes incertezas (Heisler et al. 1985; Padilla

et al. 2004).

Hasta ahora los análisis realizados sobre las amplitudes de las velocidades de infall se

hicieron bajo la suposición de que el campo de velocidades en torno a los grupos es

isotrópico. Para este caso, en primera aproximación, el campo medio de velocidades en

torno a los grupos de galaxias puede ser descripto por el modelo de infall esférico. Sin

embargo, la distribución de masas en torno a los grupos no tiene simetŕıa esférica. La

red de filamentos, paredes y cúmulos que dominan el Universo a gran escala dejan una

distribución anisotrópica en los entornos a los grupos. En vista de esto se estudia el
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impacto sobre los campos de velocidades debido a las anisotroṕıas en la distribución de

las galaxias en torno a los grupos de galaxias.

5.3. Entornos a gran escala vs el campo de velocidades

5.3.1. Anisotroṕıas en el campo de velocidades

Las inhomogeneidades en la distribución de materia que se presentan en forma de fila-

mentos y son observadas en las regiones externas a los halos, inducen anisotroṕıas en los

campos de velocidades peculiares. Dichas anisotroṕıas han sido reportadas y analizadas

en simulaciones numéricas (Ceccarelli et al. 2011; Paz et al. 2011). En vista a esto se

espera que los campos de velocidades en los entornos a los grupos de galaxias muestren

dependencias vinculadas a las estructuras a gran escala que rodean a los grupos.

Con base en los resultados previos teóricos, se estudian las anisotroṕıas en los campos

de velocidades con datos observacionales. El análisis de este comportamiento consiste en

la confrontación de las velocidades medias de las galaxias en direcciones de alta y baja

densidad contenidas en anillos a distintas distancias de los grupos.

Con el propósito de calcular la densidad en los entornos de los grupos de galaxias ob-

servacionales, se utilizaron las galaxias del catálogo 2MRS. A partir de la magnitud

aparente ĺımite del catálogo 2MRS y utilizando el redshift máximo de las galaxias de

la muestra con velocidades peculiares se procedió a calcular la magnitud absoluta ĺımi-

te. Con el propósito de seleccionar una muestra completa en volumen, dicha muestra

se construyó seleccionando todas las galaxias del 2MRS con magnitudes absolutas más

brillantes que la magnitud ĺımite y redshifts menores al redshift máximo.

De forma análoga, se seleccionaron muestras de galaxias completas en volumen para ca-

da uno de los catálogos sintéticos. Para esto se utilizó nuevamente la magnitud aparente

ĺımite del catálogo 2MRS, con el máximo del redshift de las galaxias de los catálogos

sintéticos se calculó la magnitud absoluta ĺımite. Tomando todas las galaxias de los

catálogos sintéticos con magnitudes absolutas más brillante que la magnitud ĺımite y

con redshifts menores al redshift ĺımite se construyeron las muestras de galaxias comple-

tas en volumen para cada catálogo sintético. Se debe mencionar que la distribución de

redshift de las galaxias del catálogo observacional con velocidades peculiares es similar

a la de las galaxias en los catálogos sintéticos.

Luego se procede a calcular la densidad en una cáscara de 15 Mpc h−1 centrada en cada

uno de los grupos a lo largo de distintas direcciones. Tanto para los grupos observacio-

nales como para los grupos de los catálogos sintéticos. En particular se comparan las
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densidades en la dirección paralela y perpendicular a la ĺınea de la visual. Con este fin se

consideran las regiones comprendidas entre los ángulos θ < π
6 y π

3 < θ < 2π
3 con respecto

a la dirección de la ĺınea de la visual.

De esta manera se crean dos muestras de grupos de acuerdo con su posición relativa a

la estructura a gran escala que los rodea, a partir de ésta comparación de las densidades

entre las distintas direcciones. Es decir, por un lado los grupos con densidades mayores

en la dirección paralela a la visual con respecto a las densidades en la dirección perpen-

dicular a la visual y por el otro lado aquellos grupos que presentan densidades mayores

en la dirección perpendicular a la visual con respecto a la dirección paralela a la visual.

Este procedimiento se realizó tanto para los grupos de galaxias observacionales como

para los grupos sobre los catálogos sintéticos.

Cabe destacar que la información que se tiene es sólo la componente radial de las velo-

cidades peculiares (en la dirección de la visual). Por lo tanto, el campo de velocidades

observado para grupos en regiones con sobre-densidades a lo largo de la ĺınea de la vi-

sual (muestra llamada “Par”) es dominado por galaxias sobre esas sobre-densidades. Por

otro lado, los grupos con sobre-densidades a lo largo de la dirección perpendicular a la

ĺınea de la visual (muestra llamada “Per”) el campo de velocidades estará dominado por

galaxias que se encuentran en regiones sub-densas a lo largo de la visual. En la tabla 5.1

se indica el número de grupos para cada una de las muestras “Par” y “Per” y el número

de miembros medio para cada una de las sub-muestras.

Una vez seleccionadas las muestras de grupos “Par” y “Per” con el objetivo de estudiar

el efecto sobre los campos de velocidades se procedió a calcular las amplitudes medias de

las velocidades de infall, mediante el método del coseno, para cada una de las muestras;

tanto para las muestras observacionales como para los catálogos sintéticos.

En la figura 5.10 se muestran los valores medios de las velocidades de infall hacia los

grupos con densidades relativas mayores en la ĺınea de la visual (ĺınea a trazos) y con

densidades relativas menores (ĺınea continua) en la dirección perpendicular a la visual,

“Par” y “Per” respectivamente. En el panel superior (a) se exhiben los valores obteni-

dos a partir de las velocidades peculiares “lineales” y en el panel inferior (b) con las

“logaŕıtmicas”.

En ambos casos la diferencia entre los valores para las distintas muestras es notable.

Sobre todo el rango de distancias las velocidades de infall hacia los grupos “Per” doblan

en valor a los obtenidos para la muestra “Par”. En particular se observa que la diferencia

entre los valores presenta un leve incremento a medida que nos alejamos del centro del

grupo. La diferencia entre los valores para las distintas muestras indican una notable

dependencia del campo de velocidades con las anisotroṕıas del entorno a gran escala.

Los campos de velocidades dominados por las galaxias que caen de regiones subdensas
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Figura 5.10: Amplitudes de infall en función de la distancia al centro de los grupos.
Las ĺıneas continuas denotan los valores de las velocidades hacia los grupos “Per” y las
lineas a trazos muestran las amplitudes de las velocidades hacia los grupos “Par”. En el
panel superior (a), los resultados derivados de las velocidades peculiares “lineales” y en
el panel inferior (b) con las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. Las barras de errores
corresponden al error asociado al ajuste lineal de las velocidades peculiares en función
del cos(θ). Las áreas sombreadas en gris con rayas horizontales y verticales, corresponde
al 90 % sobre el rango de valores de las velocidades de infall para los grupos “Par” y
“Per” respectivamente sobre los catálogos sintéticos y representan la varianza cósmica.

muestran velocidades de infall muy por encima de los valores encontrados para las ga-

laxias que caen de regiones sobredensas.

Comparando los resultados entre las curvas con velocidades peculiares “lineales” y “lo-

gaŕıtmicas” no encontramos diferencias significativas. Las barras de errores sobre los

valores representan al error asociado al ajuste lineal entre las velocidades peculiares y el

cos(θ). Las áreas sombreadas en gris con rayas horizontales y verticales representan la

varianza cósmica para las muestras “Par” y “Per” respectivamente. La misma es asig-

nada a partir de la distribución de los valores obtenidos con los catálogos sintéticos, en

particular se muestra la región comprendida entre los percentiles 5 % y 95 %.

Continuando con el mismo tipo de análisis realizado para las propiedades de masa virial

y luminosidad, se estudió la razón entre las amplitudes de las distintas muestras com-

parándolas con las obtenidas a partir de los catálogos sintéticos.

En la figura 5.11 se exhiben los valores de la razón entre las amplitudes de las velocidades
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Figura 5.11: Razones entre las amplitudes de las velocidades de infall hacia gru-
pos con sobre-densidades en la dirección paralela a la dirección de la visual “Par” con
respecto a las amplitudes de las velocidades hacia grupos con sobre-densidades en la
dirección perpendicular a la visual “Per” en función de la distancia al centro de los gru-
pos. A la derecha, paneles (a)-(c), los resultados con los datos observacionales. La ĺınea
continua indica la razón entre las amplitudes derivadas de las velocidades peculiares
“lineales” y la ĺınea a trazos derivada de las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. Las
barras de errores indican el error relativo entre los errores asociados al ajuste lineal de
las velocidades peculiares en función del cos(θ) de las dos muestras. El área sombreada
en gris se corresponde con el 90 % del rango de valores que toman las razones de las
amplitudes sobre los catálogos sintéticos. A la izquierda, paneles (b)-(d), los resultados
sobre los catálogos sintéticos. Ĺınea continua con velocidades peculiares “lineales” y
linea a trazos con velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. Las barras de errores están

asociada al error de la media.

de las muestras “Par” con respecto a la muestra “Per”. En los paneles de la izquierda,

(a) y (c), se encuentran los resultados obtenidos con los datos observacionales y a la

derecha, (paneles b y d) sobre los catálogos sintéticos. Los valores indican, como ya se

hab́ıa observado, una clara dependencia de las amplitudes del infall con respecto al en-

torno en que se encuentran las galaxias que caen hacia los grupos. Las diferencias entre

las curvas con velocidades peculiares “lineales” (ĺınea continua) y “logaŕıtmicas (ĺınea

a trazos) respectivamente, están dentro de los errores. Las barras de errores indican los

errores relativos de las dos muestras. El área sombreada es la varianza cósmica estimada

de la distribución de valores de la razones entre las muestras “Par” y “Per” sobre los

catálogos sintéticos.
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Los resultados obtenidos para los catálogos sintéticos (paneles b y d) son consistentes

con los obtenidos utilizando datos observacionales. Es clara la dependencia de las ampli-

tudes de infall con el entorno en que se encuentra las galaxias que caen hacia los grupos.

Los valores son levemente superiores en comparación con los paneles de la izquierda (a,

c).

No se encuentran diferencias significativas entre los valores obtenidos mediante las ve-

locidades peculiares “lineales”, paneles superiores, y “logaŕıtmicas”, paneles inferiores,

denotadas por ĺınea continua y a trazos respectivamente.

Los resultados obtenidos sugieren una fuerte dependencia de las amplitudes medias de

infall en torno a los grupos con respecto a la distribución de materia. Se recuerda que los

campos de velocidades en torno a los grupos “Par” están dominados por las galaxias que

caen desde regiones sobredensas y para los grupos “Per” por galaxias en regiones sub-

densas. Por lo que los resultados sugieren que las galaxias que se encuentran en regiones

subdensas caen a velocidades considerablemente mayores que las que se encuentran en

regiones sobredensas. La diferencia de amplitudes entre los campos de velocidades de las

dos muestras, podŕıa ser atribuida al hecho de que las galaxias que caen de regiones más

densas están siendo afectadas por las galaxias vecinas, perturbando sus trayectorias de

cáıda hacia el grupo de galaxias. Como consecuencia las velocidades de infall disminu-

yen, como puede observase de los resultados obtenidos para los grupos “Par”. Por otro

lado, las galaxias que se encuentran en regiones sub-densas sienten de manera directa

el efecto del pozo de potencial del grupo y por consiguiente sus movimientos responden

soló al campo gravitatorio generado por el grupo. Esto se refleja en las amplitudes de las

velocidades de infall para los grupos “Per” considerablemente mayores a las obtenidas

para la muestra “Par”. Los resultados obtenidos con los datos observacionales en este

trabajo confirman los encontrados en estudios teóricos (Ceccarelli et al. 2011; Paz et al.

