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Resumen

Como ha sido demostrado a partir de simulaciones y observaciones
cosmoldgicas, el universo actual presenta una compleja estructura a
gran escala de filamentos entrelazado permeados por regiones de al-
tos vacios. Esta estructura es denominada red csmica y es una de las
principales caracteristica emergentes del régimen no lineal. Muchos
estudios se ha realizado dirigidos a la cuantificacion de la red césmica
y de sus efectos sobre las propiedades fisicas de sistemas como ha-
los de materia oscura y galaxias. Algunas importantes correlaciones
se han establecido ya para algunas de estas propiedades, tales como
la masa de los halos, su pardmetro de espin y su forma. También ex-
iste un creciente interés en estudiar las propiedades del grupo local de
galaxias (dominado principalmente por las galaxias de andrémeda y
la via lactea) en un contexto cosmolégico como un test del modelo

cosmologico estandar.

Con la motivacion de seguir esta linea, en el actual trabajo se hace un
estudio de sistemas similares al grupo local (LG) en simulaciones cos-
moldgicas de materia oscura. Como principal propuesta, se introduce
un método para la construccion de muestras de sistemas LG a partir
de la aplicacion del esquema V-web para la clasificacion del entorno
cosmolégico en simulaciones que reproducen el universo local. Se de-
muestra que las muestras LG construidas son consistentes y presentan
sesgos significativos para algunas propiedades fisicas respecto a la dis-
tribucidn de los halos. En especial se determina que a diferencia de los
halos, que se forman en zonas de alta densidad, los sistemas LG se en-
cuentran preferencialmente en zonas de mds baja densidad, tal como

regiones vacias y regiones con una distribucion plana de materia.
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“Equipado con sus cinco senti-
dos, el hombre explora el universo
alrededor suyo y llama a esta aven-

tura Ciencia”

Edwin Hubble

Preliminares

“(Cudl es nuestro lugar en el cosmos?” Esta es una de las mds simples y trascen-
dentales preguntas que han acompafiado a los seres humanos desde su propia exis-
tencia, ademds, potenciada por nuestra curiosidad innata nos ha conducido a tener
una imagen relativamente completa y estructurada de nuestro universo. A pesar
de lo anterior, esta entendimiento es relativamente actual en la historia de la hu-
manidad, tanto que la astronomia solo es considerada una disciplina cientifica rig-

urosa después del siglo diecisiete.

1.1 Prehistoria

En la mayoria de disciplinas cientificas un avance tedrico importante viene acom-
pafiado de una significativa mejora técnica e instrumental, es por esta razon que
al comienzo del siglo diecisiete Johannes Kepler pudo establecer sus tres cono-
cidas leyes de movimiento planetario, basadas en los precisos datos de cuerpos
astronémicos computados por Tycho Brahe. Este evento fue de gran importancia
en la historia de la astronomia y la ciencia moderna debido a que fue el primero
de muchos golpes contra la aceptada nocién antropocéntrica del cosmos. A pesar
de estas leyes de Kepler constituian la prueba mas crucial del modelo heliocéntrico

de Nicolas Copérnico, fue solo hasta 1685 cuando Isaac Newton formuld su ley
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de gravitacion universal (de las cuales pueden ser derivadas todas las leyes de Ke-
pler) cuando los astrénomos pudieron tener un conjunto de herramientas tedricas
suficientemente potentes para comenzar una discusion seria y profunda de la natu-
raleza real de nuestro universo a escalas mayores que el sistema solar, inaugurando
asi las ciencias de la gravedad [26).

Después de la formulacion de la gravitacion universal, el siguiente avance teori-
co importante en esta area viene en los siglos dieciocho y diecinueve con el desar-
rollo de la mecénica clasica, como el formalismo lagrangiano y hamiltoniano, y
de poderosas herramientas numéricas. Todos estos logros impulsaron el estudio
de temas claves como el problema de muchos cuerpos, permitiendo un profundo
entendimiento de la dindmica de sistemas gravitacionales complejos, tales como
sistemas planetarios, cimulos estelares, etc.

Paralelo a lo anterior, en el lado observacional comenzaba a surgir la idea de
universo isla, del cual evolucionaria el concepto de galaxia. Todo esto fue poten-
ciado enormemente por el desarrollo del telescopio, permitiendo ademds entender
que la galaxia es tan solo una gran coleccion de estrellas tal como nuestro sol. Fue
muy notable el trabajo pionero de William Herschel, quien intent6 realizar un mapa
de nuestra galaxia determinando distancias a partir de la asuncién de estrellas con
la misma luminosidad intrinseca y la ley de inverso cuadrado para el decaimiento
de la intensidad (figura[I.T). Aunque sus resultados fueron muy imprecisos debido
a la asuncidn incorrecta en que se basaban, la importancia de este trabajo radica en
el reconocimiento de una estructura (discoidal) de nuestra galaxia.

Otra importante cuestion observacional que estaba emergiendo en esa época
fue sobre la existencia de otros universos islas tal como el nuestro. Era ya bien
conocida la existencia de cuerpos extendidos en el cielo que no se acomodaban
satisfactoriamente a la definicion de estrellas o planetas, tales como nebulosas,
discos planetarios y galaxias. Incluso William Herschel y su hijo John Herschel
contribuyeron con la realizacion de un gran catdlogo (para la época) de cuerpos
extendidos conocido como Catdlogo de Nebulosas y Cimulos de Estrellas y una
version extendida terminada por John Dreyer en 1888, Nuevo Catdlogo General de
Nebulosas y Ciimulos de Estrellas, los cuales junto con el Indice de Catdlogos de

1895 y 1908 constituyen una amplia coleccion de cuerpos ampliamente usados en
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Figura 1.1: Modelo de William Herschel para nuestra galaxia, basado en un conteo de

estrellas y la asuncién de igual luminosidad [14].

la astronomia actual, referidos con sus abreviaciones en inglés NGC'y IC respecti-
vamente [26]. A pesar de todos estos logros observacionales, la naturaleza real de
estos objetos era un completo misterio, especialmente si ellos eran objetos dentro
de nuestra propia galaxia o eran sistemas completamente independientes.

Esta ultima cuestion permanecio hasta el siglo veinte, y junto con el tamafio
real del universo constituyeron los dos grandes temas tratados en el conocido Gran
Debate, también denominado Debate de Shapley-Curtis. Un importante evento en
la historia de la astronomia donde los astronomos Harlow Shapley y Herber Curtis
sometieron respectivamente diferentes argumentos a favor y en contra de la perte-
nencia de esos objetos a nuestra galaxia y si la Via Lactea era todo nuestro universo
[4] [32]. A pesar de todo, sus argumentos fueron poco concluyentes y la solucién a
estos problemas debid esperar hasta 1924 cuando Edwin Hubble midio la distancia
a la galaxia de Andromeda (M31 o NGC 224) y demostré incuestionablemente la
verdadera naturaleza extragaldctica de este objeto, y en anos posteriores para los
demads [18]. Este logro junto con la verificacion observacional de la expansion del
universo (también debida a Hubble) fueron el comienzo de la cosmologia observa-
cional moderna.

También sucedi6 en este mismo siglo un evento clave para las modernas cien-
cias de la gravedad, Albert Einstein formul6 su Teoria General de la Relatividad
[6], cambiando completamente la concepcidn previa de espacio y tiempo y llegando

asi a nuestro paradigma cosmoldgico actual.
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1.2 El Paradigma Cosmologico Actual

Las bases tedricas para la relatividad general comenzaron a surgir con el auge de las
geometrias no Euclidianas en el siglo diecinueve y comienzos del veinte, cuando
fue demostrado que el quinto postulado de Euclides no era necesario para construir
geometrias autoconsistentes y llegando asi a las geometrias no planas (ver figura
[I.2). En especial fueron destacables los trabajos de Nikolai Lobachevsky (padre
de las geometrias no Euclideas) y Bernhard Riemman, fundador de la geometria

Riemanniana.

_

Flat Geometry Closed Geometry Open Geomtery

Figura 1.2: Diferentes geometrias con variacion del quinto postulado de Euclides.

A pesar de que estos primeros desarrollos en geometria habian dado lugar a
fuertes discusiones sobre el tipo de geometria del universo, los conceptos de espa-
cio y tiempo eran atun interpretados de forma absoluta y mds ain, su conexion con
la gravedad completamente ignorada. Es por esta razoén que la formulacién de la
Relatividad General abri6 la puerta a toda nuestra comprension moderna.

Una vez obtenidas las ecuaciones de campo métrico de la Relatividad General
fue posible construir modelos globales y autoconsistentes del universo. Un primer
intento se debe al propio Einstein, quién formul6 con influencia de su propia creen-
cia un modelo de universo estdtico y cerrado. Para lograr esto debi6 hacer uso de la
bien conocida constante cosmoldgica para contrarrestar la expansion/contraccion
natural de las soluciones que da la teoria.

Pocos afos después Aleksander Friedmann demostré en una serie de dos articu-
los un conjunto de soluciones para universos cerrados o hiperbdlicos que se ex-

panden desde una singularidad [10] [11], lo que concordaba perfectamente con las
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observaciones realizadas por Hubble para el corrimiento al rojo de galaxias dis-
tantes. Debido a esto, la inclusion de la constante cosmoldgica para soluciones
estacionarias es conocido histéricamente y reconocido por €l mismo, como el may-
or “resbalon” de la vida de Einstein. Después de esto hubo un aumento considerable
en las investigaciones sobre la naturaleza del universo acorde a este tipo de solu-
ciones, como la dindmica a gran escala, la geometria global y la medicién precisa
de un conjunto de parametros cosmoldgicos de los modelos.

El siguiente avance importante viene con la formulacion de la teoria del Big
Bang por parte de George Gamow, donde se propone que los primeros estadios
del universo habian sido muy densos y calientes, partiendo de una singularidad y
llegando a los estadios tardios donde el universo se ha estado expandiendo y en-
friando, acorde a la solucién de Friedmann. Una de las primeras consecuencias de
esta teoria es la nucleosintesis temprana, donde reacciones de fusion de hidrégeno
produjeron elementos mas pesados a partir del Hidrogeno, tales como Helio y Litio,
lo cual no puede ser explicado a partir de reacciones de fusion en estrellas. La nu-
cleosintesis temprana fue demostrada por Ralph Alpher y Robert Herman y ha sido

corroborada observacionalmente de forma muy precisa.

-300 uK +300 UK

Figura 1.3: Radiaciéon cémica de fondo. Tomado de http://upload.
wikimedia.org/wikipedia/commons/3/3c/I1lc_9yr_moll4096.png

La segunda consecuencia del Big Bang es la presencia de un remanente de ra-

diacion de cuerpo negro del universo temprano, donde debido a la alta densidad y
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temperatura este era dominado completamente por la radiacién. Esto fue corrob-
orado por observacionalmente por Arno Penzias y Robert Wilson en 1965 con el
descubrimiento de la radiacion césmica de microondas (CBM por su siglas en in-
glés), donde se midi6 un espectro de cuerpo negro de fondo en el universo con una
temperatura asociada de 1" = 2,725 K. Estas dos predicciones de al teoria del Big
Bang han hecho que sea adoptado como parte del modelo cosmoldgico estandar.

Uno de los primeros problemas originados con el descubrimiento de la ra-
diacién cosmica de fondo es el problema de horizonte. Esto surge debido la alta
isotropia angular medida en el espectro de radiacién de fondo (ver figura|l.3)), indi-
cando una conexion causal entre regiones tan apartadas del universo, que en prin-
cipio no deberian estarlo. La solucién al problema fue propuesta por Alan Guth en
1980 y se denomina teoria de inflacion. En esta se postula una expansion exponen-
cial en el universo temprano impulsada por un campo escalar (inflatén). En este
periodo de expansion se magnificaron las fluctuaciones cuénticas del vacio de to-
dos los campos presentes en el universo, produciendo asi pequefias perturbaciones
en el campo de densidad de las cuales luego evolucionarian las estructuras a gran
escala de la actualidad. Acorde a esto, la teoria inflacionaria también explica satis-
factoriamente el problema de pequefias perturbaciones en el universo primigenio,
convirtiéndose asi en parte del paradigma cosmolégico actual.

La existencia de la materia oscura fue propuesta desde principios de la déca-
da de 1930, primero por parte de Jan Oort en 1932 y luego por Fritz Zwicky en
1933, para dar cuenta de materia no luminica en galaxias y cimulos galdcticos que
se manifiesta de forma dindmica. A pesar de esto su naturaleza fisica era comple-
tamente desconocida. En 1984 Joel Primack, George Blumenthal, Sandra Moore
y Martin Rees propusieron un modelo de materia oscura fria (CDM por sus si-
glas en inglés), para el cual la materia oscura corresponde a un tipo de particula
no relativista que solo interactua gravitacionalmente y de forma muy débil elec-
tromagnéticamente. Bajo este esquema es posible demostrar que la formacion de
estructuras a gran escala se da de forma jerdrquica en un proceso de top-down, en
el cual las estructuras més pequeiias se forman primero y a partir de agrupacion de
estas se forman las estructuras de gran escala, lo que ha sido verificado observa-

cionalmente por surveys de galaxias (ver seccidn (1.3)).
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Enla década de 1990 algunas observaciones cosmoldgicas comenzaron a mostrar
una rata de expansion acelerada para el universo, lo que solo puede ser explicado
(ver subsecci6n [2.1.3)) con la inclusién de una constante cosmoldgica en las ecua-
ciones de campo de la relatividad general. El término de energia oscura fue acufiado
debido a que esta constante puede tomarse como una densidad fisica de energia que
actda con una presion negativa, impulsando asi la rata de expansion del universo,
a pesar de esto su naturaleza fisica es completamente incierta. Mediciones pre-
cisas muestran que actualmente el universo estd dominado por este tipo energia,
alcanzando el 70 % del total de materia-energia presente en el universo. Eso lti-
mo completa el paradigma cosmoldgico actual y es denominado modelo estandar

ACDM o modelo de concordancia.
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Figura 1.4: Grupo Local. Tomado de http://commons.wikimedia.org/

wiki/File:Local_Group.svg

El grupo local es un sistema de aproximadamente 30 galaxias que interactian
gravitacionalmente entre ellas y evolucionan de forma relativamente aislada de
otras estructuras a gran escala, con la Via Lactea y Andrémeda como miembros

mds representativos (ver figura [I.4).
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La importancia del grupo local en un contexto cosmoldgico se debe a que es
la estructura a gran escala mas conocida, permitiendo asi verificar las predicciones
del modelo cosmoldgico estandar. Entre los problemas actuales en esta linea desta-
can la sobreabundancia de galaxias satélites para la Via Lactea, la conexion entre
los flujos de las nubes de Magallanes y la galaxia de Andromeda, fuerzas de marea
en el grupo local, la cinematica de Andromeda y la Via Lictea en un contexto cos-
molodgico [9] y la influencia del entorno cosmoldgico en la formacion de sistemas

como el grupo local.

1.3 Observaciones Cosmologicas

El auge generado por la era espacial junto con el gran avance tecnolégico de ins-
trumentos de medida y sensores ha potenciado enormemente las investigaciones
observacionales en cosmologia, permitiendo en conjunto con los avances tedricos
llegar al paradigma cosmoldgico actual y contrastar los diferentes modelos que
han surgido. A continuacion se presentan algunos de los proyectos observacionales
mads destacados en cosmologia y que son ampliamente usados en investigaciones

actuales.

2DF Galaxy Redshift Survey

El 2DF Galaxy Redshift Survey (2DFGRS) o sondeo de corrimiento al rojo en un
campo de 2 grado es un sondeo del corrimiento al rojo de un conjunto de galaxias
dentro de una area de 1500 grados cuadrados para zonas cercanas al polo sur y
norte galdctico esto para evitar la extincién provocada por el disco galdctico. Fue
realizado por el telescopio de 3,9 m del observatorio Anglo-Australiano entre 1997
y 2002. Entre los principales resultados de este sondeo destaca el establecimiento
de la estructura local a gran escala en torno al grupo local a partir de medidas
fotométricas de 382 323 objetos para corrimientos al rojo menores a z = 0,3,
también destaca la medida del pardmetro de densidad de materia no relativista (

oscura + bariénica) en el modelo cosmolédgico estandar.

'P4gina oficial del proyecto http://magnum.anu.edu.au/~TDFgg/
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Sloan Digital Sky Survey
El Sloan Digital Sky Survey (SDSS) o sondeo digital del espacio Sloan, al igual que

el 2DFGRS es un sondeo en corrimiento al rojo del universo a gran escala realizado
por el telescopio de 2,5 m en el observatorio Apache Point en Nuevo México desde
el ano 2000.
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Figura 1.5: Mapa del universo a gran escala de acuerdo al Sloan Digital Sky Survey.
Tomado de la pagina oficial del proyectohttp://www.sdss.org/

El sondeo cubre una zona significativamente mayor que el 2DFGRS, aproxi-
madamente 7500 grados cuadrados y ha catalogado alrededor de 2 millones de
objetos, permitiendo construir un mapa a gran escala del universo y percibir por

primera vez la estructura de la red césmica (ver figura[L.5])).

WMAP

La Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP), es una sonsa espacial de la
NASA lanzada en 2001 y ubicada en el punto de Lagrange L2. Su principal obje-
tivo es medir con muy alta precision los pequenos contrastes de temperatura y la

polarizacién de la radiacién césmica de fondo (ver figura [1.3). Aproximadamente
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cada 2 afios la NASA libera los resultados acumulados obtenidos, referidos como
WMAPI1, WMAP3, WMAPS5, WMAP7 y finalmente en el 2012 el WMAP9. Los
resultados obtenidos por el WMAP han sido hasta el momento la prueba mas fe-
haciente del modelo cosmolégico estandar ACDM. En especial destacan la medida
precisa de la edad del universo, los diferentes pardmetros de densidad, la constante
de Hubble, la determinacion de la geometria global del universo (plana) y la con-

firmacion del modelo inflacionario.

Parametro Notacion Valor Unidades
Edad del Universo to 13,75+ 0,13 Ga
Constante de Hubble Hy 71,0+ 2,5 km/(Mpc s)
Pardmetro de Hubble h 0,71 £ 0,025 -
Densidad de Bariones Q 0,0449 + 0,0027 -
Densidad de
Materia Oscura Q. 0,222 4+ 0,026 -
Densidad de
Energia Oscura Qa 0,734 + 0,029 -
Densidad de
Radiacién Q, 8,24 x 10~° -
Amplitud de
Fluctuaciones en 84~ Mpc ag 0,801 4+ 0,030 -
Indice Espectral N 0,963 + 0,014 -
Profundidad Optica
de Reionizacion T 0,088 £0,015 -
Densidad Total
del Universo Qo 1,080 +0,093/-0,071 -

Cuadro 1.1: Parametros cosmolégicos WMAP7 [20].
En la tabla[I.1]se tabulan los resultados del WMAP7 [20], los cuales son ampli-

amente usados en los siguientes capitulos y en especial las diferentes simulaciones

cosmoldgicas presentadas en los capitulos [3|y 4{estan basadas en estos.
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“El cosmos es todo lo que es, todo
lo que fue y todo lo que serd. Nues-
tras mds ligeras contemplaciones
del cosmos nos hacen estremecer:
Sentimos como un cosquilleo nos
llena los nervios, una voz muda,
una ligera sensacién como de un re-
cuerdo lejano o como si cayéramos
desde gran altura. Sabemos que nos
aproximamos al mds grande de los

misterios.”

Carl Sagan

Fundamentos en Cosmologia

Este capitulo se concentra en abarcar de forma autocontenida y resumida todo
el marco tedrico necesario para el estudio del universo a gran escala, pasando por
los modelos simples de universo dados por las soluciones de Friedmann, la teoria
de perturbaciones para la generacion de estructuras complejas como galaxias y

cumulos galacticos, hasta la cuantificacion del red césmica.

2.1 Universo Isotropico y Homogéneo

Los dos grandes pilares de la comoslogia moderna son el principio cosmoldgico
y la teoria de la relatividad general. El primero es un principio que asume que el
universo es homogéneo e isotropico a grandes escalas, mientras que la segunda da
el soporte tedrico necesario para un entendimiento adecuado de la relacién entre
materia y la estructura del espacio-tiempo.

Como han indicado observaciones de estructura a gran escala y de radiacion
cosmica de fondo nuestro universo parece ser isotrépico y homogéneo a muy grandes
escalas, lo que esté acorde con el principio cosmoldgico. Mas aun, esta hecho sim-
plifica bastante la compleja formulacién tensorial de la relatividad general para

llegar finalmente a las ecuaciones de Friedmann.
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2.1.1 Métrica de Espacios Curvados

En la construccion de un modelo isotropico y homogéneo del universo es nece-
sario establecer una métrica adecuada que lo describa, como un ejemplo ilustrativo
que puede ser generalizado se considera una superficie esférica, que claramente

satisface los criterios de homogeneidad e isotropia.

Figura 2.1: Métrica de una superficie esférica.

Un elemento de linea sobre la superficie de la figura puede ser descrito

como
di? = dp* + R?sin® (Ri) dg*

donde se ha introducido una nueva coordenada de longitud sobre la superficie
definida como p = 6R. y R, radio de curvatura de la esfera. Otra forma muy
conveniente de reescribir esta expresion y que permite una generalizacion muy util

se logra introduciendo el pardmetro de curvatura k y la coordenada r = sin(p/a),

obteniendo
dr?
dl2 — 2 t 2d 2
con k = —1 y se asume un radio de curvatura dependiente del tiempo R. = a(t).

La métrica para el caso de 3 dimensiones se obtiene reemplazando el diferencial
del angulo d¢? por uno de dngulo sélido dQ? = df? + sin® fd¢?

12
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dr?
2 _ 2 20102 1 cin2 0742
dl* = a*(t) L gy + 7r°(d6” + sin” Od¢ )} (2.1)

Finalmente incluyendo el tiempo, el intervalo espacio-temporal para la métrica

de espacios curvos isotrépicos y homogéneos queda

dr?

1—kr?

ds® = dt* — a?(t) [ + r2(df? + sin? 9d¢2)] (2.2)

La generalizacion directa de esta expresion consiste en variar los valores del
pardmetro de curvatura k para llegar a la métrica de espacios planos (kK = 0),
esféricos cerrados (kK = —1) o abiertos (kK = 1), tal como es mostrado en [26] o
[27].

Flat Geometry Closed Geometry Open Geomtery
k=0 k=-1 k=1

Figura 2.2: Diferentes espacios curvos segun el pardmetro de curvatura.

Una manera alternativa de reescribir la métrica es introduciendo dos cambios
dr’
X = e
1 — kr'2

los cuales se interpretan respectivamente como una coordenada de longitud sobre

de coordenadas definidos por

la hipersuperficie que define el espacio () y como el tiempo propio medido local-

mente (7). Se obtiene la siguiente expresiones para la métrica

13
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ds* = *dt* — a(t) [d€® + f7(€)(d6” + sin® Bd¢?)] (2.3)

ds®> = a*(7) [dr? — d&* — f2(£)(d6” + sin® 0d¢?) | (2.4)

donde la funcién fy(x) es definida de acuerdo al valor del pardmetro de curvatura

siny k=1
fr(x) = X k=0 (2.5)
sinhy k=-1

A pesar de que las expresiones derivadas para la métrica y son
equivalentes, el uso de una u otra depende de la conveniencia del problema. En

especial la forma[2.3]suele ser mds usada y se define como métrica de Friedmann.

Puede ser mostrado que en variedades Riemannianas F_] el intervalo espacio-

temporal se expresa en términos de la tensor métrico como [33]

ds* = gudxtdz,

donde se ha introducido el cuadrivector z* = (ct, r, 0, ¢).