2011) sobre el impacto de la distribución anisotrópica de a materia en los campos de

velocidades.

5.4. Campos de velocidades locales vs globales

El modelo de infall esférico asume que la materia en el entorno a la sobredensidad tiene

una distribución isotrópica y que a su vez, dicha sobredensidad esta relativamente ais-

lada. Sin embargo los grupos de galaxias no están aislados sino inmersos en la red de

filamentos que forman la estructura a gran escala del Universo. Como consecuencia, se

puede esperar que la densidad global afecte a los campos de velocidades en torno a los
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grupos. Especialmente, la densidad a escalas intermedias podŕıa introducir velocidades

en las galaxias, que se superpońıan a los efectos locales en la dinámica que genera el

pozo de potencial asociado a los grupos de galaxias (Tully et al. 2008; Hong et al. 2014).

Por este motivo se analiza el efecto de la densidad global sobre los campos de veloci-

dades de infall en torno a los grupos de galaxias. Los estudios se realizaron tanto para

los datos observacionales como para los catálogos sintéticos confrontando los resultados

entre estos.

5.4.1. Densidad en torno a los grupos.

Con el fin de analizar el impacto sobre los campos de velocidades en los entornos a los

grupos de galaxias con distintas densidades, se procedió a calcular la densidad de gala-

xias circundante a los grupos de galaxias. Para estimar las sobredensidades en torno a los

grupos de galaxias se utilizó la muestra de galaxias completa en volumen, extráıda del

catálogo 2MRS descripta en la sección 5.3.1, y una muestra de galaxias con posiciones

aleatorias sobre el mismo volumen del catálogo 2MRS (muestra random) para obtener

la densidad media. A partir de estas dos muestras se calcularon las sobredensidades en

torno a los grupos de galaxias observacionales.

De forma similar, para estimar las sobredensidades en torno a los grupos de galaxias

en los catálogos sintéticos se utilizaron las muestras de galaxias completas en volumen

descriptas en la sección 5.3.1 y una muestra random para estimar las densidades medias.

Se procedió a calcular la sobredensidad de galaxias en cáscaras de 3 Mpc h−1 a 8 Mpc h−1

centradas en cada grupo. Este procedimiento se realizó tanto para los grupos observacio-

nales como para los grupos sobre los catálogos sintéticos. La sobredensidad del entorno

será designada como δe.

En la figura 5.12 se muestra la distribución de los valores de las sobredensidades en torno

a los grupos de galaxias. En ĺınea continua las sobredensidades en torno a los grupos de

galaxias observacionales y en ĺınea a trazos en torno a los grupos de galaxias correspon-

dientes a uno de los catálogos sintéticos. Como puede apreciarse las distribuciones son

similares, la mayor diferencia entre las distribuciones se encuentra para valores menores

a δe ∼ 2.

A partir de los valores de las sobredensidades en torno a los grupos se seleccionaron

distintas muestras de grupos de galaxias y se procedió a calcular las amplitudes medias

de las velocidades de infall en torno a cada muestra.
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Figura 5.12: Distribución de las densidades en torno a los grupos en una cáscara de
3 Mpc h−1 a 8 Mpc h−1. En ĺınea continua, las sobredensidades asociadas a los grupos
de galaxias observacionales, y en ĺınea a trazos, asociadas a los grupos de galaxias en

el catálogo sintético. Las ĺıneas a puntos indican los valores δe = 1. y δe = 5.

5.4.2. Velocidades de infall hacia grupos de distintas densidades en

sus entornos.

En esta sección se muestran los resultados del estudio de los pesos relativos que tiene

el pozo de potencial asociado al grupo de galaxias y su entorno en las amplitudes del

infall.

Como primer paso se dividieron los grupos de galaxias observacionales en tres muestras

dependientes de los valores de las sobredensidades en sus entornos. Los grupos con en-

tornos sub-densos 0< δe < 1 , con sobredensidades entre 1< δe < 5 y sobredensidades

δe > 5, corresponden a las tres muestras distintas de grupos. Estas tres muestras son

designadas con los nombres: δe baja, δe media y δe alta y contienen 116, 430 y 96 grupos

respectivamente. Se buscó realizar los mismos cortes para los grupos de los catálogos

sintéticos según las sobredensidades en sus entornos. Sin embargo el número de grupos

con entornos sub-densos ( δe < 1) es muy bajo, por lo que la estad́ıstica se vuelve muy
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ruidosa produciendo resultados sujetos a grandes incertezas. Por lo que se decide exten-

der el ĺımite para las sobredensidades bajas hasta δe = 2 para los catálogos sintéticos.

Y se estudia de forma cualitativa el comportamiento de las amplitudes del campo de

velocidades con las distintas muestras de grupos de galaxias en los catálogos sintéticos,

según las sobredensidades en sus entornos.

Para cada muestra se procedió a calcular mediante el método del coseno las amplitudes

de infall, tanto para los grupos observacionales como para los grupos en los catálogos

sintéticos. Las curvas de infall observacionales son corregidas a partir de los coeficientes

de corrección obtenidos sobre las distintas muestras de los grupos de galaxias en los

catálogos sintéticos.

La varianza cósmica se obtiene para cada una de las muestras de grupos con distintas

sobredensidades en sus entornos en los catálogos sintéticos. La misma es calculada to-

mando el 90 % de la distribución de los valores de las amplitudes de las velocidades de

infall de todos los catálogos sintéticos, que corresponde a los precentiles 5 % y 95 % de

la distribución.

En la figura 5.4.2 se muestran los resultados de las amplitudes de las velocidades de

infall en función de la distancia para las distintas muestras de grupos. En ĺınea continua

se muestran los grupos con sobredensidades altas, en ĺınea a trazos con sobredensidades

medias y a trazo y punto sobredensidades bajas. En los paneles de la izquierda de la

figura (a) y (c) se muestran los resultados con los datos observacionales y en los paneles

de la derecha (b) y (d) con datos de los catálogos sintéticos.

Los resultados obtenidos muestran que los campos de velocidades en torno a los grupos

están fuertemente afectados por la densidad global a gran escala. Del panel (a) se obser-

va que las amplitudes de las velocidades de infall toman distintos valores dependientes

de la sobredensidad del entorno en los grupos de galaxias. El aumento de las amplitudes

de las distintas muestras es sistemático con el aumento en los rangos de sobredensidades

circundantes a los grupos. Para la muestra de sobredensidades bajas, donde los grupos

de galaxias están en regiones sub-densas, los valores de las amplitudes en las velocidades

de infall caen rápidamente con la distancia al centro del grupo. A escalas mayores a 6

Mpc h−1 las velocidades de infall toman valores negativos indicando un flujo saliente

(“outflow”) de las galaxias a esas distancias. Por otro lado, las curvas correspondientes

a las otras dos muestras exhiben valores de velocidades de infall constantes sobre todo

el rango de distancias.

Las barras de errores representan el error asociado al ajuste lineal entre las velocidades

peculiares y el cos(θ). Como puede apreciarse, en particular para las velocidades “linea-

les” (panel (a)), los errores son apreciables. Esto es a consecuencia de que la estad́ıstica

es realizada con un menor numero de grupos, al sub-dividir la muestra total en tres. Lo
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Figura 5.13: Curvas de velocidades de infall en función de la distancia al centro
del grupo. En los paneles (a) y (d) se muestran los resultados observacionales con
velocidades peculiares “lineales” y “logaŕıtmicas” respectivamente. En ĺınea continua,
las velocidades de infall para la muestra de grupos con sobredensidades en su entorno
de δe > 5; en ĺınea a trazos, con sobredensidades de 1 < δe < 5 y trazo y punto con
δe < 1. Las barras de errores indican la dispersión del error en ajuste lineal entre las
velocidades peculiares y el cos(θ). Las áreas sombreadas en gris con ĺıneas diagonales,
horizontales y verticales corresponden al 90 % del rango de valores de las velocidades
de infall para los grupos alta, media y baja sobredensidades respectivamente sobre los
catálogos sintéticos y representan la varianza cósmica para cada una de las muestras.
En los paneles (b) y (d) se exhiben las velocidades medias de infall con velocidades
“lineales” y “logaŕıtmicas” respectivamente para las muestras δe alta (ĺınea continua),
δe media (ĺınea a trazos) y δe baja (ĺınea trazo y punto) sobre los catálogos sintéticos.
Las barras de errores se corresponden con el error de la media de las velocidades de

infall.

que produce un aumento en la dispersión de los valores y en particular en la media de

los valores.

En el panel (c) se exponen los resultados observacionales con las velocidades peculiares

“logaŕıtmicas”. Los valores de las velocidades de infall para las distintas muestras exhi-

ben un comportamiento análogo al encontrado con las velocidades peculiares “lineales”

(panel (a)).

El área sombreada en gris con ĺıneas verticales, horizontales y diagonales sobre los pa-

neles (a) y (c) se corresponde con la varianza cósmica para las submuestras con baja,

media y alta densidades respectivamente. Las mismas fueron estimadas a partir de la

distribución de los valores de las velocidades de infall de todos los catálogos sintéticos

para cada una de las sub-muestras de grupos de galaxias. En particular se tomó el rango
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de valores que cubre 90 % de la distribución. Como puede observarse los valores obte-

nidos con los datos observacionales, para las muestras de alta y media sobredensidades,

parecen ser consistentes con los resultados encontrados con los catálogos sintéticos, esto

lo refleja el hecho de que los valores caen dentro de las varianzas cósmicas. Sin embargo

para la muestra de sobredensidades bajas las amplitudes de las velocidades a escalas

mayores que 6 Mpc h−1 no están contenidas por la varianza cósmica derivada de las

muestras de baja sobredensidades en los catálogos sintéticos. Esto podŕıa ser produc-

to de que la muestra de grupos con bajas sobredensidades en los catálogos sintéticos

abarcan valores por sobre δe = 1, mas aún, la mayoŕıa de los grupos de dicha muestra

contienen sobredensidades mayores a uno. Por lo que se espera que las amplitudes de

las velocidades de infall sean mayores en comparación con la muestra observacional de

bajas sobredensidades (sólo grupos con δe < 1). En los paneles (b) y (c) de la figura 5.4.2

se muestran los resultados de la media de las velocidades de infall de todos los catálogos

sintéticos, con las velocidades peculiares “lineales” y “logaŕıtmicas” respectivamente. De

forma similar a los resultados observacionales, las amplitudes de las velocidades de infall

entre las distintas muestran diferencias significativas. El comportamiento sistemático del

aumento de las velocidades de infall con las sobredensidades del entorno a los grupos

encontrado en las observaciones también se observa en los resultados sobre los catálogos

sintéticos. La mayor diferencia con respecto a los resultados observacionales son las am-

plitudes para los grupos de baja sobredensidad en sus entornos. Esto se atribuye a que,

como se mencionó anteriormente, los valores de las sobredensidades en los entornos a

los grupos de la muestra de bajas sobredensidades involucran valores mayores que los de

a la muestra observacional de baja sobredensidades. A partir del comportamiento que

reflejan las muestras de distintas sobredensidades: cuanto mayor es la sobredensidad del

entorno mayores son las velocidades de infall (figura 5.4.2), se espera que las amplitu-

des de las velocidades, en los catálogos sintéticos, sean mayores a las encontradas en la

muestra observacional.

Los resultados encontrados muestran una clara dependencia de las amplitudes de las ve-

locidades de infall con la densidad en torno a los grupos. El comportamiento sistemático

del aumento en los valores de las velocidades de infall con las densidades circundantes

a los grupos encontradas en los datos observacionales es consistente con los resultados

encontrados en los catálogos sintéticos.

El campo de velocidades exhibido por los grupos con entornos subdensos muestra velo-

cidades de outflow a distancias mayores que 8 Mpch−1 del centro del grupo. Indicando

que los movimientos de las galaxias hasta esas escalas están dominadas por el pozo de

potencial asociado al grupo, mientras a que distancias mayores las estructuras a gran

escala circundantes a los grupos dominan por sobre el potencial del grupo.
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La dependencia del campo de velocidades con el entorno del grupo es clara a partir de

los resultados obtenidos, sin embargo esta dependencia podŕıa deberse a que, por ejem-

plo, los grupos más masivos se correspondan con la muestra de grupos con entornos de

sobredensidades altas. En consecuencia, como se ha visto en la sección 5.2.1, las ampli-

tudes de las velocidades de infall seŕıan mayores, pero a consecuencia de la propiedad

intŕınseca del grupo (masa virial) y no al efecto del entorno.

Con el propósito de desacoplar la dependencia de las velocidades con la masa del grupo

y analizar por separado el efecto del entorno en las curvas de infall, se seleccionaron

nuevas muestras de grupos de galaxias de forma tal que la única propiedad en que se

diferencian es la densidad del entorno a los grupos. Para esto se busca que las distri-

buciones de masa virial y luminosidades de los grupos entre las distintas muestras sean

similares. De esta forma las diferencias en los campos de velocidades de las distintas

muestras estarán asociadas a la densidad global del entorno a los grupos.

5.4.2.1. Velocidades de infall locales y globales

Se seleccionaron tres muestras de grupos de galaxias con distintas sobredensidades en

sus entornos (δe < 1, 1< δe < 5 y δe > 5) pero con distribuciones de masa similares. En

la figura 5.14 se muestra la distribución de las masas para las tres muestras con distintas

sobredensidad en su entorno. En ĺınea continua se indica los valores para la muestra de

sobredensidades bajas, en ĺınea a trazos para la muestra de sobredensidades medias y

en ĺınea a trazos y puntos para la muestra de sobredensidades altas. Las distribuciones

están normalizadas, cada una de las muestras contienen 72, 181 y 46 grupos de galaxias

con sobredensidades altas, medias y bajas respectivamente.

Como la distribución de masa de los grupos de cada muestra es parecida se espera que

la curva de infall generada por el pozo de potencial asociada al grupo sea similar. Por lo

tanto, si hay diferencias entre las amplitudes solo pueden estar asociadas a las diferentes

densidades de sus entornos.

Con el fin de estudiar el comportamiento del campo de velocidades en torno a los grupos

de las distintas muestras se procedió a calcular, a partir del método del coseno, las am-

plitudes de infall para cada una de las muestra. Este procedimiento fue realizado tanto

para los grupos de galaxias observacionales, como para los grupos pertenecientes a los

catálogos sintéticos.

En la figura 5.15 se muestran las amplitudes de las velocidades de infall para las tres

muestras de grupos de galaxias en función de la distancia al centro de los mismos. En los

paneles (a) y (d) se exhiben los resultados observacionales y en los paneles (b) y (d) los

obtenidos a partir de los catálogos sintéticos. En el panel (a) se exhiben los valores de
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Figura 5.14: Distribución del logaritmo de la masa de los grupos para las muestras
con distintas sobredensidades en sus entornos. En ĺınea continua, el logaritmo de las
masas para la muestra de grupos con sobredensidades en su entorno de δe < 1; en ĺınea

a trazos, con sobredensidades de 1 < δe < 5 y trazo y punto con δe > 5.

las amplitudes de las curvas de infall estimadas a partir de las velocidades “lineales”. En

ĺınea continua se denotan las amplitudes para la muestra de grupos con sobredensidades

δe > 5, en ĺınea a trazos con 1< δe < 5 y en ĺınea a trazo y punto con δe < 1.

De la figura se puede apreciar que las velocidades de infall para las tres muestras son

comparables hasta distancias menores a ∼ 7 Mpc h−1 desde el grupo, sin embargo pa-

ra distancias mayores a r > 7 Mpc h−1 las curvas se vuelven claramente distinguibles,

mostrando el impacto de las regiones a gran escala sobre el campo de velocidades. El

comportamiento de las amplitudes de las curvas de infall indican que en las cercańıas

al centro del grupo el campo de velocidades esta dominado por el potencial asociado el

grupo de galaxias. Sin embargo a distancias mayores las amplitudes de las velocidades

de infall están afectadas por la estructura a gran escala, que domina el campo de veloci-

dades por sobre el efecto del potencial generado por los grupos de galaxias. Los campos

de velocidades, a distancias mayores a 7 Mpc h−1, reflejan el mismo comportamiento

encontrado en la sección anterior con la densidad global, mayor es la sobredensidad cir-

cundante al grupo mayores son las amplitudes en las velocidades de infall.

Las barras de errores indican el error del ajuste lineal entre las velocidades peculiares y

el cos(θ). Las áreas sombreada en gris indican la varianza cósmica obtenida de las mues-

tras en los catálogos sintéticos, y se corresponden con el 90 % de la distribución de los



Campos de velocidades peculiares observacionales. 102

valores de velocidades de infall que toman las distintas muestras de grupos de galaxias

con δe alta (rayas diagonales), δe media (rayas horizontales) y δe baja (rayas verticales).

Se observa en el panel (a) de la figura 5.15 que en gran parte los valores de las tres

curvas de infall caen dentro de la varianza cósmica, lo que sugiere que los resultados

observacionales son consistentes con los valores obtenidos en los catálogos sintéticos.

En el panel (d) se exhiben los resultados observacionales de las amplitudes de las veloci-

dades de infall para las tres muestras de grupos de galaxias derivadas de las velocidades

peculiares “logaŕıtmicas”. El comportamiento del campo de velocidades para las tres

muestras es análogo al encontrado para las velocidades peculiares “lineales” (panel a).

La ĺınea continua denota las amplitudes de la muestra de grupos de galaxias con sobre-

densidades δe > 5, en ĺınea a trazos con 1< δe < 5 y la ĺınea a trazo y punto con δe < 1.

Es clara la dependencia de las velocidades de infall que responden al potencial del grupo

de galaxias a distancias menores a r > 7 Mpc h−1 y a la densidad global, en torno a los

grupos, a distancias mayores a r > 7 Mpc h−1. Las barras de errores se corresponden

con los errores en el ajuste lineal entre las velocidades peculiares y cos(θ) para determi-

nar las velocidades de infall. Las áreas sombreadas con rayas diagonales, horizontales y

verticales se corresponden con las varianzas cósmicas obtenidas de los valores que toman

las amplitudes de las velocidades de infall, con las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”,

para las tres muestras de grupos en los catálogos sintéticos. De forma similar, a lo exhi-

bido en el panel (a), los valores de los campos de velocidades caen dentro de la varianzas

cósmicas, indicando consistencia entre los resultados observacionales y los encontrados

sobre los catálogos sintéticos.

En los paneles (b) y (d) se muestran las medias de las velocidades de infall de los 21

catálogos sintéticos, para las tres muestras diferentes de grupos (δe alta (ĺınea continua),

δe media (ĺınea a trazos) y δe baja (ĺınea de trazo y punto ), con velocidades peculia-

res “lineales” y “logaŕıtmicas” respectivamente. En ambos paneles, puede observase un

comportamiento similar al encontrado en los datos observacionales. Las amplitudes de

las velocidades de infall, tanto en el panel (b) como (d), muestran el efecto del pozo de

potencial asociado a los grupos, con amplitudes similares entre las distintas muestras,

a distancias menores a 7 Mpc h−1. En tanto que, a distancias mayores, las velocidades

de infall responden a la estructura a gran escala exhibiendo una mayor diferencia entre

los valores de las distintas muestras de grupos de galaxias. No se perciben diferencias

apreciables, en magnitudes y comportamiento, entre los resultados obtenidos con las ve-

locidades peculiares “lineales” (panel a) y “logaŕıtmicas” (panel b). La barras de errores

indican el error de la media de las amplitudes de infall.

Los resultados encontrados ponen de manifiesto el efecto de la estructura a gran escala

en la dinámica en el torno a los grupos de galaxias. El comportamiento de los campos
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Figura 5.15: Curvas de velocidades de infall para las muestras de grupos de galaxias
con similares distribuciones en la masa virial y con distintas densidades en sus entornos.
En los paneles (a) y (d) se muestran los resultados observacionales con velocidades
peculiares “lineales” y “logaŕıtmicas” respectivamente. En ĺınea continua las velocidades
de infall para la muestra de grupos con sobredensidades en su entorno de δe > 5, en
ĺınea a trazos con sobredensidades de 1 < δe < 5 y la ĺınea a trazo y punto con δe < 1.
Las barras de errores indican la dispersión del error en ajuste lineal entre las velocidades
peculiares y el cos(θ). Las áreas sombreadas en gris con ĺıneas diagonales, horizontales
y verticales se corresponde al 90 % del rango de valores de las velocidades de infall
para los grupos alta, media y baja sobredensidades respectivamente sobre los catálogos
sintéticos y representan la varianza cósmica para cada una de las muestras. En los
paneles (b) y (d) se exhiben las velocidades medias de infall con velocidades “lineales”
y “logaŕıtmicas” respectivamente para las muestras δe alta (ĺınea continua), δe media
(ĺınea a trazos) y δe baja (ĺınea trazo y punto) sobre los catálogos sintéticos. Las barras

de errores corresponden al error de la media de las velocidades de infall.

de velocidades exhibido en la figura 5.15, sugiere que la dinámica de las galaxias en las

regiones más cercanas a los grupos esta dominada por el pozo de potencial asociado al

grupo. En tanto que, a medida que nos alejamos del centro del grupo el impacto de

la estructura a gran escala aumenta hasta dominar la dinámica de las galaxias en los

entornos a los grupos.





Caṕıtulo 6

Distribución de masa y

luminosidad, y el parámetro de

densidad del Universo.

En este caṕıtulo se investigan los perfiles de masa en el entorno a grupos de galaxias en

el Universo cercano. Se aplica el modelo de infall esférico para derivar los efectos de las

sobredensidades de masa, trazadas por los grupos de galaxias, en el campo de densidad

de las regiones que los rodean, a través de análisis de las velocidades peculiares en esas

regiones.

Se examinan la relación masa − luminosidad y el bias entre la distribución de masa y ga-

laxias; y se propone un método para restringir los valores de los parámetros cosmológicos.

6.1. Estimas de masa

En la presente sección se analizan diferentes modelos de infall y se presentan las estimas

de masas derivadas de éstos.

6.1.1. Herramientas teóricas

Las inhomogeneidades en la distribución de materia son las fuentes de las velocidades

peculiares en el Universo. La naturaleza de este campo de velocidades depende de la

densidad local. Las regiones de alta densidad muestran una colección de movimientos

105
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aleatorios t́ıpicos de objetos virializados, en tanto que sus entornos de baja densidad

presentan movimientos de corriente: objetos cayendo hacia pozos de potencial e incre-

mentando la intensidad del clustering (Diaferio and Geller 1997). El modelo de infall

esférico describe el comportamiento dinámico de objetos en el entorno de regiones con

altos contrastes de densidad (ver Tolman 1934; Gunn and Gott 1972; Silk 1974, para una

discusión detallada). Este modelo simplifica el escenario proponiendo que la perturbación

inicial en la densidad, la cual es responsable de la formación de un objeto, es esférica-

mente simétrica. El campo gravitatorio alrededor de esta perturbación traza la simetŕıa

de la distribución de materia, e induce movimientos peculiares en su entorno. Luego, el

campo de velocidad adquiere la forma de un movimiento de corriente convergente hacia

el máximo local de densidad. En el caso una perturbación lineal, la velocidad de infall

depende de la distancia al máximo local de densidad y está directamente relacionada

con el contraste de densidad (Peebles 1980) siguiendo la ecuación 1.49, presentada en el

caṕıtulo 1 sección 1.6.1.