Debido a la asuncién de isotropia y homogeneidad el tensor métrico debe ser

diagonal, ademds comparando con la expresion [2.2] se llega a la siguiente forma

explicita
1 0 0 0
0 =a?@)(1 = kr?)Tt 0 0
I =10 0 —a?(t)r? 0 (2.6)
0 0 0 —a?(t)r?sin? 0

A partir de esta métrica y las ecuaciones de campo de Einstein es posible con-

struir sencillos modelos de universo, tal como se muestra a en la subseccion|(2.1.2

'Una variedad Riemanniana es un espacio donde puede ser definido el concepto de métrica.
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Medicion de distancias
Una vez definida la métrica de espacios curvos es util introducir algunos con-

ceptos de distancia que son usados de forma recurrente [26]. Por simplicidad se

asumird una métrica plana (k = 0).

e Distancia radial comévil: por definicion, una sefal luminica tiene asociado

un valor nulo del intervalo ds®> = 0, usando la métrica se llega a

to / 1
r— / cdt _ [ cda 2.7)
t &(t/) a aa

donde la forma de a(t) depende de la cosmologia especifica que se use (ver

subseccion 2.1.3) y ¢y es el tiempo de referencia, el cual se toma como la

edad actual del universo.

Debido a la asuncion de expansion de la métrica, la distancia entre dos obje-
tos depende del tiempo en que es medida, y mds aun, esta distancia no puede
ser determinada a partir de un haz de luz debido a la finitud de su velocidad
ﬂ Por esta razon se debe realizar una proyeccion del cono de luz trazado por
el haz en la época actual, tal como se hace en la expresion Esto altimo
permite interpretar  como la distancia a un objeto en el tiempo actual, y es
diferente a la distancia aparente que corresponde al tiempo en que el objeto

emitid la luz que se observa.

e Distancia radial propia: en virtud de la definicién de factor de escala, para
obtener la distancia a un objeto en cualquier tiempo basta multiplicar su dis-

tancia comovil por el factor de escala en ese mismo tiempo, esto es

b cdt! Leda
on = a(t = — 2.8
TP P &( )/; a(t’) a . aa ( )

e Horizonte de particulas: considerando un haz de luz que viaja en el vacio
desde el inicio del universo en ¢ = 0, la mdxima distancia propia que puede
haber recorrido en un tiempo ¢ se denomina horizonte de particulas y deter-
mina la regiéon que puede estar conectada causalmente en el universo en esa

época.

e =299 792 458 m/s
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toedt! * cda
= a(t = — 2.9
ru=al )/0 a(t’) ¢ 0 aa 29)

2.1.2 Relatividad General y Ecuaciones de Friedmann

Las ecuaciones de campo métrico de Einstein desempefan un papel fundamental
en la relatividad general ya que expresan de forma explicita la relacion entre la

materia y la geometria local del espacio-tiempo.

1 8rG
Rw/ — §R — gMVA = ?TMV (210)
o de forma equivalente
87 1
Ry + guh = % (TW - 5Tg,w) @.11)

donde 7' es la traza del tensor momentum energia (ver , R,,, el tensor de Ricci
y R el escalar de curvatura. Estos dos tultimos calculados a partir de trazas del
tensor de curvatura de Riemann como R, = R,y R = RF, . Por conveniencia
se ha introducido el término asociado a la constante cosmoldgica y serd usado
posteriormente para calcular modelos de universo con energia oscura.

El tensor de Riemann cuantifica la diferencia entre la métrica del espacio-
tiempo curvo y la métrica Euclideana y permite determinar completamente las
propiedades geométricas como la curvatura local, la medida de distancias y angu-

los, etc [33]]. Es construido a partir de la conexion afin como

Rumﬁ T _TH

VaMB V/B)a

T O AP N (2.12)

ox

a su vez la conexion afin se define en términos de la métrica

v 1 o
I af = Egu (gaa,ﬁ + gaﬁ,a - gaﬁ,a) (213)

El lado derecho de la ecuacion [2.10] contiene el tensor de momentum energia
T,.,, que caracteriza la densidad y el flujo materia-energia en el universo. En virtud
del principio cosmoldgico este tensor también debe ser diagonal y si ademads se

asume un modelo de fluido ideal se obtiene la siguiente forma
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cp® 0 0 0
0o —-P 0 0
wo_
TV = 0 0 P 0 (2.14)

0 0 0 -P
Finalmente usando las ecuaciones y es posible reducir el com-
plejo sistema ecuaciones tensoriales a dos ecuaciones escalares acopladas denomi-
nadas ecuaciones de Friedmann [26]. Estas describen completamente la evolucion
de un universo isotrépico y homogéneo en términos del factor de escala a(t) (ver

ecuacion[2.1))

a e 3P A

Z_ 2t httl - 2.15

” 3 (,0+ = ) + (2.15)
.o .2 2]{: P
S0 10 G (p— )+ A (2.16)
a a? a? c?

Para resolver este sistema en términos de a(t) y obtener asi la evolucién de la
escala del universo es necesario conocer la forma en la que cambia la densidad p
y la presion P en el tiempo o el factor de escala, y para todos los diferentes tipos
de materia-energia del universo. Una derivacion detallada de estas dependencias

puede ser encontrada en [26] y es resumido en la tabla [2.1]

Propiedad Densidad Presion Temperatura

Materia p=rpoa3(t) | p=poa>(t) | T = Toa %(t)

(bariénica + oscura)

Radiacion p=rpoat(t) | p=mpoa(t) | T = Toa *(t)

(+ materia relativista)

Vacio P = po P = Do -

Cuadro 2.1: Dependencia de algunas propiedades fisicas respecto al factor de escala
[26]].
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Por convencion se ha tomado el factor de escala en el presente como ay =
a(ty) = 1y los valores de referencia se definen como py = p(ag), Py = Pl(aop)
y Ty = T'(ap). Usando las ecuaciones de Friedmann, definiendo el parametro de
Hubble H(t) = a/a y la densidad de vacio py = ¢*A/87G se obtiene

N 2
a 87G 1 1 2k
—) = H*(t) = — |p— . _ -
() (t) == |pmg Togtr|—

Evaluando esta expresion en el tiempo actual H (ty) = Hy, con Hj la constante
de Hubble y definiendo la densidad critica p. como la densidad actual necesaria

para un universo plano

3H?
.= 2.17
Pe= o (2.17)
se llega a la ecuacion de evolucion para el pardmetro de Hubble
H2(t) = H2 (1= Q0)= + Qs + 0~ + 0 2.18
(t)=Hy |(1- 0)@"‘ mog T8 8 (2.18)

donde se han introducido los pardmetros de densidad (2;, definidos como la densi-
dad actual de la i-ésima especie en el tiempo actual normalizada con la densidad
crl’tica y Qo = >, ;. Estos pardmetros de densidad junto con la constante de
Hubble hacen parte de los parametros libres de la teoria y deben ser establecidos

observacionalmente, lo cual permite caracterizar cosmologias particulares.

2.1.3 Soluciones Simples de Universo

A pesar de que en este punto no ha sido introducido el formalismo de pequenas
perturbaciones y la formacién de estructuras, el conjunto de ecuaciones y
permiten una primera comprension rudimentaria de la evolucion del universo.

En esta subseccion serdn presentadas algunas soluciones analiticas de las ecua-
ciones de Friedmann. A pesar de su cardcter ideal, en algunos casos pueden ser us-
adas como aproximaciones a algunas etapas de evolucion del universo, permitiendo

asi un entendimiento fisico mds adecuado que soluciones numéricas exactas.

'Cosmologia debe ser entendida en este contexto como una solucién especifica de las ecua-
ciones de Friedmann.
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2.1 Universo Isotrépico y Homogéneo

Universo Einstein - de Sitter
El universo Einstein-de Sitter es un modelo cosmoldgico con una métrica plana
y compuesto enteramente de materia, esto implica que 0y = €2, = 1y k = 0.

Aplicando esto en la ecuacion [2.18]se obtiene

LN\ 2
H2(t) = (9) = H2— (2.19)

Integrando se llega a la solucién para el factor de escala en funcion del tiempo

2
t(a) = 3—[{0a3/2 (220)

A pesar de que en este caso es posible obtener la forma explicita de a(t), la
mayoria de veces solo se tiene una solucién implicita de la forma ¢(a). Otra forma
muy util de escribir esta solucion es en términos del corrimiento al rojo z, el cual

se relaciona con el factor de escala como [26]

ir1=2 2.21)
a
para obtener finalmente
t(a) = i(1 + 2) 732 (2.22)
3H,

Esta solucién se aproxima al comportamiento del universo real en la época de

dominio de la materia, entre 70000 y 5 millones de afios después del Big Bang [27].

Universo dominado por radiacion

En este caso se asume un universo dominado completamente por radiacion tal que
Qp = (1, pero no necesariamente plano. La ecuaciones de Friedmann conducen

entonces a la siguiente expresion

L\ 2
H2(t) = (g) — H2 [(1 - QT)% + Q% (2.23)

Integrando se obtiene la siguiente solucién implicita para el factor de escala
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2. FUNDAMENTOS EN COSMOLOGIA

1 _1y-1 1/2 201 1/2)
e - (Q a?(1— Q) + Q] VAL o
Hi'a?/2 Q=1
o en términos del corrimiento al rojo
-1 1y-1 /2 201 _ 1/2
Hi'(1+2)72/2 Q=1

Esta solucion es ttil como una aproximacion a la época dominada por radiacion,
la cual sucedi6 desde la creacion del universo hasta la recombinacion, aproximada-
mente 380000 afios después del big bang, o equivalentemente en un corrimiento al
rojo de z = 1100 [27].

Universo dominado por vacio

Este tipo de universo hipotético corresponde a uno donde solo existe energia aso-
ciada por vacio, o equivalentemente dominado por la constante cosmoldgica. Ha-

ciendo €2y = €2, en las ecuaciones de Friedmann se llega a

H*(t) = (3)2 = H} [(1 - QA)% + QA} (2.26)

Solucionando para t(a)

1 Qp \V? Oy 1/2
- ] 1 2 2.2
t HgQ/l\/Qn[a<1—QA) —i—( +1—QAa (2.27)

y respecto al corrimiento al rojo

1 Qy \ V2 Qy 1 2\
1 2.28
1+z<1—QA> Ui e (2.28)

Lo interesante de esta solucion es que solo es vélida para valores del pardmetro

t L
= n
H2Q?

de densidad que satisfacen 0 < €2y < 1. Esto muestra que no es posible tener
universos con geometria plana o hiperbdlica cuando solo se tiene constante cos-
moldgica. Otro aspecto igual de notable es la concavidad de la funcion a(t) obteni-
da de (ver figura 2.3), lo que muestra una expansién acelerada del universo.
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2.1 Universo Isotrépico y Homogéneo

Esta caracteristica solo es posible cuando hay un término no nulo de energia de
vacio.

Finalmente y al igual que las anteriores soluciones, la expresion [2.27] puede ser
usada como aproximacion a la era de dominio de vacio del universo, la cual va
desde el fin de la era de dominio de materia, 5 millones de afios después del Big
Bang, hasta la actualidad [26]].

Universo WMAP7

El conjunto de pardmetros derivados del modelo cosmoldgico estandar han sido
medidos en varias ocasiones por diferentes sondas espaciales (ver seccién[I.3), en-
tre estas destaca el WMARP. Los datos derivados después de siete afios de esta sonda
(WMAP7) son los adoptados en este trabajo [20]. Entre los pardmetros cosmoldgi-
cos medidos se encuentra la constante de Hubble y los pardmetros de densidad ;.
Tomando los valores de la tabla[I.T]y por simplicidad asumiendo €2y, = 1 es posible

integrar las ecuaciones de Friedmann

1 1
HQ(Zf) = Hg [ng + QTE + QA:| (2.29)
para llegar a
1 [ 1 1 17
t= 7 i ng + Q’"ﬁ + Qpa da (2.30)

Es posible obtener una solucién analitica de esta integral en términos de fun-
ciones elipticas, pero por simplicidad se opta por realizar una integracion numérica.
En la figura [2.3| se muestra la solucion para el universo WMAP7 y se compara con
las demas cosmologias derivadas previamente.