En regiones de alta densidad, como es el caso de las regiones próximas a cúmulos y gru-

pos de galaxias, se espera que la teoŕıa lineal no proporcione una descripción adecuada

de la amplitud del campo de velocidad (Croft et al. 1999). No obstante, si se asume que

la sobredensidad de masa es esféricamente simétrica se puede encontrar una solución

aproximada para el colapso no lineal. Esta solución trata a la sobredensidad como un

Universo de Friedman aislado con su propio valor de Ω0 (Gunn and Gott 1972; Silk

1974; Gunn 1978; Regos and Geller 1989, y referencias alĺı citadas). Para estas regiones

no lineales la relación para el colapso lineal es sustituida por una solución aproximada

siguiendo la ecuación 1.50 (Yahil 1986) (ver caṕıtulo 1 sección 1.6.1). La solución de esta

expresión (ecuación 1.50) provee resultados precisos fuera de las regiones virilizadas de

grupos y cúmulos de galaxias. Las relaciones entre la velocidad de infall y la sobredensi-

dad de masa (ecuaciones 1.49 y 1.50) serán utilizadas con el propósito de derivar perfiles

de masa en regiones circundantes a grupos de galaxias.

6.1.2. Grupos y muestras de galaxias

Se utilizaron los catálogos de grupos de galaxias y galaxias observacionales presentados

en caṕıtulo 3.1. Como se realizó en los caṕıtulos precedentes, los efectos de las incertezas

en la determinación de distancias deben ser corregidos para derivar velocidades peculiares

medias realistas. Para esto se utilizaron los catálogos sintéticos presentados en el caṕıtulo

4 sección 4.1.5, mediante los cuales se estiman los factores de corrección. Asimismo

los resultados obtenidos a partir de los datos observacionales son contrastados con los

resultados encontrados en los catálogos sintéticos.
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6.1.3. Perfiles de densidad y masa integrada

Se asume que la predicción de la teoŕıa lineal que vincula la sobredensidad integrada

de masa con la velocidad de infall es válida a distancias mayores a aproximadamente 4

h−1 Mpc. Esto posibilita el cálculo de la sobredensidad de masa integrada en una región

esférica centrada en los grupos.

Los resultados presentados en el apéndice comprueban que los perfiles de masa que pre-

dice el modelo de infall no-lineal están en buen acuerdo con los que se estiman a partir

de la distribución de materia oscura en las simulaciones.

A partir de la ecuación 1.50 se calculan las sobredensidades en torno a los grupos de

galaxias utilizando las velocidades de infall obtenidas de forma análoga a la presentada

en el caṕıtulo 5, y adoptando los valores de H0 = 100 kms−1 h y Ωm = 0.315. El valor de

Ωm adoptado corresponde a los datos del primer año de Planck (Planck Collaboration

et al. 2011), se elige este valor dado que el semi-análitico utilizado (Henriques et al. 2015)

toma los parámetros cosmológicos presentados por dicho proyecto. Las sobredensidades

en las distintas cáscaras en torno a los grupos son calculadas tanto para los grupos ob-

servacionales como para los grupos de los catálogos sintéticos.

En la figura 6.1 se muestran las sobredensidades medias de masa estimadas a partir

del modelo de infall (ecuación 1.50) en función de la distancia al centro del grupo. El

panel izquierdo de la figura 6.1 muestra las sobredensidades en torno a los grupos de

galaxias observacionales y el panel derecho a los grupos en los catálogos sintéticos. En el

panel de la izquierda de la figura 6.1 se muestran en ĺınea continua las sobredensidades

obtenidas mediante las velocidades de infall con velocidades peculiares “lineales” y en

ĺınea a trazos con velocidades peculiares “logaŕıtmicas”.

De la figura 6.1 puede observarse que para distancias menores a 10 Mpch−1 del centro

del grupo, las sobredensidades son mayores a uno y aumentan acorde la distancias al

centro del grupo disminuye. El máximo en la sobredensidad media de masa ocurre en la

cáscara más cercana al grupo, como se espera, con valores de δ ∼ 3.25 y δ ∼ 3.75 para las

velocidades de infall con velocidades “lineales” (ĺınea continua) y “logaŕıtmicas” (ĺınea

a trazos) respectivamente. Las barras de errores indican los errores estimados a partir

de la propagación de errores de la ecuación utilizada (1.50) para obtener las sobreden-

sidades. Las áreas en gris contienen la región encerrada por los percentiles 5 % y 95 %

de la distribución de las sobredensidades medias de masa en los catálogos sintéticos, y

representan a la varianza cósmica. Los cuadros sobre el área sombreada indican la super-

posición de las áreas con ĺıneas horizontales, representando la varianza cósmica asociada

a las sobredensidades de masa a partir de las velocidades peculiares “lineales”, y el área

con ĺıneas verticales a partir de las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. Los valores
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Figura 6.1: Sobredensidades en torno a los grupos de galaxias derivadas del modelo
de infall no-lineal ecuación 1.50. En el panel de la izquierda se muestran los resultados
de las sobredensidades en torno a los grupos de galaxias observacionales y en el panel
de la derecha las sobredensidades medias en torno a los grupos de galaxias en los
catálogos sintéticos. Las ĺıneas continuas y a trazos, para ambos paneles, indican las
sobredensidades de masa derivadas a partir de las velocidades peculiares “lineales” y
“logaŕıtmicas” respectivamente. En el panel de la izquierda el área gris a cuadros es
la superposición de las áreas en gris con rayas horizontales y verticales asociadas a
las sobredensidades estimadas con velocidades peculiares “lineales” y “logaŕıtmicas”
respectivamente. Las áreas contienen el 90 % de la distribución de los valores de las
sobredensidades sobre los catálogos sintéticos y representan la varianza cósmica. Las
barras de errores indican el error estimado a partir de la propagación de errores. En el

panel de la derecha las barras errores están asociadas a los errores de la media.

exhibidos en el panel izquierdo de la figura 6.1, son consistentes con las sobredensidades

medias de masa que se obtienen en los catálogos sintéticos, con valores dentro de lo

esperado de acuerdo con la varianza cósmica.

En el panel de la derecha de la figura 6.1 se muestran los valores medios de las sobreden-

sidades medias de masa en función de la distancia al grupo de galaxias para los catálogos

sintéticos. Las barras de errores corresponden al error de la media. La ĺınea continua

indica las sobredensidades derivadas de las velocidades de infall con velocidades peculia-

res “lineales” y la ĺınea a trazos con velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. Como puede

notarse no hay diferencias entre ambas curvas.

Comparando los valores de los resultados observacionales y los encontrados en los catálo-

gos sintéticos, se observa que la media de las sobredensidades de masa en torno a los
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grupos de galaxias en los catálogos sintéticos presentan valores levemente mayores, aun-

que consistentes con los errores.

Se recuerda que las velocidades de infall sobre los catálogos sintéticos se obtienen a par-

tir del método del coseno con las muestras presentadas en la sección 4.1.5, con errores

en las distancias de las galaxias y grupos de galaxias de un 17 % y luego son corregidas,

al igual que las velocidades de infall obtenidas de los datos observacionales, mediante el

factor de corrección (ver sección 4.1.5.1).

Una vez que se obtuvieron los valores de las sobredensidades medias de masa en torno

a los grupos de galaxias se procedió a calcular la masa integrada a partir de la siguiente

relación:

M(r) =
4π

3

∫ r

0
ρ(r) r2 dr (6.1)

donde ρ(r) = (δ + 1) Ωm ρ̄.

En la figura 6.2 se exhiben los resultados de las masas integradas en torno a los grupos

de galaxias observacionales, panel izquierdo, y en torno a los grupos en los catálogos

sintéticos, panel derecho de la figura. En el panel de la izquierda de la figura 6.2 se

indican en ĺınea continua las masas a partir de las sobredensidades de masa derivadas

de las velocidades de infall con velocidades peculiares “lineales” y en ĺınea a trazos con

velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. Las barras de errores indican el error obtenido de

la propagación de errores sobre la ecuación 6.1. Las áreas en gris a rayas horizontales y

verticales contienen el 90 % de la distribución de las masas integradas en los catálogos

sintéticos a partir de las velocidades de infall con velocidades peculiares “lineales” y

“logaŕıtmicas” respectivamente. El área gris a cuadros sobre el panel izquierdo de la

figura es la superposición entre dichas áreas que representan las varianzas cósmicas. Los

rangos de valores para la masa integrada van desde 1.3x1014 M�h
−1 en la región más

próxima al grupo hasta 1.6x1015 M�h
−1 a una distancia de 14 Mpch−1 desde el centro

del grupo. No se encuentran diferencias apreciables entre las masas integradas derivadas

de las velocidades de infall con velocidades peculiares “lineales” (ĺınea continua) con

las velocidades “logaŕıtmicas” (ĺınea a trazos). De forma similar al resultado encontrado

para las densidades de masa, los valores de la masa integrada a partir de los datos ob-

servacionales están en acuerdo con los encontrados en los catálogos sintéticos, teniendo

en cuenta las varianzas cósmicas.

En el panel de la derecha de la figura 6.2 se muestran las masas integradas en torno a

los grupos en los catálogos sintéticos. De forma análoga al panel izquierdo, la ĺınea con-

tinua indica las masas integradas derivadas de las velocidades de infall con velocidades
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Figura 6.2: Masas integradas en función de la distancia al centro de los grupos de
galaxias. En el panel de la izquierda con ĺıneas continua y a trazos indican las masas
integradas a partir de las velocidades de infall con velocidades peculiares “lineales”
y “logaritmicas” respectivamente, con los datos observacionales. Las barras de errores
indican el error obtenido de la propagación de errores de la ecuación 6.1. El área som-
breada en gris a cuadros es la superposición de las varianzas cósmicas entre las masas
integradas derivadas de las amplitudes de infall con las velocidades peculiares “lineales”

y “logaŕıtmicas”.
En el panel de la derecha se muestran la media de las masas integradas en torno a
los grupos en los catálogos sintéticos. De forma análoga al panel izquierdo, las ĺıneas
continua y a trazos indican las masas integradas a partir de las velocidades de infall
con velocidades peculiares “lineales” y “logaritmicas” respectivamente. Las barras de

errores son los errores de las medias.

peculiares “lineales” y la ĺınea a trazos con velocidades peculiares “logaŕıtmicas” y entre

ambas no se encuentran diferencias apreciables. Las barras de errores indican el error de

la media de las masas integradas para los grupos en los catálogos sintéticos.

Las sobredensidades medias de masa en torno a los grupos de galaxias, y como conse-

cuencia sus masas integradas, fueron obtenidas a partir del modelo de infall propuesto

por Yahil (1986), que es una aproximación para la solución de la evolución de fluctua-

ciones en el régimen no-lineal. Sin embargo, este modelo no es el único que relaciona los

contrastes de materia con las velocidades de infall en el régimen no-lineal. Croft et al.

(1999) a partir del estudio dinámico en torno a halos masivos en simulaciones numéri-

cas, y bajo la suposición de simetŕıa esférica para la sobredensidad de materia asociada

al halo, encontró emṕıricamente una expresión para el modelo de infall en el régimen

no-lineal. En dicho trabajo afirma que la relación encontrada describe mejor el campo de
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velocidades cerca de las regiones virializada. En vista de esto se procedió a analizar los

distintos modelos de infall, el propuesto por Yahil, por Croft, como también el modelo

de infall en el régimen lineal.

Como se ha podido apreciar de las figuras 6.1 y 6.2, las diferencias entre los valores para

las sobredensidades de masa y la masa media integrada con velocidades peculiares “li-

neales” y “logaŕıtmicas” no son significativas. Por lo que se decidió continuar el análisis,

por cuestiones prácticas, sólo con las velocidades de infall derivadas de las velocidades

peculiares “lineales”. Es decir, los siguientes análisis se realizarán en base al campo de

velocidades en torno a los grupos de galaxias derivado de las velocidades peculiares “li-

neales”.

6.1.3.1. Distintos modelos de infall

Bajo la hipótesis de simetŕıa esférica sobre la sobredensidad de masa se pueden encon-

trar, en los régimen lineal y no-lineal, modelos de infall que vinculan las fluctuaciones

de masa con los campos de velocidades.

Para el régimen lineal siguiendo el modelo de colapso esférico se encuentra la expresión

que relaciona estas variables a partir de la ecuación 1.49. Sin embargo este modelo de

acreción falla en regiones de sobredensidades altas y en escalas próximas al centro de

dicha sobredensidad. Para el colapso no lineal, como se ha mencionado, hay una aproxi-

mación a la solución presentada por 1.50, utilizada para derivar las sobredensidades de

masa y la masa integrada en las secciones precedentes. Por otro lado, Croft et al. (1999)

presenta un modelo de acreción para el colapso no-lineal modificado. A partir del análi-

sis de las velocidades de part́ıculas en los entornos a halos masivos de materia oscura

estos autores encuentran que para representar correctamente el campo de velocidades

en regiones cercanas al centro de potencial se debe adicionar un factor a la expresión

no- lineal dado por la exponencial de la densidad, quedando la expresión del modelo de

acreción como:

vinfall(r) ' −1

3
Ω0,6
m H0r

δ(r)

(δ(r) + 1)1/4
e

−δ(r)
δc (6.2)

donde δc = 50.

En la figura 6.3 se muestran los resultados de las sobredensidades medias de masa ob-

tenidas a partir de los tres modelos de infall, lineal, no-lineal y no-lineal modificado,

en función de la distancia al grupo de galaxias. En el panel de la izquierda de la figura
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Figura 6.3: Sobredensidades medias de masa en torno a los grupos de galaxias en
función de la distancia al grupo. En el panel de la izquierda se muestran los resultados
con los datos observacionales. La ĺınea continua exhibe los valores las sobredensidades
derivadas del modelo no-lineal (indicada como Yahil), la ĺınea a trazos los valores es-
timados a partir del modelo no-lineal modificado (indicado como Croft) y en ĺınea a
trazo y punto del modelo de acreción en el régimen lineal (indicada como lineal). Las
barras de errores representan los errores obtenidos de la propagación de errores de las
expresiones correspondientes a cada modelo. En el panel de la derecha se muestran los
valores de las sobredensidades de masa en torno a los grupos de galaxias en los catálogos
sintéticos. De forma análoga, al panel izquierdo, las distintas curvas corresponden a los
valores derivados de los modelos de infall no-lineal (ĺınea continua), el modelo no-lineal
modificado (ĺınea a trazos) y el modelo en el régimen lineal (ĺınea a trazo y punto). Las

barras de errores indican el error de la media.

6.3 se exhiben los valores para los grupos de galaxias observacionales y en el panel de

la derecha para los grupos en los catálogos sintéticos. En ambos paneles se indican con

ĺınea continua los valores de las sobredensidades medias de masa derivadas del modelo

de infall no-lineal (Yahil 1986), con ĺınea a trazos las derivadas del modelo de infall

no-lineal modificado (Croft et al. 1999) y con ĺınea a trazo y punto las derivadas del

modelo de infall lineal.

En ambos paneles de la figura 6.3, se observa que la mayor diferencia entre las curvas

sucede en las regiones más próximas al centro del grupo, es decir más próximas al po-

tencial asociado al grupo de galaxias. En particular, como se espera, las sobredensidades

trazadas por el modelo de acreción en el régimen lineal (ĺınea a trazo y punto) son las

que presentan mayores diferencias en sus valores a medida que la distancia al grupo

disminuye. Como se ha mencionado, en regiones de alta densidad, como son las regiones

próximas a los centros de los grupos, la teoŕıa lineal no proporciona una descripción
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adecuada de la amplitud del campo de velocidad.

Por otro lado, las curvas asociadas a las sobredensidades medias de masa, derivadas de

los modelos de acreción no-lineal (ĺınea continua) y no-lineal modificado (ĺınea a trazos),

se diferencian en menor grado y sólo para distancias menores a 6 Mpch−1 del centro

del grupo. En el panel de la izquierda de la figura puede observarse que las diferencias

entre estas curvas son menores que las encontradas en los catálogos sintéticos (panel

derecho). A su vez, los valores de las tres curvas con datos observacionales, son menores

a los resultados encontrados en los catálogos sintéticos (panel de la derecha).

Los errores de las curvas derivadas de los datos observacionales son estimados a partir

de la propagación de errores sobre cada una de las expresiones de los modelos de infall.

En tanto que las barras de errores en el panel de la derecha corresponden a los errores

en las medias.

Luego, se procedió a calcular las masas integradas a través de la ecuación 6.1 para las

Figura 6.4: Masas medias integradas en torno a los grupos de galaxias en función de la
distancia al grupo. En el panel de la izquierda se muestran los resultados con los datos
observacionales. La ĺınea continua exhibe los valores las masas integradas derivadas
del modelo no-lineal (indicada como Yahil), la ĺınea a trazos los valores estimados
a partir del modelo no-lineal modificado (indicado como Croft) y en ĺınea a trazo y
punto a trazos del modelo de acreción en el régimen lineal (indicada como lineal). Las
barras de errores representan los errores obtenidos de la propagación de errores de la
expresión de la masa integrada. En el panel de la derecha se muestran los valores de las
masas integradas en torno a los grupos de galaxias en los catálogos sintéticos. De forma
análoga, al panel izquierdo, las distintas curvas corresponden a los valores derivados de
los modelos de infall no-lineal (ĺınea continua), el modelo no-lineal modificado (ĺınea a
trazos) y el modelo en el régimen lineal (ĺınea a trazo y punto). Las barras de errores

indican el error de la media.
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sobredensidades de masa estimadas a partir los tres modelos de infall. En la figura 6.4 se

muestran las masas integradas en torno a los grupos de galaxias observacionales (panel

izquierdo), y para los grupos en los catálogos sintéticos (panel derecho). Las distintas

curvas, en ambos paneles de la figura, indican, de forma análoga a la figura 6.3, los

valores de las masas integradas derivadas a partir de los distintos modelos de infall. Las

diferencias entre los valores de las masas es notable para las regiones más próximas a

los centro de los grupos, en donde la curva asociada al modelo de infall lineal (ĺınea a

trazo y punto) se separa de las curvas correspondientes a los modelos de infall no-lineal

(ĺınea continua) y no-lineal modificado (ĺınea a trazos). Este comportamiento es similar

en ambos paneles de la figura 6.4.

A partir de estos resultados, que muestran que las diferencias entre los modelos de acre-

ción no-lineal y no-lineal modificado no son significativas y en vista de que el modelo

de acreción de Yahil (1986) permite recuperar adecuadamente los perfiles de masa a

partir de las curvas de infall (ver apéndice), se adopta este modelo de infall para los

subsiguientes análisis.

6.2. Luminosidad

En esta sección se procede a calcular la luminosidad integrada en torno a los sistemas

de galaxias. Para esto se toman regiones esféricas concéntricas a los grupos de galaxias y

se suman las luminosidades individuales de las galaxias interiores a cada cáscara. Cabe

destacar que para realizar este procedimiento con una muestra de galaxias completa en

volumen se debe corregir por la luminosidad faltante de las galaxias más débiles que la

magnitud absoluta ĺımite de la muestra, como se explicará a continuación.

6.2.1. Galaxias y grupos

Para obtener las luminosidades en torno a los grupos de galaxias observacionales se

utilizó el catálogo de galaxias 2MRS. Con el fin de tener una muestra completa en volu-

men se tomó la magnitud ĺımite aparente de dicho catálogo (k=11.75) y con el redshift

máximo (cz=12000 kms−1) de la muestra de galaxias que se utiliza en este trabajo, se

calculó la magnitud absoluta ĺımite Mklim = -23.64 + logh. Las galaxias del 2MRS con

magnitudes absolutas menores a la magnitud ĺımite y con redshifts por debajo de 12000

kms−1 fueron seleccionadas para tener la muestra completa en volumen. Con los catálo-

gos sintéticos se procedió de forma similar, tomando todas las galaxias con magnitudes
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absolutas más brillantes que Mklim y con redshifts menores al redshift ĺımite.

Previo al cálculo de las luminosidades integradas se debe tener en cuenta que los catálo-

gos limitados en volumen no contienen galaxias débiles. La contribución de estas galaxias

con magnitudes absolutas menores a la magnitud ĺımite de la muestra debe ser tenida

en cuenta al calcular la luminosidad total en la región. Con este propósito se realiza

una corrección (Lcos) a la luminosidad observada (Lobs) que contempla la contribución

de estas galaxias débiles, siguiendo el formalismo presentado por Moore et al. (1993).

Definiendo la luminosidad total (Ltot) como la suma de las luminosidades observadas

más las luminosidades de las galaxias con magnitudes por debajo de la magnitudes ĺımi-

te de la muestra tenemos que la luminosidad total es Ltot = Lobs + Lcor. Este factor

de corrección (Lcor) puede obtenerse asumiendo una función de luminosidad universal

(φ(L)) para las galaxias, lo que permite tener en cuenta las luminosidades por debajo

del valor ĺımite que caracteriza a una dada muestra. Dado que la subestimación de la

luminosidad total depende únicamente del corte de magnitud absoluta de la muestra,

tenemos que el factor de corrección lo podemos expresar como:

Lcor =

∫ Llim
0 L φ(L) dL∫∞
Llim

φ(L) dL
(6.3)

donde Llim = 100,4×(M�−Mlim).

Por lo tanto se requiere conocer la función de luminosidad de las galaxias para obtener

el factor de corrección. En este trabajo se adoptó la función de luminosidad para las

galaxias del catálogo 2MRS presentada por Branchini et al. (2012), con parámetros M∗

= -23.52 - 5 log(h) y α = -1.0. Con estos parámetros y con la magnitud ĺımite de la

muestra corregimos las luminosidades.

6.2.2. Perfiles de luminosidad integrada

Se procede a calcular las luminosidades integradas en esferas centradas en cada grupo

de galaxias. Esto se realizó tanto para los grupos observacionales como para los grupos

en los catálogos sintéticos.

Como consecuencia de que no se cuenta con las distancias de las galaxias pertenecientes

al catálogo 2MRS, el procedimiento se realiza en el espacio de redshift, es decir, se utiliza

el redshift como indicador de la distancia a partir de la ecuación 1.31. En vista de esto,

se analiza a través de los catálogos sintéticos si existen diferencias apreciables entre las

luminosidades integradas obtenidas en el espacio real y en el espacio de redshift.

En la figura 6.5 se muestran las luminosidades integradas en cáscaras concéntricas en
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Figura 6.5: Luminosidades integradas en función de la distancia al centro de los grupos
de galaxias en los catálogos sintéticos. En ĺınea continua se indican las luminosidades
en cáscaras concéntricas al centro del grupo y el espacio del redshift y en ĺınea a trazos

en el espacio real.

torno a los grupos de galaxias en los catálogos sintéticos. En ĺınea continua se indican

las luminosidades en el espacio de redshift y en ĺınea a trazos en el espacio real. Puede

notarse que las diferencias entre las luminosidades no son significativas, lo que sugiere

que utilizar las luminosidades integradas obtenidas en el espacio de redshift no introduce

grandes sesgos. En base a estos resultados se procede a calcular las luminosidades en

torno a los grupos de galaxias observacionales y de forma paralela las luminosidades

para los grupos de galaxias en los catálogos sintéticos, ambos en el espacio de redshift.