Una caracteristica interesante de la solucion para un universo WMAP7 es el
cambio de concavidad (ver curva negra en la figura 2.3)) que indica que se pasa
de un régimen dominado por materia/radiaciéon a uno dominado por la expansion
acelerada asociada a la energia del vacio. Otro aspecto importante es la prediccion
de la edad el universo. Teniendo en cuenta la normalizacion definida anteriormente
para el factor de escala a(ty) = ag, es directo ver que ty = H; ' ~ 13,75 x 10 afios.

Otras cosmologias bajo la misma normalizacién predicen edades diferentes, desde
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2. FUNDAMENTOS EN COSMOLOGIA

Scale factor a(t) for differents cosmologies
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Figura 2.3: Diferentes soluciones de universo para las ecuaciones de Friedmann.

mayores como el caso del universo de vacio, hasta mucho menores e inclusive un

tiempo final (big crunch) como el universo con geometria cerrada con radiacion.

2.2 Régimen Lineal de Formacion de Estructuras

La seccion pasada aborda el universo de manera completamente global, asumien-
do vdlidas las condiciones de isotropia y homogeneidad. El universo real a pesar
de tener ese comportamiento de manera asintdtica en escalas muy grandes, en es-
calas menores es muy diferente, siendo completamente anisotrépico y altamente
no homogéneo. Un ejemplo claro de esto ultimo es la vida, una de las mas altas no
linealidades del universo, pasando luego por planetas, estrellas, galaxias, cimulos
galacticos, en orden de inhomogeneidad e anisotropia respectivamente.

La forma estdndar de introducir estos efectos de estructura en el universo es
asumir validas las soluciones de Friedmann a grandes escalas y considerar las in-

homogeneidades como perturbaciones del modelo. Pasando primero por el régimen
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2.2 Régimen Lineal de Formacion de Estructuras

lineal para el cual las perturbaciones en el campo de densidad son mucho menores
que el valor medio de fondo (6p < pp), hasta el régimen no lineal en que son

comparables 0 mayores (0p ~ p;) seccion[2.3).

2.2.1 Aproximacion Newtoniana

El marco de la evolucion lineal puede ser abordado de dos formas. La primera
es considerar un término perturbativo en el tensor momentum-energia 67, y lin-

ealizar las ecuaciones de campo métrico y resolver finalmente para 0 R,,,,

L(Ruw (5R#,,) = SZ_QG (T;w + (5T;w) (2.31)

A pesar de que este método es rigurosamente mas adecuado, tiene un incove-
niente que lo hace considerablemente complicado de aplicar, los términos perturba-
tivos no lo son necesariamente en todos los sistemas coordenados e incluso pueden
llegar a ser del mismo orden o mayores que el término de fondo [27].

El segundo método consiste en asumir perturbaciones con una dimension comovil
menor al radio de Hubble (rs < ry ~ cH Y11 y asi despreciar los efectos rela-
tivistas debido a la curvatura de la espacio-tiempo. Una vez hecho esto es posible
usar un esquema Newtoniano para el desarrollo de las perturbaciones en el universo
de fondo, este esquema asume el contenido de materia como un fluido y esta so-
portado por tres ecuaciones bdsicas de la mecdnica de fluidos. La primera es la

ecuacion de continuidad que representa la conservacion de la masa del fluido

L= _pV.u (2.32)

La segunda es la ecuacion de Euler que caracteriza el campo de velocidades del

fluido y fisicamente representa la conservacion del momentum

'Un radio de Hubble rp es una unidad de longitud que define el orden de magnitud del tamafio
del universo observable.
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2. FUNDAMENTOS EN COSMOLOGIA

Y finalmente la ecuacién de Poisson que es la forma no relativista de las ecua-
ciones de campo de Einstein y especifica el contenido de materia como fuentes de

campo gravitacional.

V2 = 4nGp (2.34)

Para completar el marco Newtoniano de perturbaciones es necesario incluir en
el anterior sistema de ecuaciones (2.32] 2.33]y [2.34) el efecto de la expansién del

universo, para esto se realiza un cambio de coordenadas de distancia propia « a

distancia comovil r

T =ar
esto implica directamente que
de a N o
U=—=-—-xr+v=ar+v
dt a

Esta forma de reescribir w permite separar la componente debida a la expansion
del universo (a/ax), o también denominada Ley de Hubble, de la componente
debida al movimiento del fluido, denominado campo de velocidad peculiar y es
definido como v = ar.

Por conveniencia se descompone el campo de densidad del fluido en una parte
media o de fondo y en una parte perturbativa, esto es p = p+dp = p(1+9), donde
0 se denomina parametro de densidad y es adimensional. En el caso del potencial
gravitacional ¢ se define un nuevo campo dado por ® = ¢+ dar?/2 [26]. Con estas
consideraciones se obtiene finalmente el conjunto final de ecuaciones de fluido para

el marco Newtoninano

Ecuacién de 00 1
continuidad a N —avr ’ [(1 T 5)’0] (2.35)
Ecuacién de Jv a 1 V,.P 1
4z ~(v-V))v=—"-—"——-=-V, 0 (2.36
Euler ot + av + a (U )U aﬁ(l + 5) a ( )
Ecua.cic’)n de V?cb _ 47TG,56L25 (2.37)
Poisson
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2.2 Régimen Lineal de Formacion de Estructuras

Hasta este punto no se ha hecho explicito el tipo de contenido materia-energia
que es perturbado con las ecuaciones de fluido (e.g. radiacion, materia o energia
oscura). Siguiendo el procedimiento para derivar el anterior sistema puede notarse
que no se ha hecho ninguna suposicién a priori sobre comportamiento de las vari-
ables de estado respecto al factor de escala (ver tabla [2.1)), por tanto son validas
para cualquiera de las especies || presentes en el universo. Teniendo en cuenta que
las estructuras del universo actual son completamente de materia, solo se usard el
marco Newtoniano para perturbaciones de esta especie.

Las cantidades fisicas que deben ser determinadas a partir de las ecuaciones de
fluido, sumadas a las ecuaciones de Friedmann son: el pardmetro de densidad 9, el
campo de velocidad peculiar v, el potencial efectivo ®, la presion P y finamente el
factor de escala a. Es claro entonces que debe incluirse una ecuacion extra para la
completa autoconsistencia del problema, esto se logra a partir de una ecuacion de
estado para la presion. Por simplicidad se asume un modelo de gas monoatémico

de la materia para el cual la ecuacién estado satisface

2 _
V,P=cpVé + ngVs (2.38)

donde ¢, es la velocidad del sonido en el medio, T la temperatura de fondo y s
la entropia especifica. Usando esta expresion junto con [2.35]y [2.36] se llega a la
ecuacion general para la evolucion de las perturbaciones
0?0 a 0 A, 2T _,
BT + 25& = 4rGpo + §V 0+ ggv s (2.39)
En el régimen lineal 6 < 1 los modos del campo de densidad evolucionan de
forma independiente, permitiendo asi desacoplar las perturbaciones de diferentes
escalas de tamafio. Una forma bastante estandar de resolver este tipo de problemas
es usando transformaciones de Fourier, esto debido a que en el espacio reciproco
los modos son naturalmente desacoplados.
Puesto que se han asumido perturbaciones menores al radio de Hubble, el el
volumen de universo observable puede considerarse finito, y por tanto la descom-

posicion de los campos en coordenadas comdviles se hace discreta, obteniendo

'De acd en adelante cada uno de los tipos de materia-energia que contribuyen al tensor

momentum-energia serdn denominados especies.
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2. FUNDAMENTOS EN COSMOLOGIA

d(r,t) = Zéke“"“ v(r,t) = kaeik'”’
k k

s(r,t) = Z spe®®  D(r,t) = Z Dpek® (2.40)
k k

Si se asumen perturbaciones adiabaticas, es decir, perturbaciones que no inter-
cambian calor con el entorno (universo de fondo) mientras evolucionan, la entropia
especifica debe permanecer homogénea y por tanto V,s = 0 [26]. Teniendo es-
to en cuenta y usando las anteriores descomposiciones de los campos se llega al
siguiente conjunto de ecuaciones para la evolucién de los modos de densidad y de

velocidad peculiar de las perturbaciones

dQ(Sk ad5k C2
—2 42— = |4nGp— =2k* 2.41
dt? a dt [ nGp a2k ] O 241
—E*®, = 4wGpa*oy (2.42)
- =k 2.4
Uk K2 dt 243)

2.2.2 Inestabilidad de Jeans

Las soluciones de la ecuacion 2.4 1| para los modos del campo de densidad pueden
ser clasificadas en dos familias, la primera son soluciones donde la amplitud de los
modos oscilan en el tiempo y no colapsan. La segunda familia son aquellas donde
los modos crecen en el tiempo, colapsando y volviéndose altamente no lineales
(0x > 1). Un ejemplo sencillo que ilustra lo anterior y puede ser generalizado con-
siste en considerar perturbaciones en un universo estatico, es decir a = 0. Teniendo

en cuenta esto la ecuacién 2.41] toma la forma

d*0x,
dt?

donde se ha definido la frecuencia caracteristica wj, como
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2.2 Régimen Lineal de Formacion de Estructuras

2
Wi = {%1& - 47er} (2.45)

La expresion [2.44| es denominada ecuacion de Jeans y tiene la forma de una
ecuacion de ondas, con base en esto las soluciones pueden ser clasificadas segun el

valor de wy, tal como se habia mencionado inicialmente.

e Si w,% > 0 el modo J,, se comporta de forma oscilatoria, manteniendo su am-
plitud constante en el tiempo. Esta solucion no es de interés para el contexto
de formacion de estructuras debido a que no es posible llegar tener colapso

gravitacional.

e Siw? < 0laamplitud del modo dj, crece en el tiempo, permitiendo el colapso

y la formacion de estructuras no lineales.

La expresion [2.45|para wy, junto con el anterior criterio para determinar el tipo

de solucién permite definir la longitud de Jeans A ;

2ma’? T 1/2
Ay = =cs | — 2.46
TR (Gﬁ> (2:40)

Esta longitud se interpreta como el minimo tamafio en coordenadas comdviles

que debe tener una perturbacion embebida en un medio homogéneo y estético de
densidad p para colapsar gravitacionalmente. En este mismo contexto es posible

definir la masa de Jeans como la minima masa necesaria para el colapso.