En la figura 6.6 se muestran las luminosidades en función de la distancia al grupo. En

ĺınea continua las luminosidades en los datos observacionales y en ĺınea a trazos en los

catálogos sintéticos. Puede apreciarse de la figura 6.6 la similitud entre ambas curvas,

que son consistentes dentro de los errores.

A partir de la masa total inferida para los entornos de los grupos de galaxias a través

de los efectos gravitatorios en la materia luminosa, y de las luminosidades integradas,

podemos estudiar la relación existente entre la masa total (materia oscura y bariónica)

y la masa luminosa.
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Figura 6.6: Luminosidades integradas en función de la distancia al centro de los gru-
pos de galaxias. En ĺınea continua se indican las luminosidades en cáscaras concéntricas
a los grupos de galaxias observacionales. En ĺınea a trazos se muestra las luminosida-
des integradas en torno a los grupos de galaxias en los catálogos sintéticos. El área
sombreada en gris contiene el 90 % de la distribución de las luminosidades de todos los

catálogos sintéticos y representa la varianza cósmica.

6.3. Relación Masa/Luminosidad

En esta sección se analiza la relación masa-luminosidad alrededor de los grupos de gala-

xias observacionales comparando los resultados con los derivados en los catálogos sintéti-

cos. Se procede a calcular las luminosidades en cáscaras concéntricas a los grupos de ga-

laxias, las cuales se corrigen a través del factor de corrección (ecuación 6.3) presentado

en la sección 6.2.1. De forma paralela se infiere la masa integrada sobre dichas cáscaras

a partir del campo de velocidades en torno a los grupos y mediante la aplicación del

modelo de infall no lineal, que nos proporciona la información de las sobredensidades

trazadas por los grupos de galaxias y de sus regiones circundantes.

En la figura 6.7 se muestran los resultados de la razón entre la masa integrada y la

luminosidad en función de la distancia al centro de los grupos. En ĺınea continua se indi-

can los valores obtenidos en torno a los grupos observacionales y en ĺınea a trazos a los

grupos en los catálogos sintéticos. El área sombreada contiene el 90 % de la distribución

de los valores encontrados en los catálogos sintéticos y representa la varianza cósmica.
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Figura 6.7: Relación Masa−Luminosidad en función de la distancia a los grupos de
galaxias. Las ĺıneas continua y a trazos indican las razones entre las masa y la lumi-
nosidad en torno a los grupos en los datos observacionales y en los catálogos sintéticos
respectivamente. Las barras de error asociadas a los valores observacionales correspon-
den a la propagación de errores de la masa-luminosidad. En tanto que, las barras de
errores sobre los valores estimados en los catálogos sintéticos se corresponde con el
error de la media. El área en gris contiene el 90 % de la distribución de los valores de la
relación masa−luminosidad en los catálogos sintéticos y representa la varianza cósmica.

Las barras de errores, en la curva observacional, corresponden a los errores absolutos

de la razón entre la masa y la luminosidad. En tanto que, las barras de errores en los

valores derivados de los catálogos sintéticos indican el error de la media.

Puede observarse de la figura 6.7 que la relación masa−luminosidad media, en los datos

observacionales, presenta un valor de 80 M�h
−1/L� en las regiones más cercanas al gru-

po (4 Mpch−1 < r < 7 Mpch−1). Los valores de la relación aumentan levemente a escalas

mayores a 8 Mpch−1 hasta alcanzar un valor de aproximadamente 100 M�h
−1/L�.

Estos valores son consistentes con las relaciones M/L que obtiene Tully (2015), las cuales

están entre 50 M�h
−1/L� y 120 M�h

−1/L�, para los grupos de galaxias que forman la

muestra de grupos que se utiliza en este trabajo.

Los resultados de la relación M/L en los catálogos sintéticos (ĺınea a trazos) muestran

similares valores y consistentes, dentro de los errores, con los valores observacionales.
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6.4. Sesgo: BIAS

La distribución de galaxias no necesariamente traza la distribución de masa. Esto ha

dado origen a teoŕıas con formación de galaxias sesgada. La relación entre luz y galaxias

está determinada por fenómenos f́ısicos complejos. Generalmente se asume una forma

lineal para esto, siempre que las fluctuaciones sean pequeñas

δgl = δm + (b− 1)δm (6.4)

Donde b representa el sesgo entre las distribuciones de materia oscura y las galaxias (ma-

teria luminosa), mientras δgl y δm son los contrastes de densidad asociados a las galaxias

y a la masa respectivamente. Las fluctuaciones observadas son la mezcla o combinación

de dos términos, uno generado por la fluctuación de masa más un término adicional dado

por el sesgo. Este último término indica cómo las galaxias pueblan diferentes regiones de

distinta manera. El primer término en (6.4) está asociado con velocidades peculiares, ya

que son las inhomogeneidades en la distribución de materia las que inducen los campos

de velocidades peculiares en su entorno. La expresión (6.4) es equivalente a la ecuación

1.14 presentada en el caṕıtulo 1.

La idea de que las galaxias constituyen un trazador sesgado de la distribución de masa

fue propuesta por Kaiser (1984), donde mostró que los cúmulos de galaxias correspond́ıan

a las poblaciones más sesgadas, como resultado de ser objetos formados en los picos más

altos de la distribución de masa. Bardeen et al. (1986) reportó que para una distribución

gaussiana de las fluctuaciones en la densidad inicial, las sobredensidades que colapsen

para formar galaxias tendrán contrastes de densidad de galaxias mayores que la subya-

cente distribución de masa. Mo and White (1996) plantean que la forma lineal del bias

es una buena aproximación cuando δ ∼ 1 (6.4). La evolución del bias con el redshift

fue estudiada por Fry (1996) y Tegmark and Peebles (1998) . Estos autores encuentran

que el bias es mayor en la época en que aparecen las primeras galaxias, ya que estas, al

formarse, colapsan en las regiones con mayor sobredensidad, las cuales están sesgadas.

Mann et al. (1998) analizan la dependencia del bias con la escala y encuentran que,

aunque en general este depende de la escala, la dependencia es débil y el bias tiende a

tomar valores constantes en escalas grandes.

Se estudió el sesgo entre la distribución de masa y galaxias en torno a los grupos de

galaxias en el Universo local utilizando las fluctuaciones en las densidades de masas de-

rivadas del modelo de infall no lineal (figura 6.3) y las fluctuaciones en las densidades

de galaxias calculadas a partir de las galaxias del 2MRS.

En la figura 6.8 se muestran los resultados del sesgo (b) en función de la distancia al
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grupo de galaxias. Los valores obtenidos con los datos observacionales se indican en la

figura con ĺınea continua, mientras que en ĺınea a trazos se muestran los obtenidos en los

catálogos sintéticos. El área gris contiene el 90 % de la distribución de valores obtenidos

en todos los catálogos sintéticos y representa la varianza cósmica. Las barras de errores

en las curvas corresponden a los errores absolutos para los valores observacionales y al

error de la media para los valores obtenidos en los catálogos sintéticos.

El sesgo en todo el rango de distancias estudiado toma valores comprendidos entre

Figura 6.8: Sesgo en función de la distancia a los grupos de galaxias. La ĺınea continua
indica el sesgo en torno a los grupos observacionales. En tanto que la ĺınea a trazos
muestra el sesgo para los grupos de galaxias en los catálogos sintéticos. Las barras de
error asociadas a los valores observacionales corresponden a la propagación de errores
de la razón entre las sobredensidades. En tanto que, las barras de errores sobre los
valores estimados en los catálogos sintéticos se corresponden con el error de la media.
El área en gris contiene el 90 % de la distribución de los valores de las razones entre
las densidades de galaxias y las densidades de materia en los catálogos sintéticos y

representa la varianza cósmica.

aproximadamente 1.5 y 1.8. Aunque los valores presentan una leve tendencia hacia mag-

nitudes menores a medida que aumenta la distancia al grupo, dada la magnitud de los

errores se puede considerar el sesgo constante para todo el rango de distancias. Este

resultado es consistente con los publicados por Mann et al. (1998).

Los resultados obtenidos en los catálogos sintéticos muestran valores levemente menores

con respecto a los resultados observacionales. Sin embargo, teniendo en cuenta los erro-

res, ambos resultados son consistentes.
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El valor del sesgo mayor a uno indica que el contraste en la densidad de galaxias es mayor

que el contraste en la densidad de masa total. Las teoŕıas de formación de estructura

predicen una distribución de galaxias sesgada respecto a la masa, en consonancia con

los resultados obtenidos en este trabajo (figura 6.8).

6.5. Parámetro de densidad de materia del Universo

Debido a que la relación masa-luminosidad que se obtuvo anteriormente es aproxima-

damente constante (ver figura 6.7) se puede suponer que el valor de esta es una buena

aproximación de la relación masa-luminosidad media para los grupos de galaxias. Por lo

tanto, es posible comparar las relaciones masa-luminosidad obtenidas con masas viriales

(presentadas por Tully (2015)) y con masas derivadas del modelo de infall.

Con el propósito de realizar esto, de forma similar a lo expuesto en la sección 6.3, se

calculó la razón entre la masa y la luminosidad en torno a los grupos con masas viriales

disponibles, adoptando el valor de Ωm = 0.315.

En la figura 6.9 se muestran los resultados de la relación masa-luminosidad (ĺınea conti-

nua) para esta muestra de grupos. El área sombreada contiene el 90 % de la distribución

de los valores encontrados en los catálogos sintéticos y representa la varianza cósmica.

Las barras de error corresponden a los errores obtenidos de la propagación de errores.

Por otro lado, para los grupos de la muestra se calculó la media de las razones entre la

masa virial y su luminosidad. El valor obtenido (aproximadamente 66 M�h
−1/L�) se

indica en la figura 6.9 con la ĺınea a puntos y trazos.

En la figura 6.9 puede observarse que, aunque la relación masa-luminosidad derivada

a partir del infall presenta valores mayores que la obtenida a partir de la masa virial,

ambas relaciones son comparables dentro de los errores. Dado que las masas integradas

derivadas del infall están sujetas al modelo cosmológico adoptado, la diferencia entre

las relaciones M/L obtenidas de masas viriales (independientes de los parámetros cos-

mológicos) y las derivadas del infall dependen del valor de Ωm.

Basados en este resultado se estudia la dependencia de las fluctuaciones en la densidad

de masa, y en las masas integradas, con los parámetros cosmológicos, en particular con

Ωm.

En la figura 6.10 se muestran las sobredensidades de masa en función de la distancia

al grupo para distintos valores de Ωm. Los diferentes colores corresponden a distintos

valores adoptados para Ωm, la ĺınea negra corresponde a Ωm = 0.315 que es el valor ob-

tenido por Planck (Planck Collaboration et al. 2011) y que fue utilizado en los análisis
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Figura 6.9: Relación Masa−Luminosidad en función de la distancia a los grupos de
galaxias. Las ĺınea continua indica las razones entre las masa y la luminosidad en torno
a los grupos que contienen estimas de masas viriales en los datos observacionales. Las
barras de errores son obtenidas a partir de la propagación de errores. El área en gris
contiene el 90 % de la distribución de los valores de la relación masa−luminosidad en
los catálogos sintéticos y representa la varianza cósmica. En ĺınea a trazos se indica el
valor medio de las razones entre las masas viriales y luminosidades de los grupos de

galaxias en la muestra.

precedentes. Las ĺıneas roja, azul, verde y rosa corresponden a valores de Ωm de 0.1, 0.2,

0.4 y 0.5 respectivamente.