4 13 c

A pesar de que lo derivado anteriormente solo es estrictamente vdlido para
medios estaticos, la importancia de su consideracion es debida a dos razones: la
primera es el interés histdrico, ya que el problema de perturbaciones que crecen en
medios homogéneos surge inicialmente en astronomia estelar, donde es necesario
calcular la masa minima de una perturbacion para su colapso y posterior formacién
de estrellas y sistemas planetarios. La segunda razén de debe a que la solucién para
medios estaticos sirve para evaluar el comportamiento asintdtico y la validacion de

las soluciones generales para medios en expansion.
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2. FUNDAMENTOS EN COSMOLOGIA

Antes de proseguir con las soluciones para medios en expansion es conveniente
usar las definiciones de longitud y masa de Jeans como aproximaciones al caso
general, para esto se usa la tabla de propiedades en funcion del factor de escala 2.1

y la definicién de la velocidad del sonido en un medio [28]]

S
c;, = (3/))5 (2.48)

e En el caso de perturbaciones de materia baridnica se usa la ecuacion de es-
tado de gas ideal asumiendo hidrégeno atémico y se obtiene la siguiente

expresion para la masa de Jeans

‘e 3/2
M ~ 9,97 x 10° (%) M, (2.49)

Por conveniencia se ha introducido el factor de escala correspondiente a la

época de recombinacion Ebrc-

e Para perturbaciones de radiacion y materia relativista se usa la ecuacion de
estado de la presién de radiacién del campo electromagnético [19] P =
?p/3 y la ley de Stefan-Boltzmann p o< T, se obtiene la siguiente masa

de Jeans

M; ~ 8,39 x 10*a* My, (2.50)

Ambos casos pueden ser usados como aproximaciones a diferentes estadios del
universo. Antes de la época de recombinacién, cuando la materia y la radiacién
estaban acopladas via efecto Compton, las perturbaciones solo colapsan si tienen
una masa aproximada a la masa de Jeans [2.50] Después de esta época, cuando la
materia evoluciona de forma independiente es valida la expresién [2.49]

En la figura se ilustra el cambio de la masa de Jeans respecto al factor de
escala del universo. Es interesante notar que antes de la época de recombinacion
la formacién de estructuras poco masivas era impedida, lo que se debe al proceso

de homogeneizacion producido por la difusion de fotones en el medio. Luego de

"Epoca en la que se desacopla la materia y la radiacién, sucede en un corrimiento al rojo aprox-

imadamente de z ~ 1000.
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2.2 Régimen Lineal de Formacion de Estructuras

esta época, cuando surgen las perturbaciones de materia baridnica, es posible la
formacion de estructuras menos masivas (del orden de ctimulos globulares), 1o que

estd acorde con la teoria de formacion jerdrquica de estructuras a gran escala.

Jeans Mass evolution
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Figura 2.4: Evolucién de la masa de Jeans para diferentes estadios del universo. En las
regiones coloreadas se ilustra el rango tipico de masa para varios tipos de estructuras,

desde cimulos estelares abiertos hasta cimulos y supercimulos de galaxias.

Con el anterior andlisis se ha establecido la masa minima necesaria para el
colapso de una perturbacidn, a continuacion se estudia la evolucion de tales pertur-
baciones en medios en expansion. Para esto se hace uso de los modelos de universo
derivados en la subseccién [2.1.3]y la ecuacion general de evolucién de perturba-
ciones

e Universo Einstein - de Sitter

Recordando que para este tipo de universo €2,,, = {2y = 1, usando la funcién
de Hubble [2.19] la solucién para el factor de escala y la velocidad del
sonido derivada de [2.48] y la ecuacion de estado de gas ideal se llega a la

siguiente expresion para la evolucion de las perturbaciones
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1

a

5k(a) = 5]@70 (—) (251)
Aref

donde dy, o son las condiciones del campo en el tiempo de referencia t,.s. Otra

solucién posible es de la forma 8, oc a~%/2, pero debido a que es una solucién

que decae en el tiempo, no es de interés.

e Universo dominado por radiaciéon

Para el caso de perturbaciones en un universo dominado por radiacién con
Q. = Qy = 1, usando[2.24]se llega a

a

1,22

Qref
donde de nuevo 0 representa los modos iniciales del campo y se ignoran

soluciones divergentes.

e Universo dominado por vacio

Para un universo de constante cosmoldgica €2, |'| se tiene el siguiente com-

portamiento para la evolucién de los modos

a

0,58

ref

Graficando cada una de estas soluciones se obtiene la figura Por simplici-
dad y para ilustrar mejor el comportamiento con el factor de escala se normaliza
cada solucién respecto a su valor en el tiempo de referencia o o.

Las condiciones iniciales dependen del nimero de onda comévil k y deben ser
determinadas a partir de las propiedades estadisticas del campo de densidad (ver
subseccion[2.2.3) y de medidas observacionales (por ejemplo la radiacion cosmica
de fondo).

'Qx < 1 para garantizar convergencia de las soluciones de la ecuacién de Friedmann (ver
subseccion 2.1.3).
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Density parameter §,(¢) for differents cosmologies
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Figura 2.5: Evolucién de los modos normales del campo de densidad. Por motivos

ilustrativos se ha normalizado respecto a las condiciones iniciales.

2.2.3 Propiedades Estadisticas y Funcion de Transferencia

Una vez determinada la evolucion de los modos de densidad es necesario com-
pararlos con el universo real. Debido a la naturaleza continua de los campos es
inviable tratar de determinar de forma observacional la distribucién de densidad,
mads aun, teniendo en cuenta que la mayor parte de la materia es oscura, la cual solo
puede ser inferida de forma indirecta, resulta también técnicamente imposible con
los instrumentos actuales llevar a cabo esta empresa.

A pesar de lo anterior es posible atin medir las propiedades estadisticas de la
distribucién de densidad del universo y comparar con lo obtenido de forma tedrica.
Para esto se introduce el concepto de funcional de probabilidad para un campo
continuo P [§(r, )], definido como la probabilidad de que un cierto campo fisico

tenga la forma funcional especifica d(r, t).
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2. FUNDAMENTOS EN COSMOLOGIA

Una manera mds conveniente, en términos computacionales, de aplicar el for-
malismo de funcional de probabilidad se logra discretizando el espacio en celdas
de volumen A3r;, de tal forma que una cierta forma funcional del campo de den-
sidad §(r,t) sea equivalente a tener simultineamente en cada celda r; del grid el
valor §; = §(r;), asi el funcional de probabilidad se transforma en una funcién de

probabilidad conjunta

P5(r,t)] — Pp(61,00,--,0n;t) (2.54)

Teniendo en cuenta la descomposicion de Fourier del campo de densidad (7, t)
en las ecuaciones [2.40] es posible definir una funcion de probabilidad conjunta
en el espacio reciproco P (0k,, Ok, - - -, Ok ;) que caracteriza completamente la
probabilidad de una distribucién especifica O (t).

La principal motivacién de trabajar en el espacio reciproco de debe a que es
posible usar la aproximacién de modos incorrelacionados en la cual se asume que
cada modo evoluciona de forma independiente. En el espacio real no es posible
realizar esto debido a que el largo alcance de la interaccion gravitacional acopla
fuertemente el campo densidad entre diferentes lugares. Una consecuencia directa
de la anterior aproximacion es expresar la funcioén de probabilidad conjunta como

el producto de N distribuciones individuales [27]

ﬂ)k((skla(skw"'adkzv;t) :Hgkz(ékwt) (255)
k;

donde

O = / S(r)e kT By (2.56)
\%

gk, la distribucién individual de cada modo, V' = L3 el volumen de normalizacién
y k = (2/L)n, con n un vector de componentes enteras que caracterizan el modo
especifico.

Asumiendo que las perturbaciones primordiales del campo de densidad se ori-
ginaron por el proceso de inflacién cosmica, es posible demostrar que la distribu-
cion de los modos normales g, es una funcion Gaussiana [27]. Por convenien-
cia se descompone en coordenadas polares complejas el modo de densidad d, =

T exp (¢ ), obteniendo la siguiente distribucién
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2.2 Régimen Lineal de Formacion de Estructuras

2
O (T, Pres ) = 2(7”k62l7“k) (dqbk) exp (_T_’;) c o =22 (2.57)

o, 2T

donde 4} es la varianza de la distribucién y o7 se denomina espectro de potencia.
Debido a la asuncién de isotropia y homogeneidad para el universo de fondo, ambas
cantidades solo dependen de la magnitud del vector de onda |k| = k. También es

directo mostrar las siguientes propiedades de la distribucion del campo
() =0;  (|0*) =0 (0dp) =0 si k#p (2.58)

Density fiels 4(r) for a
Harrison-Zeldovich spectrum
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Figura 2.6: Distribucion inicial de perturbaciones para el campo de contraste de den-
sidad a partir de la distribucién Gaussiana[2.57]y el espectro de potencia de Harrison-

Zeldovich oy, o k.

Una cantidad que puede ser evaluada directamente es la funcion de correlacion
de dos puntos &(r) = (6(r' + r)d(r’)), definida como la probabilidad de tener
una perturbacién a una distancia r de otra. Es una medida directa del grado de

anisotropia y las propiedades de clustering de una distribucion.
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2. FUNDAMENTOS EN COSMOLOGIA

£(r) = (5( +1)5(r')) = % (646%) exp [ik - (' + 1) — ip - 7]

k,p

v,
- / ik (2.59)
™

donde en la dltima linea se ha realizado el limite al continuo. La expresion [2.59

muestra que o7 es la transformada de Fourier de la funcién de correlacion, es decir

Voot = [ (260

La anterior relacion junto con la distribucion Gaussiana del campo muestra
que tanto el espectro de potencia como la funcién de correlacion contienen toda
la informacién estadistica del campo de densidad en el régimen lineal. En caso
de asumir una distribucién no-Gaussiana es necesario tener mds momentos de la

distribucidn, tal como la funcién de correlacion de tres puntos, etc.

Espectro de potencia de Harrison-Zeldovich

Una primera aproximacion al espectro de potencia, y que puede ser demostrada con
el modelo de inflacion cdsmica para las perturbaciones primigenias [27]], es una ley

de potencia de la forma

of = Ak™ (2.61)

donde A es un factor de normalizacién y n es el indice espectral. En el caso es-
pecifico en que n; = 1 se denomina espectro de potencia de Harrison-Zeldovich y
es invariante de escalal[l

Para determinar el factor de normalizacién es comun aplicar un filtro a los mo-
dos normales que contribuyen al campo de densidad, con esto la funcién de cor-

relacién queda

-1
£(r;R) = / <‘2/7T)3U,36ik'rﬁ/(/€; R)dk (2.62)

'El valor determinado observacionalmente es muy cercano ngs = 0,963 (ver tabla|1.1J).
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2.2 Régimen Lineal de Formacion de Estructuras

donde R determina la escala médxima a partir de la cual se aplica el filtro en los
modos del campo y W (k; R) es la transformada de Fourier de la funcién de filtro.
En especial se define la dispersion en el espacio real asociada a una escala R como
0% = (0%) = £(0; R), este pardmetro puede ser determinado observacionalmente
a partir de surveys de galaxias y de la radiacién césmica de fondo, en especial el
valor estandar definido por el WMAP7 es o2 = £(0; R = 8 Mpc/h) = 0,801 (ver

tabla|l.1)), con esto se llega a

-1 R )
2y [V ik R = sM 3 2.
o2 / ot (k: R = 8 Mpc/h)d*k (2.63)

de esta forma, a partir de los valores medidos de n, y o2, es posible encontrar la

normalizacion del espectro de potencia.

Funciéon de Transferencia

Finalmente para el régimen lineal se introduce el concepto de funcién de trans-

ferencia Ty(t), definida a partir de la siguiente expresion

0k(t) = Tr(t)d () (2.64)
donde ¢; es un tiempo de referencia, normalmente la época de recombinacién en el
caso de perturbaciones de materia.

De la expresion [2.64] se infiere que la funcién de transferencia contiene toda la
informacién dindmica de las perturbaciones, més adn, de la definicién para el
espectro de potencia se tiene

or(t) = on(t:)|Ti(t)|? = AK™ Ty (1))? (2.65)

donde se ha asumido un espectro de potencia de Harrison-Zeldovich para el tiem-
po de referencia. Con esto finalmente se concluye que la funcién de transferencia
también permite obtener todas las propiedades estadisticas del campo durante el
tiempo en que el régimen lineal es vélido.

El célculo de la funcion de transferencia es generalmente complejo y requiere

realizarse numéricamente F_l ademds depende de las propiedades especificas de la

'CMBFAST es un software bastante conocido para este propésito http://lambda.gsfc.

nasa.gov/toolbox/tb_cmbfast_ov.cfm
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2. FUNDAMENTOS EN COSMOLOGIA

especie asociada a la perturbaciéon. Como un ejemplo, en el caso de perturbaciones
de materia oscura debe ser especificado el tipo de particulas que la componen, ya
sean particulas livianas relativistas (materia oscura caliente) o particulas pesadas
no relativistas (materia oscura fria). Entre ambos casos la funcién de transferencia
y el espectro procesado[2.63|difieren bastante debido a las diferentes ecuaciones de
estado asociadas a cada tipo.