A partir de la inspección de la figura 6.10 es clara la dependencia de los contrastes de

densidad con Ωm. De forma sistemática, a medida que aumenta el valor de Ωm, dismi-

nuyen las sobredensidades de materia en torno a los grupos de galaxias. En particular,

las mayores diferencias entre las distintas curvas ocurren en las regiones más próximas

al pozo de potencial asociado al grupo de galaxias. Este comportamiento es esperado ya

que cuanto más chico es Ωm más grandes son los contrastes en la densidad.

A partir de los valores estimados para los contrastes de densidad en función de Ωm

se calcularon las masas integradas correspondientes (ecuación 6.1). Los resultados se

muestran en la figura 6.11, donde los colores representan los distintos valores de Ωm de

igual manera que en la figura 6.10, y las barras de error se obtienen de la propagación

de errores sobre la ecuación 6.11. En la figura 6.11 puede observarse la dependencia de

los perfiles de masa integrada con el valor de Ωm.

La dependencia de los perfiles de masa con el valor asumido para Ωm implica que esta
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Figura 6.10: Sobredensidades en torno a los grupos de galaxias derivadas del modelo
de infall no-lineal con distintos valores de Ωm. Los diferentes colores se corresponden
con distintos valores de Ωm : azul Ωm = 0.1, rojo Ωm = 0.2, verde Ωm = 0.4 y rosado
Ωm = 0.5. Las barras de errores corresponden con el error obtenido de la propagación

de errores.

dependencia también estará presente en la relación masa-luminosidad. Entonces si se

comparan las predicciones de M/L obtenidas con el modelo de infall, en función de Ωm,

con la M/L calculada usando la masa virial de los grupos, es posible encontrar el valor

de Ωm que predice la M/L (a partir del infall) que mejor se ajusta a la calculada con

la masa virial (independiente del modelo cosmológico). Es importante mencionar que

este procedimiento proporciona un método alternativo para acotar el valor de Ωm. Por

lo tanto, con el propósito de acotar los valores de Ωm se calculó la M/L para distintos

valores de Ωm y se las comparó con el valor de la relación M/L media de los grupos de

galaxias obtenidos a partir de las masas viriales.

En la figura 6.12 se muestran las relaciones masa-luminosidad derivadas del infall para

distintos valores de Ωm, los colores rojo, azul, verde y rosa se corresponden con valores

0.1, 0.2, 0.4 y 0.5 de Ωm. En ĺınea negra a trazos se indica Ωm = 0.315 presentado por

Planck, y en color naranja, Ωm = 0.27, el valor presentado por el WMAP (Bennett et al.

2013). La barras de errores se corresponden con la propagación de errores en la rela-

ción M/L. Por simplicidad se muestran sólo los errores correspondientes a Ωm = 0.315

(ĺınea negra a trazos). Cabe destacar que los errores relativos asociados a las relaciones
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Figura 6.11: Masas integradas en torno a los grupos de galaxias derivadas del modelo
de infall no-lineal. Los diferentes colores se corresponden con distintos valores de Ωm

: azul Ωm = 0.1, rojo Ωm = 0.2, verde Ωm = 0.4 y rosado Ωm = 0.5. Las barras de
errores corresponde al error obtenido de la propagación de errores.

masa-luminosidad derivadas a partir del infall son similares y se exhiben en el panel

pequeño superior a la izquierda de la figura. La ĺınea horizontal en 66 M�h
−1/L� (ĺınea

de puntos y trazos) indica el valor medio de la relación masa-luminosidad derivada de

las masas viriales de los grupos de galaxias.

Como puede apreciarse en la figura 6.12 el modelo de infall con un valor de Ωm = 0.2 se

ajusta mejor a la M/L derivada a partir de las masas viriales. No obstante, con valores

de Ωm en el rango [0.1 , 0.4] se obtienen M/L consistentes, dentro de los errores, con las

calculadas a partir de las masas viriales. Cabe destacar que este resultado es consistente

con los valores de Ωm aceptados en la actualidad, respaldando la capacidad del método

propuesto para acotar los posibles valores de la densidad de materia del Universo.

Dado que las incertezas en la determinación de las distancias son las principales fuentes

de error en las estimas de la M/L, se espera que estos errores disminuyan con el adve-

nimiento de catálogos de distancias determinadas con mayor precisión. Esto confiere al

método un gran potencial para mejorar las estimas de masas de grupos de galaxias y

para realizar contribuciones en el campo de la cosmoloǵıa.
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Figura 6.12: Relación Masa−Luminosidad en función de la distancia a los grupos de
galaxias. Los diferentes colores se corresponden con distintos valores de Ωm : rojo, azul,
naranja, negro, verde y rosa corresponden a los valores 0.1, 0.2, 0.27, 0.315, 0.4 y 0.5.
Las barras de error corresponden a la propagación de errores de la razón entre la masa
y la luminosidad. Por simplicidad se muestran las barras de errores solo para el valor
de Ωm =0.315, mientras que en el pequeño panel superior izquierdo se muestran para
todos los valores de Ωm. La ĺınea a trazos y puntos indica el valor medio de la relación

masa-luminosidad derivada de las masas viriales de los grupos de galaxias.





Caṕıtulo 7

Análisis y Discusión

En este caṕıtulo se presenta un resumen de los principales análisis realizados en el trabajo

de investigación, se realiza una discusión de los resultados obtenidos y se exponen algunas

conclusiones.

7.1. Sesgos, errores e incertezas en el método del coseno.

Se analizó la idoneidad del método del coseno para estimar la amplitud media de los

campos de velocidades peculiares en torno a pozos de potencial, utilizando simulaciones

numéricas pobladas con galaxias semianaĺıticas.

7.1.1. Velocidades peculiares radiales

Se investigó la posibilidad de reconstruir el campo medio de velocidades en torno a gru-

pos de galaxias a partir de la componente radial de las velocidades peculiares, aplicando

el método del coseno a catálogos sintéticos. Se encontró que las amplitudes derivadas

del método con velocidades radiales están en excelente acuerdo con las calculadas utili-

zando las tres componentes de la velocidad. Este resultado es de suma importancia ya

que constituye la base de todos los estudios realizados en esta tesis. Adicionalmente,

posee gran potencial para futuras aplicaciones que involucren la dinámica en regiones

circundantes a sobredensidades.

127
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7.1.2. Errores en la determinación de distancias

Se analizaron detalladamente los errores introducidos en las velocidades medias de infall

por las incertezas en la determinación de distancias, utilizando catálogos sintéticos.

Se examinaron las distribuciones de velocidades peculiares obtenidas a partir de

distancias con errores similares a los observacionales y se las comparó con aquellas

sin errores agregados.

Se compararon los campos de velocidades obtenidos con dos estimadores de veloci-

dades peculiares, que las vinculan con la distancia y el redshift mediante relaciones

lineales y logaŕıtmicas.

Se examinó el efecto de los errores en las curvas de infall, analizando separadamente

las contribuciones del error en la distancia y en las velocidades peculiares. Este

último depende fuertemente del estimador empleado para obtener las velocidades.

Se compararon las curvas de infall con y sin errores encontrándose diferencias

apreciables y sistemáticas, especialmente para velocidades lineales, que consisten

en la sobreestimación de las velocidades medias.

Se encontró un efecto sistemático, producido por los errores en la determinación de la

distancia, en las curvas de infall. Este comportamiento podŕıa ser explicado en términos

del sesgo inhomogeneo de Malmquist, que genera velocidades de infall ficticias en los

entornos a sobredensidades en la distribución de galaxias (ver caṕıtulo 4). Es crucial

tener en cuenta este efecto a la hora de realizar análisis cuantitativos que involucren al

campo de velocidades y, en virtud de la sistematicidad que presenta, es posible corregirlo.

7.2. Infall con datos observacionales

Se estimó la velocidad media de cáıda de galaxias hacia grupos utilizando datos obser-

vacionales mediante la aplicación del método del coseno. Se efectuaron las correcciones

correspondientes para descontar los efectos sistemáticos producidos por las incertezas en

la determinación de distancias.

Se obtuvieron velocidades medias del orden de 150kms−1 en un rango de distancias de

4 a 17 Mpch−1 consistentes, dentro de los errores, con los resultados de los catálogos

sintéticos.
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Las velocidades inferidas son comparables con las publicadas en la literatura para gru-

pos observacionales (Diaferio and Geller 1997; Ceccarelli et al. 2005) y en simulaciones

númericas (Pivato et al. 2006), e indican que la dinámica en regiones cercanas a grupos

pequeños de galaxias está dominada por un movimiento de cáıda hacia el centro de po-

tencial. Además, de acuerdo a lo previsto, se obtienen amplitudes de cáıda menores a

las velocidades t́ıpicas de los entornos a cúmulos masivos (Croft et al. 1999; Tully and

Mohayaee 2004; Karachentsev and Nasonova 2010).

Se estudió la dependencia de las amplitudes de infall con propiedades intŕınsecas de los

grupos, como la luminosidad y la masa virial. Los resultados muestran que con los gru-

pos más luminosos o masivos se obtienen velocidades de infall mayores que con grupos

de baja luminosidad o masa virial; acorde a lo esperado según las predicciones de la

f́ısica clásica.

Estos resultados posibilitan la realización de conjeturas acerca de la eficacia de la masa

virial y la luminosidad como indicadores de la masa total del grupo de galaxias.

7.3. Efectos del entorno a gran escala en las amplitudes

del infall

7.3.1. Anisotroṕıas en los campos de velocidades en torno a los grupos

Se analizó el efecto de las anisotroṕıas en la distribución de galaxias en las amplitudes

de infall. Los resultados obtenidos revelan que las galaxias caen desde regiones de ba-

ja densidad a mayores velocidades que desde regiones de alta densidad relativa. Este

comportamiento es consistente con Pivato et al. (2006); González and Padilla (2010);

Ceccarelli et al. (2011); Skielboe et al. (2012) y puede atribuirse a la dinámica global del

Universo a escalas grandes. En esas regiones, donde las estructuras dominantes son los

cúmulos, filamentos y voids cósmicos, se inducen movimientos de corriente a gran escala

que consisten básicamente en la cáıda de materia hacia los cúmulos desde los filamentos

y en la expansión de los voids cósmicos. Estos dos procesos aportan masa a los cúmulos

y tienen caracteŕısticas que los distinguen.

El tránsito de los objetos a través de los filamentos es mucho más caótico y turbulento

que a través de regiones de baja densidad. Las galaxias en los filamentos están más ex-

puestas a experimentar interacciones o fusiones con otras galaxias vecinas que aquellas

en regiones de baja densidad. Por otro lado, las galaxias provenientes de regiones de baja

densidad que son acretadas por grupos, caen hacia ellos mediante un flujo más laminar,
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debido a que no suelen experimentar interacciones con otros objetos.

Adicionalmente, a partir de la comparación de la dependencia de las amplitudes de in-

fall con las propiedades de los grupos y con las direciones hacia regiones de distinta

densidad, puede inferirse que las velocidades con las que las galaxias son acretadas por

los grupos dependen fuertemente de las estructuras circundantes.

El infall esféricamente simétrico que se propone en el modelo del coseno es una aproxi-

mación válida para estimar las amplitudes medias de los campos de velocidades de una

muestra numerosa de grupos superpuestos. Sin embargo, el análisis detallado del campo

de velocidades revela una fuerte dependencia con la dirección de mayor densidad en el

entorno a gran escala. Esto constituye una limitación a la hora de pretender aplicar el

modelo de infall para determinar masas en torno a grupos individuales.