En el caso de perturbaciones adiabaticas (isoentropicas) de materia oscura fria
puede usarse la siguiente aproximacion analitica para la época actual [26]]
_In(1+2,34q) 1/4

2.
2,34q (2.66)

[1+3,89¢ + (1,61¢)° + (5,46¢)° + (6,719)"]

donde q = k/Qh? Mpc™.
En la siguiente figura se ilustra la funcién de transferencia junto con el

espectro de potencia procesado

Transfer Function T, Power Spectrum o}
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Figura 2.7: Funcién de transferencia para materia oscura fria en la época actual [26]
(Izquierda). Comparacién entre el espectro de potencia inicial, Harrison-Zeldovich, y

el espectro de potencia procesado (derecha).

De todo el formalismo desarrollado en esta seccién se concluye que el objetivo
final para la caracterizacion del régimen lineal es obtener la funcion de transfer-
encia, ya que esta determina completamente la evolucién del universo en épocas

tempranas donde hay alta homogeneidad e isotropia en todas las escalas.
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2.3 Régimen No Lineal de Formacion de Estructuras

2.3 Régimen No Lineal de Formacion de Estructuras

En el régimen lineal se describe el proceso de formacion de estructuras como per-
turbaciones en un universo de fondo homogéneo e isotrépico. Cuando las pertur-
baciones crecen tal que § = 1 la autogravedad de los modos acopla fuertemente
el campo de forma local y e invalida la aproximacion lineal. Los procesos fisicos
asociados al régimen no lineal son altamente complejos e inclusive algunos no son
bien entendidos en la actualidad, esto hace que solo sea posible abordar satisfacto-

riamente el problema a través de simulaciones numéricas (ver capitulo 3)).

S LR R % e
. : b, B -l. #
b ok AL
2 *‘}l"_:—'__, % #"." 3
Z=1.0 z=0.0

Figura 2.8: Evolucién de una simulaciéon numérica de materia oscura en una caja de
40 Mpc/h, iniciando en un estado de alta homogeneidad (arriba-izquierda) hasta la
época actual de estructuras altamente no lineales (abajo-derecha). Tomado de http:

//www.astro.utu.fi/research/CosmoS/lss/lss_pl.shtml
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2. FUNDAMENTOS EN COSMOLOGIA

La figura[2.8| corresponde a una simulacién numérica de materia oscura para el
universo en régimen no lineal. En esta pueden ser apreciadas algunas propiedades
emergentes tales como la anisotropia e inhomogeneidad a escalas pequefias (~
Mpc), la formacion y clustering de estructuras altamente no lineales y la aparicion

de un patrén de red a grandes escalas (red cdsmica).

2.3.1 Aproximacion de Zeldovich

A pesar de la complejidad del régimen no lineal, cuando las perturbaciones en
el campo de densidad atin no son mucho mayores que el valor de fondo puede
realizarse una desarrollo analitico de la evolucion, esto es conocido como aproxi-
macién de Zeldovich y fue desarrollada en 1970 por Yakov Zeldovich en [36].
Para formular esta aproximacion es conveniente expresar de nuevo el campo de
contraste de densidad 0(7) en términos de coordenadas comdviles y no respecto a
los modos normales de Fourier, esto debido a que en este régimen los modos no
son independientes y usarlos no simplifica el tratamiento, a diferencia del régimen
lineal.

Usando el marco de referencia Lagrangiano de una cierta porcion de fluido o
distribucion de materia, su trayectoria 7y puede ser descrita mediante la siguiente

expresion

rs(t,q) = a(t)r = alt) [q + ¥(q,1)] (2.67)

donde 7 es la posicion comdvil de la porcién de fluido, g su coordenada La-
grangiana inicial cuando el fluido no esta perturbado y ¥(q, t) se denomina funcién
de desplazamiento y da cuenta de las perturbaciones en el medio.
A partir de la ecuacioén de evolucion del campo de contraste de densidad [2.39]
es posible demostrar que el campo de desplazamiento W(q, t) satisface [34]
a;‘;[’ + QH%—\f = gm\p (2.68)
de esto se obtiene finalmente

U = _H,%a(t)Vd (2.69)
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2.3 Régimen No Lineal de Formacion de Estructuras

donde P es el potencial gravitacional efectivo asociado al campo de densidad por
medio de la ecuacién de Poisson [2.371

Expresando la conservacion de la masa en términos de las coordenadas comdviles

y las coordenadas Lagrangianas iniciales, se debe satisfacer

p(r,t)d’r = p(t)d’q (2.70)

calculando ahora el Jacobiano dg;/0r; de la transformacién r — g, el campo de
densidad perturbado pude se escrito como [27]]

p(t)
1—a(t)M(q)) (1 —a(t)ra2(q)) (1 — a(t)As(q))

donde —\;(q) son los autovalores del Jacobiano y estdn ordenados de tal forma que

plrit) = ¢ 2.71)

A1 > A9 > )A3. Cada uno de estos autovalores pueden ser interpretados de forma
geométrica como un indicador del colapso o expansion de una porcién de fluido
en la direccion correspondiente al autovector respectivo, asi por ejemplo si \; > 0,
implica que el campo de densidad estd colapsando localmente en la direccion del

autovector u;, mientras que )\; < 0 implica una expansioén en la misma direccidn.

e e T, 3
T e WL S SRAE S B L

i EI- E’-

Figura 2.9: Comparacién de la evolucion en régimen no lineal entre una simulacién
de N-cuerpos (a), y la aproximacién de Zeldovich (b). En ambos casos se usan las
mismas condiciones iniciales. Tomado de [26].
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2. FUNDAMENTOS EN COSMOLOGIA

Finalmente en la figura [2.9) se muestra una comparacion entre una simulacion
numérica de N-cuerpos y la aproximacién de Zeldovich, puede notarse una alta se-
mejanza visual en las estructuras obtenidas en los dos casos al final de la evolucion,
demostrando la alta precision del método. En la seccion se hace uso de la idea
general planteada en la aproximacion de Zeldovich respecto a los autovalores del
Jacobiano de la transformacion, para la construccion de esquemas de clasificacion
del entorno cosmoldgico a partir de los autovalores de otras cantidades fisicas mds
adecuadas para la descripcion de la dindmica local del campo de densidad, tales

como el tensor de marea o el tensor de velocidad peculiar.
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“Todos los efectos de la Natu-
raleza son solo la consecuencia
matemdtica de un pequefio nimero

de leyes inmutables”

Pierre Simon Laplace

Métodos Computacionales en
Cosmologia

En los dltimos afios la fisica computacional ha adquirido un papel importante
en fisica, permitiendo modelar diversos sistemas complejos sin necesidad de recur-
rir a la experimentacion u observacion. Entre los métodos abarcados por la fisica
computacional destaca el problema de N-cuerpos debido a que muchos fenémenos
requieren el computo de interacciones entre una gran cantidad de cuerpos. Algunos
ejemplos muy representativos son la modelacion de sistemas moleculares, fisica
de plasmas y especialmente problemas gravitacionales en astrofisica. El desarrollo
de los métodos especificos para la solucién de este tipo de problemas antecede la
aparicion de los ordenadores y sistemas de computo en general, atn asi, el desarrol-
lo de estos potencid enormemente esta area al punto de ser la fisica computacional
una nueva rama de la fisica.

En este capitulo se desarrollan métodos especificos para la solucién de proble-
mas gravitacionales en astrofisica, en especial para la simulaciéon del universo a
gran escala en régimen no lineal, partiendo de algoritmos basicos para el computo
de fuerzas, métodos de deteccion de halos, hasta esquemas de clasificacion para el

entorno cosmologico.
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3. METODOS COMPUTACIONALES EN COSMOLOGIA

3.1 Simulaciones de N-Cuerpos

En general, el tipo de fendmenos mas promisorios para ser modelados con simula-
ciones N-cuerpos son aquellos donde las interacciones son fuertemente ligadas en-
tre las particulas, tales como fuerzas de largo alcance o correlaciones no locales. En
la figura se 1lustra un conjunto de particulas puntuales que interactian mutua-
mente bajo alguna campo de fuerza f, estas condiciones conforman la formulacién

clésica del problema de N-cuerpo.

O
O @)

Figura 3.1: Formulacién del problema de N-cuerpos.

O
O
O

Asumiendo interacciones que dependen de la posiciélﬂ la ecuacién de movimien-
to para la particula  de la figura 3.1 queda [29] [3]]

N
Fi=Y f(rir)=-Vé(r) i=12-- N 3.1)
j=1

donde se ha introducido la funcién potencial ®(7). Para el caso de interaccién

gravitacional el potencia adquiere la forma

N
OEEDD Gy (3.2)
j=1

V—W\

"En el problema generalizado las interacciones pueden depender de otros pardmetros tales como

velocidad o grados de libertan intrinsecos como espin.
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La solucidn se obtiene a partir del conjunto {7(¢),---,7y(t)} determinado a
partir de las ecuaciones [3.1] para lo cual es necesario implementar aproximaciones

numéricas debido a la no solubilidad analitica del problema.

3.1.1 Método P-P

La primera aproximacion para la solucion de las ecuaciones de movimiento 3.1
es computar todas las N — 1 interacciones de la i-ésima particula con todas las
demads en un cierto tiempo ¢ y esto para ¢ = 1,2,--- N, luego a partir de un es-
quema numérico de integracion se calculan las posiciones en un tiempo posterior
discretizado ¢ + At y asi hasta un tiempo maximo ¢, deseado. Este método se
denomina P-P (Particula a Particula) y es uno de los tres métodos estandar desa-
rrollados para la solucién del problema de N-cuerpos.

Cuando las interacciones poseen singularidades, tal como los potenciales Cou-
lombianos de la electrostética y la gravitacion (ecuacion [3.2)), la integracion de las
ecuaciones de movimiento se hace sensible a encuentro cercanos entre particulas y
por tanto debe aumentarse la resolucion en la discretizacion temporal, llevando a un
aumento considerable en el tiempo de computo. Una solucién comun es introducir
un parametro de suavizado que elimine estas singularidades, aunque a costa de una

pérdida en la precision de la solucion. Para el potencial gravitacional 3.2/queda

gb(r):_iL (3.3)
° |y — 1| + €2 '
j=1 J

donde ¢; es el parametro de suavizado y puede interpretarse como una medida de
la dimension fisica real de la particula.

A pesar de la alta precision lograda con este método, el tiempo de coémputo
escala como teomp < N2, lo que lo hace altamente inviable para un gran nimero
de particulas (generalmente N > 10* — 105 [27]). Para la simulacién de sistemas
planetarios, Orbitas de cuerpos menores y cimulos estelares este método resulta ser
muy adecuado, pero para problemas cosmoldgicos y de galaxias, donde el nimero
de particulas debe ser el maximo posible para poder reproducir la verdadera natu-
raleza continua de las distribuciones de materia, es necesario desarrollar métodos

menos costosos computacionalmente.
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3.1.2 Método PM

Un segundo esquema para el computo del problema de N-cuerpos es el método
PME[IS]], este consiste en determinar una distribucién continua del campo de den-
sidad a partir de las masas y posiciones de las particulas, para esto se divide el
espacio de la simulacion en una malla de M x M x M celdas y se hace un conteo
del nimero de particulas por celda para asociar un valor especifico de masa y por

tanto de densidad. Un esquema ilustrativo es mostrado en la figura3.2]

Scheme of PM Method
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Figura 3.2: Diagrama ilustrativo del método P3M. El mapa dibujado sobre la distribu-
cién de particulas corresponde a la densidad asociada a cada celda de la malla. Las
zonas oscuras corresponden a regiones de sobredensidad mientras las zonas blancas a
regiones de menor densidad, acorde a la cantidad de particulas por celda y sus masas

individuales.

'PM viene de la siglas en inglés Particle Mesh y una traduccién adecuada seria malla de particu-

las.
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El método puede ser resumido en los siguientes pasos

1. A partir de la malla establecida sobre la simulacién es calculado un campo

de densidad continuo p(r) interpolado entre cada celda.