7.3.2. Densidad en el entorno a los grupos y su efecto en los campos

de velocidad

Se realizó un análisis de la influencia de la densidad integrada en la región que rodea

a los grupos de galaxias en las velocidades de infall. Considerando los resultados que

muestran que la amplitud del infall depende de la masa del grupo, se tomaron mues-

tras de grupos de igual masa para desacoplar ambos efectos, local, asociado al grupo, e

intermedio, debido a la densidad global en el entorno. Como resultado se encontró que

la densidad en el entorno es responsable de inducir velocidades en los objetos a escalas

mayores de manera sistemática, mientras mayores son las densidades globales mayores

son las velocidades de infall inducidas. Este comportamiento está previsto por las ecua-

ciones clásicas que describen el movimiento de un objeto en el entorno a sobredensidades

de masa.

Examinando estos resultados puede notarse que a pequeñas escalas el infall es inducido

por la sobredensidad local asociada al grupo, en tanto que a escalas intermedias el campo

de velocidades está dominado por la densidad global.

En conclusión, a partir de los análisis llevados a cabo en este trabajo se ha compro-

bado el papel determinante de la estructura a gran escala circundante en la dinámica

de las galaxias y los grupos de galaxias. Los resultados sugieren que una descripción

completa del campo de velocidades alrededor de los grupos de galaxias puede obtenerse

considerando conjuntamente la masa del grupo, la densidad de la región circundante y

la presencia de grandes estructuras.
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7.4. Estimas de masa en torno a grupos a partir del infall

Se utilizó el modelo de infall esférico para estimar fluctuaciones medias en la densidad

de masa en torno a grupos de galaxias. Se compararon predicciones de distintos modelos

de infall y se encontró que a escalas mayores a aproximadamente 8 Mph−1 no presentan

diferencias apreciables, en tanto que en regiones cercanas al grupo, el modelo de infall

no lineal (Yahil 1986) describe apropiadamente los campos de velocidades.

Se examinaron las predicciones para los perfiles de masa en torno a los grupos, obte-

niéndose resultados consistentes con los datos de simulaciones numéricas.

Es importante destacar que la utilización de los modelos de infall posibilita la obten-

ción de información de la distribución de masa a partir de datos observacionales. Este

es un método con mucho potencial habida cuenta de que los catálogos de velocidades

peculiares están en continuo crecimiento y se espera que la incorporación de nuevos

datos mejoren sustancialmente la significancia estad́ıstica de los resultados. Además, a

diferencia del ampliamente utilizado teorema del virial, permitiŕıa estimar masas en el

entorno a grupos pequeños de galaxias.

7.4.1. Relación masa-luminosidad a partir del infall

Los perfiles de masa derivados del infall fueron utilizados para estimar las relación masa-

luminosidad. Se obtuvo una relación aproximadamente constante para la masa/luminosidad

en la banda Ks, con una leve tendencia a crecer con la distancia, y en consonancia con

los resultados publicados para la relación en la misma banda (Rines et al. 2001; Tully

2015).

7.4.2. Sesgo entre los contrastes de galaxias y masa a partir del infall.

A partir de las fluctuaciones en la densidad de masa obtenidas mediante las predicciones

del modelo de infall se estimó el sesgo entre las fluctuaciones en las densidades de masa

y galaxias. El sesgo resultante no presenta variaciones apreciables con la distancia, y

está en acuerdo con las predicciones teóricas y resultados presentes en la literatura

(Kaiser 1984; Bardeen et al. 1986; Mo and White 1996; Mann et al. 1998).



Apéndice 132

7.4.3. Parámetros cosmológicos

Los modelos que vinculan los campos de velocidades con la sobredensidad integrada de

masa dependen de los valores asignados a los parámetros cosmológicos. Esta dependencia

también esta presente en los perfiles de masa inferidos a partir de las sobredensidades.

En esta tesis se utilizaron los valores de la relación masa-luminosidad derivados del in-

fall, mediante la comparación con estimas independientes de la cosmoloǵıa, para ajustar

valores de parámetros cosmológicos. Como resultado se presenta un método alternativo

para acotar el valor de la densidad de materia en el Universo. A partir de las deter-

minaciones de las velocidades de infall es posible confrontar modelos y observaciones

extrayendo información valiosa de la dinámica y evolución de la estructura a gran escala.
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Apéndice

A.1. Masa vs infall

En el caṕıtulo 6 se utilizaron las aproximaciones del modelo de infall lineal. Con el

propósito de verificar la idoneidad del modelo a la hora de predecir los perfiles de masa

se contrastaron los perfiles derivados a partir de las curvas de infall y los calculados a

partir de las part́ıculas de materia oscura en una simulación numérica.

Para realizar esto es necesario contar con información de la masa y las galaxias semi-

analiticas en la misma simulación numérica. A causa de no disponer de datos públicos

que provean la masa en el cubo de la simulación Millenium (utilizada en los anaĺısis

realizados en el cuerpo principal de la tesis), se decidió recurrir a otra simulación para

comparar las predicciones de masa del modelo de infall con la masa calculada a partir

de las part́ıculas de materia oscura.

En este suplemento se muestran los resultados.

A.2. Los datos

Las bases de datos aqúı descriptas sólo han sido utilizadas en este apéndice con el fin de

comparar las predicciones para los perfiles de masa con aquellos calculados directamente.

A.2.1. Simulación

Se usan catálogos sintéticos extraidos de una simulación de n-cuerpos poblada con ga-

laxias mediante el modelo semianaĺıtico GALFORM (Cole et al. 2000; Benson et al. 2002),
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realizado en la Universidad de Durham. La simulación numérica usa parámetros ΛCDM

estándar en acuerdo con los resultados del primer año del WMAP (Spergel et al. 2003).

El cubo de la simulación tiene 250h−1 Mpc de lado y contiene 1,25× 108 part́ıculas de

materia oscura con masa 1,04 × 1010h−1M�. Los halos de materia oscura son identifi-

cados en la salida a z = 0. utilizando el algortimo friends of friend y se seleccionan los

halos que contengan 10 o más part́ıculas. Como resultado, el ĺımite de resolución de los

halos es 1,04× 1011h−1M�.

El procedimiento adoptado por los autores para poblar los halos de materia oscura si-

gue el método descripto por Benson et al. (2002). Basicamente, el codigo GALFORM es

ejecutado para cada halo, y las galaxias son asignadas a un subconjunto de part́ıculas

del halo. Se espera que aproximadamente un 90 % de las galaxias centrales más lumi-

nosas que MbJ − 5 log10 h = −17,5 estén en halos resueltos por la simulación. El ĺımite

en magitud del catálogo ha sido extendido hasta MbJ − 5 log10 h = −16 realizando un

cálculo separado del algoritmo GALFORM para grides conteniendo halos de baja masa.

Estas galaxias han sido asignadas a part́ıculas que no han sido vinculadas a halo alguno.

A.2.2. Catálogos sintéticos

En un segundo paso, se extraen los catálogos sintéticos de la simulación numérica. Se

contruyen 27 catálogos sintéticos que, en lo referido a la fotometŕıa, reproducen las

propiedade estad́ısticas del UZC (Falco et al. 1999). Esto es debido a que las galaxias

provistas por el grupo de la Universidad de Durham cuentan con magnitudes en la misma

banda que las del UZC. Respecto a las propiedades espaciales, la funciones de seleccion

radial y angular son similares a las aplicadas para construir catálogos sintéticos en el

caṕıtulo 3 de esta tesis.

Cada catálogo sintético es construido asignando al observador una posición en el cubo de

la simulación y aplicando la función de selección angular y radial del UZC, modificada

para muestrear también al hemisferio sur. Luego, se aplica el algoritmo friends-of-friends

al catálogo sintético para identificar grupos de galaxias. Para obtener catálogos sintéticos

con distancias se restringe la muestra de galaxias del catálogo a fin de contener un número

comparable a las compilaciones de distancias observacionales presentadas en el caṕıtulo

3. Se han seleccionado grupos con velocidades radiales en el rango 2, 000 km s−1 <

cz < 10, 000 km s−1, resultando un volumen análogo al utilizado en el cuerpo principal

de la tesis. Conjuntamente, se impone a las galaxias seguir la misma distribución de

velocidades radiales que la muestra observacional.

Este procedimiento es utilizado para construir 27 catálogos sintéticos en el cubo de la
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simulación. Los análisis realizados con ellos son análogos a los presentados en el caṕıtulo

6.

A.3. Sobredensidades y masas.

El modelo de infall esférico proporciona una descripsión de la acreción radial hacia re-

giones de alta densidad, como se explica detalladamente en los caṕıtulos 1 y 6. En esta

sección se pretende analizar si las velocidades de infall obtenidas a partir este modelo

constituyen una buena aproximación de la dinámica del Universo local.

Con el propósito de comprobar la confiabilidad de las sobredensidades de masa derivadas

de la teoŕıa lineal, estas se han comparado con las sobredensidades de masa calculadas

en la simulación numérica utilizada en este apéndice.

Los perfiles de las sobredensidades medias de masa integradas se muestran en la figura

A.1. Las sobredensidades son derivadas de las amplitudes de infall corregidas, de forma

análoga a lo descripto en el caṕıtulo 4, mediante la proximación de Yahil con Ω = 0,3

(linea continua gris) y calculadas a partir de la distribución de materia oscura (ĺınea

continua negra). La region sombreada gris indica la dispersión de la δ en los 27 catálo-

gos sintéticos.

Se derivan perfiles de δ y masa en los catálogos sintéticos comparables, dentro de los

errores, con aquellos medidos directamente de la simulación, indicando la validez de la

teoŕıa lineal para inferir las sobredensidades de masa.
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Figura A.1: Fluctuación en la densidad de masa integrada en función de la distancia
al grupo. La ĺınea negra muestra los resultados de calcular la δ con las part́ıculas y las
barras de error representan el error de la media. La ĺınea gris corresponde al promedio,
sobre los 27 catálogos sintéticos, de la δ derivada a partir del modelo de Yahil (1986). La
región sombreada gris muestra la dispersión de los resultados de los catálogos sintéticos.
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Figura A.2: Perfil de masa integrada calculada a partir de las part́ıculas de materia
oscura (lineas negras). Perfil de masa integrada media inferida del modelo de Yahil
(1986) (ĺınea gris). La región sombreada gris muestra la dispersión de los resulados de

los catálogos sintéticos.
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(2015a) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 34

2.2. Logaritmo de la distribución de la razón entre las velocidades peculiares
y sus incertezas, vi/σi, calculadas usando el estimador clásico, panel iz-
quierdo, y el nuevo estimador, panel derecho. El área de los histogramas
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derivadas del análisis con las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”. Las
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de alta masa (log(M)>13.6) y las ĺıneas a trazos las amplitudes de las
velocidades hacia los grupos de de baja masa (log(M)<13.6). En el panel
(a), se muestran los resultados derivados con las velocidades peculiares
“lineales” y en el panel (b) con las velocidades peculiares “logaŕıtmicas”.
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“logaŕıtmicas”. Las barras de errores indican el error asociado al ajuste
lineal de las velocidades peculiares en función del cos(θ). Las áreas som-
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5.9. Razón entre las amplitudes de las velocidades de infall hacia grupos de
de alta luminosidad (AL) con respecto a las amplitudes hacia grupos de
baja luminosidad (BL) en función de la distancia al centro de los grupos.
A la izquierda, paneles (a)-(c), se muestran los resultados con los datos
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es la superposición de las varianzas cósmicas entre las masas integradas
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propagación de errores. El área en gris contiene el 90 % de la distribución
de los valores de la relación masa−luminosidad en los catálogos sintéticos
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