2. Con el campo de densidad se procede a computar el potencial en la ecuacion

de movimiento [3.1] a través de la ecuacion de Poisson

V2¢p = 4nGp (3.4)

Para esto generalmente son usados esquemas de integracion basados en la
transformada de Fourier, tales como la transformada rapida de Fourier (FFT

por su siglas en inglés).

3. Usando el campo de potencial anterior se calcula la posicion de cada particula
en el tiempo siguiente t+At, y se repite el esquema completo hasta un tiempo

maximo deseado.

Este método es menos preciso que el método de suma directa, ain asi es posi-
ble demostrar que el tiempo de computo escala como teomp o< N + M log M, con
un comportamiento asint6tico de teomp o< [V para altas resoluciones M de la mal-
la'y tcomp o< N para bajas resoluciones [29]. En todos los casos la eficiencia es
mucho mayor que el método PM cuando el ndmero de particulas es relativa-
mente grande N < 10* — 10°, lo que hace a este método bastante competente para
problemas de muchas particulas.

Existen algunas situaciones patoldgicas para las cuales el método presenta difi-
cultades [29]

e Distribuciones de particulas altamente inhomogéneas.
e Sistemas fuertemente correlacionados.
e Sistemas con geometrias no triviales.

Debido a las altas inhomogeneidades y fuertes correlaciones locales por acople
gravitacional entre de los diferentes modos en el universo tardio (z 2 8), este

método resulta poco preciso para la simulacién del régimen no lineal.
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3. METODOS COMPUTACIONALES EN COSMOLOGIA

3.1.3 Método P°M

El dltimo los tres esquemas estandar para simulaciones de N-Cuerpos es el método
P3M (PP + PM) [13]], este es una combinacién de los métodos anteriores, haciendo

uso de las ventajas de cada uno.

Scheme of P> M Method
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Figura 3.3: Diagrama ilustrativo del método P>M. Para la particula de referencia en el
centro la interaccién con particulas lejanas es calculada con el método PM, mientras
que para las particulas cercanas en la region gris y blanca es usado el método de suma
directa PP.

En la figura se ilustra el método P>M, en cada paso de integracién del
sistema se hace un grid jerdrquico respecto a cada particula, las jerarquias son
definidas de acuerdo a la distancias relativas y determinan la aproximacién usada
para el computo de la ecuaciéon de movimiento. Para particulas cercanas (primera
jerarquia) se usa el método de suma directa, lo que permite dar cuenta de cor-
relaciones locales y dar un tratamiento adecuado a zonas con altas inhomogenei-

dades. En las siguientes jerarquias se descompone el potencial en sus componentes
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multipolares, tomando las contribuciones de més alto orden acorde al nivel de la
jerarquia, asi por ejemplo la segunda jerarquia tiene en cuenta las contribuciones
dipolares, la tercera las cuadrupolares, etc. Finalmente para la dltima jerarquia se
usa el esquema PM, interpolando el campo de densidad y resolviendo la ecuacion

de Poisson [3.4] para el potencial.
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Figura 3.4: Ejemplo de construccién de un codigo de arbol para una simulacién de
N-cuerpos. En los paneles superiores se muestran iteraciones del método para un prob-
lema 2D. En la parte inferior se ilustra el drbol construido con cada particula de la

simulacion.
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3. METODOS COMPUTACIONALES EN COSMOLOGIA

Uno de los principales inconvenientes de este método radica en la construccion
de la estructura jerarquica para la evaluacion de las interacciones. El esquema orig-
inal propuesto simultineamente por [[1] [21] y [30] presenta inconsistencias debido
a la falta de fundamentacion fisica en la construccion de la estructura jerdrquica
[29].

Uno de los métodos propuestos para la construccion de la estructura jerarquica
y que carece en gran medida de las inconsistencias mencionados se denomina codi-
go de arbol octante y fue inicialmente desarrollado por [2]. En este algoritmo el
espacio de la simulacion es embebido en una celda cubica denominada raiz (root)
y luego se divide en 8 regiones de igual tamafio denominadas octantes, estas com-
ponen la primera jerarquia del arbol. El método se repite de forma recursiva hasta
obtener a lo sumo una particula por celda, construyendo de esta forma un conjunto
de jerarquias que determinan las vecindades de todas las particulas. En la figura
se ilustra las iteraciones requeridas para la construccion del arbol en una sim-
ulacion (por simplicidad se ha tomado en dos dimensiones) y en la parte inferior
de la misma figura se muestra esquematicamente la estructura del arbol. De esta
forma es posible computar por ejemplo la interaccion entre las particulas 7, 8 y 9
con suma directa, por ser vecinas proximas, mientras que su interaccién con las

demads particulas, pertenecientes a otras ramas, por medio de PM.

3.2 Tipos de Simulacion

Usando los métodos descritos en la anterior subseccion es posible realizar simula-
ciones del universo en régimen no lineal y estudiar su comportamiento de forma
numérica. Debido a que en régimen no lineal los procesos astrofisicos de grandes
escalas son dominados principalmente por materia oscura, es habitual no consi-
derar la contribucién de las componentes de radiacion y materia baridnica, ademds
de que los procesos fisicos que involucran estds componentes aumentarian conside-
rablemente los tiempos de computo. Este tipo de simulaciones son denominadas
simulaciones de materia oscura.

En esta subseccion son presentadas las simulaciones de materia oscura que son
usadas, ademds son clasificadas acorde al criterio adoptado para la eleccion de

las condiciones iniciales. Estas pueden ser no restringidas cuando las condiciones
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iniciales son escogidas de forma completamente aleatoria, o restringidas cuando
son escogidas de tal forma que la simulacion satisfaga alguna condicidén impuesta a
priori, tal como la reproduccién del universo local en una escala de algunas decenas
de Mpc/h.

3.2.1 Simulaciones No Restringidas (Bolshoi)

Puesto que la evolucion del universo en régimen lineal es conocida a través de la
funcién de transferencia (ver seccién[2.2), las simulaciones cosmoldgicas solo son
usadas para el estudio del régimen no lineal, aun asi es necesario fijar un conjunto
de condiciones iniciales para la integracion del sistema. Generalmente estas condi-
ciones son determinadas a partir del coémputo del régimen lineal, para esto a su
vez es requerido otro conjunto de condiciones iniciales primordiales para el campo
de densidad homogéneo de fondo, es debido a esto que estas dltimas condiciones
serdn referidas simplemente como condiciones iniciales.

Como ha sido mencionado en la subseccion las propiedades estadisti-
cas del campo de densidad inicial corresponden a una distribucion Gaussiana de
los modos de Fourier con un espectro de potencia de Harrison-Zeldovich, acorde
con el modelo inflacionario y observaciones cosmoldgicas (subseccion [1.3). Los
modos del campo de densidad §;, = r,¢* siguen entonces las distribuciones de-
terminadas en la ecuacién

2
P.(rg)dry, = exp (—%) ZTI;Cka (3.5
k k
1
Py(pr)dor = (%) dox, (3.6)

El caricter no restringido de este tipo de simulaciones radica en la eleccion
aleatoria de las fases ¢y acorde a la distribucion sin ningun tipo de restriccion

observacional sobre el resultado final de la simulacién.
Bolshoi es una simulaciéon cosmoldgica del universo a gran escala con condi-

ciones iniciales no restringidas, la pagina oficial del proyectoes http://hipacc.

ucsc.edu/Bolshoi/.
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3. METODOS COMPUTACIONALES EN COSMOLOGIA

Figura 3.5: Evolucion de la simulacion Bolshoi. Se ilustran el campo de den-

sidad de una regién rectangular de 16 Mpc/h de grosor y 250 Mpc/h de la-
do para diferentes estadios de evoluciéon. z = 9,5 (superior izquierda), z =
3 (superior derecha), z = 1 (inferior izquierda) y z = 0 (inferior derecha).
Tomado de http://spectrum.ieee.org/aerospace/astrophysics/

the-cosmological-supercomputer

Debido a su mayor tamafio comévil comparada con las simulaciones restringi-
das (un cubo de 250 Mpc/h de lado), esta es usada para obtener estadistica mas fina
en los resultados del capitulo[d] El modelo cosmoldgico usado para esta simulacién
corresponde al WMAP7 (ver tabla, el nimero de particulas es de 20483, 1o que
implica una masa promedio por particula de 1,35 x 108A~! My,. Una descripcién

técnica mds detallada de la simulacién puede ser consultada en [23]].


http://spectrum.ieee.org/aerospace/astrophysics/the-cosmological-supercomputer
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3.2 Tipos de Simulacion

3.2.2 Simulaciones Restringidas (CLUES)

Como fue mencionado en el capitulo [2] 1a forma estindar de comparar el resultado
de simulaciones cosmoldgicas con observaciones es a través de las propiedades es-
tadisticas de las distribuciones, tales como funciones de correlacién de dos puntos
o espectros de potencia. A pesar de esto, algunos estudios requieren una descrip-
cioén detalla del universo local en un contexto cosmoldgico. Debido a dificultades
técnicas como la medida directa de la distribucion de materia oscura o la falta de
datos en altos corrimientos al rojo, es necesario recurrir a simulaciones cosmologi-
cas que reproduzcan el universo local. Uno de los primeros trabajos dirigidos a
la reproduccion especifica del entorno local se debe a [22]. En este se intenta re-
producir las principales estructuras observadas en el universo local, como el grupo

local, el Superciimulo Local y el cimulo de Virgo.
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Figura 3.6: Campo de densidad y campo de velocidad peculiar inicial construidos
a partir de restricciones para la reproducciéon del entorno local en una escala de
160 h_lMpc. Algunas estructuras identificadas son: Coma, cimulo de coma, PP, su-
percimulo de Perseus-Pisces, LS, supercimulo local, GA, gran atractor. La flecha su-

perior derecha indica la escala del campo de velocidad peculiar en 1000 km/s. Tomado

de [22]].
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El método propuesto en [22] y [16] consiste en la construccién el campo de
densidad y de velocidad peculiar inicial a partir de surveys de velocidades radi-
ales y de corrimientos al rojo (ver seccién[I.3)). Para el tratamiento y reduccion del
ruido y errores de medida en los datos, se usa un método bayesiano de filtros de
Wiener (para mas detalles técnicos ver [33]). A pequeiias escalas este método es
limitado debido a que los filtros aplicados suprimen algunos modos en el espectro
de potencia inicial y por tanto deben ser generados de forma aleatoria acorde con la
distribucién Gaussiana[2.57] para garantizar consistencia con el modelo cosmoldgi-
co estandar. En la figura[3.6]se ilustran las condiciones iniciales obtenidas con este

método para el universo local en una escala de 160 h~'Mpc.

Density field for CLUES 10909
x =21.00

Density field for CLUES 16953 Density field for CLUES 2710
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Figura 3.7: Tres simulaciones restringidas del proyecto CLUES en las se identifican
sistemas tipo grupo local. Se ilustra el campo de densidad de cada simulacién junto con
los halos de materia oscura (puntos negros), y los grupos locales encontrados (puntos

rojos).

CLUES (Constrained Local UniversE Simulations) es un proyecto orientado a
la reproduccion del universo local con la mejor resolucion en la actualidad. La pagi-
na oficial es http://www.clues—-project.org. En estas simulaciones las
condiciones iniciales son construidas con el algoritmo Hoffman-Ribak [16] para la
reproduccién de un volumen comévil de (64 h~'Mpc)3. Debido a la no restriccion
en escalas pequefias (~ 5 h~1Mpc) es necesario realizar 200 diferentes simula-

ciones de las cuales 3 resultan satisfactorias respecto a las restricciones observa-
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cionales (ver figura[3.7)). Para la evolucién se usa el paquete GAD GETZ con 10243
particulas de materia oscura y una cosmologia consistente con el WMAP7 (ver

tabla[I.1). Mds detalles técnicos del proyecto pueden ser consultados en [12].

Coma Cluster

Great Atfractor
Local Group

Milky Way

Andromeda ; .

Figura 3.8: Simulacién obtenida en el proyecto CLUES. En esta se muestran las
estructuras a gran escala del universo local y se aprecian con claridad los miem-
bros mas significativos del grupo local. Tomado de la pagina oficial del proyecto

http://www.clues-project.org

!GADGET2 es un popular cédigo para la simulacién de N-cuerpos en cosmologia y formacién
de galaxias. Esta disponible de forma gratuita en la pdgina oficial del proyecto http://www.
mpa—-garching.mpg.de/gadget/
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3. METODOS COMPUTACIONALES EN COSMOLOGIA

3.3 Caracterizacion del Entorno

Una vez obtenidas las simulaciones numéricas de la evolucion en régimen no lineal,
uno de los principales objetivos es caracterizar las estructuras emergentes propias
de este régimen. Entre estas destaca la gran estructura de red que se forma a par-
tir de regiones de diferente dimensionalidad, donde grandes regiones vacias son
limitadas por regiones planas, estas a su vez son recorridas por filamentos unidi-
mensionales que se juntan en regiones puntuales altamente densas (red cOsmica).
A partir de observaciones cosmoldgicas se ha logrado establecer la relacion
entre las propiedades de halos de galaxias, tales como el pardmetro de espin, la
concentracion, la forma, etc. Y el entorno donde estan embebidas. Debido a esto
es importante cuantificar la estructura de red cdsmica en simulaciones cosmoldgi-
cas. Uno de los primero trabajos en esta direccién consiste en la aproximacién
de Zeldovich mostrada en la subseccion [2.3.1]), otros esquemas posteriores usan
estratificaciones del campo de densidad para cuantificar el entorno y son denomi-
nados métodos geométricos, pero debido a su caricter local no pueden dar cuen-
ta de propiedades més globales como canales de flujo de materia o influencia de
grandes estructuras cercanas. En esta seccion se muestran dos esquemas para la

clasificacion del entorno desarrollados recientemente.

3.3.1 Método T-web

El primero de los métodos fue propuesto por [[13] y consiste el uso de la teoria
de sistemas dindmicos para el andlisis de la estabilidad local de 6rbitas de prueba
alrededor de halos de materia oscura y de esta forma cuantificar su entorno para un
tiempo (corrimiento al rojo) fijo dado. Para esto se asume valida la aproximacién
Newtoniana (ver subseccion [2.2.1)) y la ecuacion de movimiento de una particula

de prueba en el potencial peculiar de la distribucién es

¥ =—Vaé(r) con V3¢ =4rGpo 3.7

Es razonable asumir que en el centro de masa 7; de cada halo existe un minimo
del potencial V¢ = 0, formando asi un pozo de potencial local. Esto permite linea-

lizar la ecuacién de movimiento [3.7|entorno a estos puntos, obteniendo
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i = =Ty () (7 — ) G8)

donde se define el tensor de marea como el Hessiano del potencial peculiar

_ 0%
Ej - 87}-67“]» (39)
Acorde a la teorfa de sistemas dindmicos, un autovalor negativo indica que el
punto es inestable en la direccion del respectivo autovector, implicando un flujo
de materia hacia el exterior de la regién. Para autovalores positivos se presenta
una situacion completamente andloga. Con base en la aproximacién de Zeldovich
(subseccion[2.3.1)) se propone un esquema de clasificacion del entorno cosmoldgico

a partir de los autovalores del tensor de marea T;; (ver figura[3.9).

e Vacio (Vacuum): en este caso los tres autovalores son positivos, indicando

una expansion en todas las direcciones.

e Hoja (Sheet): para este caso \; > Ay > 0y A3 < 0, indicando un colapso

en una sola direccion, dando lugar a una zona con geometria local plana.

¢ Filamento (Filament): para estas zonas solo el \; es positivo, indicando un
colapso en dos direcciones y expansion e una, formando asi una region con

geometria unidimensional.

e Nudo (Knot): para este ultimo tipo de region, los tres autovalores son nega-
tivos, indicando un colapso en todas las direcciones y dando lugar a una zona

comprimida.

Lo més destacable de este método respecto a los métodos geométricos es su
naturaleza dindmica, permitiendo diferenciar zonas con iguales valores densidad
pero con propiedades de estabilidad diferentes. A pesar de lo anterior, la asuncién
de minimo local solo es justificada en el centro de cada halo, careciendo asi de sig-
nificado y precision generalizar este esquema en cualquier punto del espacio. Otro
inconveniente es que bajo el esquema de clasificacion original con los signos de ca-
da autovalor no se reproduce la impresion visual que se obtiene en la distribucién

de materia de las simulaciones (ver figura [3.10).
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po = o

Knots Filaments Sheets Voids
Ay>Av, Ay >Asn Ay oAy, Ay <Ay
Ay>Ag Ay oAy, A, <Ay Ay <Ay
Ag>As, Ag <Ay Az <Ay Ag <Ay,

Figura 3.9: Esquema de clasificacion del entorno cosmoldgico para los esquemas T-

web y V-web. El valor umbral )\, es tomado como un pardmetro libre.

Una significativa mejora de este método se logra generalizando el esquema de
clasificacién respecto a un cierto valor umbral A}, , que es tomado como pardmetro
libre y se ajusta acorde a la impresion visual obtenida [7], en especial el esquema

original se recupera fijando A}, = 0.

3.3.2 Método V-web

El segundo método dindmico presentado para la clasificacion de la red césmica
es presentado en [17]] y estd basado en el tensor de velocidad de peculiar (shear

velocity tensor)

1 [(0Ov; Ovy
Yoo— Ly 2D A
" 2H0 (87’j * 8T1> (3 O)

de forma analoga al esquema T-web, en este esquema son calculados los auto-
valores del tensor ¥;; y se define el entorno acorde a un valor umbral A}, (ver
figura[3.9).

Como es mostrado en [17], en el régimen lineal los tensores 7;; y ¥;; son pro-
porcionales, siendo ambos métodos completamente equivalentes en este régimen.
Esto es parcialmente evidenciado en la impresion visual de ambos esquemas de
clasificaciéon que se obtiene a grandes escalas para la simulacion Bolshoi (figura

[3.10), y se debe a la menor no linealidad de los modos a mayores escalas.
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BOLSHOI

CLUES 3 CLUES 2 CLUES 1

Figura 3.10: Se ilustra para cada una las simulaciones (CLUES 1, CLUES 2, CLUES
3, Bolshoi) la diferencia entre los esquemas de clasificacion T-web y V-web para difer-
entes valores de A\, (Negro - Nudo, Gris oscuro - Filamento, Gris - Hoja, Blanco -
Vacio). En las gréficas superiores se muestra la impresion visual obtenida a partir de
los respectivos campos de contraste de densidad (log(d+1)), usadas para la calibracién
de los valores A;y,. La resolucidn para una de las mallas construidas es aproximada-
mente 1,0h~! Mpc/celda y para todas se realiza un suavizado Gaussiano del tamafio
de una celda, el grosor de cada slide es de una celda de la malla.
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En el caso de modos pequeiios, donde los efectos no lineales son mas do-
minantes, ambos esquemas difieren notablemente, tal como puede verse en la im-
presion visual de las simulaciones CLUES. Especificamente, el esquema V-web
cuantifica de forma mads precisa la estructura fina de la red césmica a pequenas
escalas, permitiendo definir un entorno mas apropiado para pequenas estructuras a
nivel cosmolégico como halos de materia oscura o pequefios grupos de ellos.

Otra ventaja del esquema V-web respecto al T-web radica en que estd basado
en el campo de velocidades peculiares en vez del campo de densidad, aportando
asi mas informacion dindmica del entorno y haciendo posible dar cuenta de una
forma mads directa de efectos no locales, como flujos de materia o influencia de
estructuras cercanas. Debido a esto, este esquema serd adoptado como estandar
para la cuantificacion del entorno de halos y pares de halos (sistemas como el grupo

local) y de las distribuciones de entorno cosmoldgico en el capitulo A

3.4 Deteccion de Halos y Definicion de Muestras

Una vez caracterizado el entorno cosmoldgico, el siguiente paso es encontrar las
estructuras que se forman en las simulaciones, especificamente halos de materia
oscura. Debido a la naturaleza continua de la distribucién de materia en el uni-
verso, es complicado y subjetivo definir estructuras discretas y limitadas espacial-
mente, como los halos de materia oscura o las galaxias en ellos. A pesar de esto,
el cardcter aproximado de las soluciones numéricas exige a priori uan construcciéon
discreta del campo de densidad a partir de particulas puntuales con una cierta masa
representativa (generalmente del orden de 10” ~ 10°h2~! M, aunque depende es-
pecificamente de la resolucion de la simulacién), esto implica que la deteccion de
estructuras fisicas discretaﬂ se reduce a encontrar agrupaciones de particulas que

representen estos sistemas.

! A pesar de que las particulas que mapean la distribucién de densidad también tienen un caracter
discreto, su individualidad carece de sentido fisico y solo es consecuencia de los métodos numéricos
implementados.
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3.4.1 Método FOF

Uno de los métodos mads utilizados para la deteccion de estructuras en simulaciones

de N-cuerpos se denomina FOF (por sus siglas en inglés Friend of Friend).

Figura 3.11: Diagrama ilustrativo del método FOF. Los circulos grises entorno a ca-
da particula representa la zona de vinculacién y la curva roja representa una de las

estructuras encontradas.

En este método se asocia un volumen finito a cada particula, denominada re-
gién de vinculacién, luego las estructuras son halladas a partir de intersecciones
contiguas de estas regiones. Un ejemplo ilustrativo es presentado en la figura[3.11]
donde la estructura de la curva roja, correspondiente a un halo de materia oscura, es
construida a partir de 11 regiones de vinculacién adyacentes que se intersectan mu-
tuamente. La geometria de las regiones de vinculacién son generalmente esféricas,
con un radio R; dado por la siguiente expresion

R; = L (3.11)
2
donde b es el parametro de vinculacién y [ el camino libre medio de las particulas en
la simulacién. El parametro de vinculacién b es libre y depende de cada simulacidn,
siendo especificado a priori en la construccion de catalogos de halos.

En la figura [3.12] se muestra el resultado del método FOF en la construccion

de un catalogo de halos de materia oscura para la simulacion CLUES 3. La dis-

tribucion de los halos estd acorde con la distribucion de densidad (ver figura(3.10),
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siguiendo el mismo patrén de filamentos y nodos de la red césmica. En el subsec-
cién[3.4.2] las muestras de halos definidas en cada simulacién se hallan a partir de

este esquema, con un parametro de vinculacién b = 0,17.

y [k 'Mpc]

Figura 3.12: Halos encontrados a partir del esquema FOF en una de las simulaciones
CLUES. El gradiente de color indica la profundidad respecto al eje x, donde los halos

negros son los mas cercanos.

3.4.2 Definicion de Muestras

En esta subseccion se presentan las diferentes muestras definidas que serdn usadas
en el capitulo [ para la determinacién de los efectos del entorno en los sistemas
de grupos locales y la caracterizacion de cada simulacion. Estas corresponde a una

versién ampliada de las muestras definidas en [8].

e Halos Generales (GH): estos corresponden a todos los halos hallados en las

simulaciones a partir del esquema FOF, independiente de su rango de masa.

e Halos Individuales (/H): son un subconjunto de la anterior muestra, y rep-
resentan todos los halos de materia oscura que estdn en el rango de masas
5,0 x 101*h=1 My — 5,0 x 1024~ M,,. Este rango de masa es escogido de-
bido a que corresponde al rango en el cual se forman galaxias de disco, tal

como los principales miembros del grupo local, Andromeda y la Via Lactea.
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e Pares (P): esta es construida a partir de la muestra /H y estd compuesta
por pares de halos que satisfacen el criterio de ser mutuamente el halo mas
cercano al otro. Se construye como una muestra primigenia para encontrar

sistemas de pares aislados y similares al grupo local.

e Pares Aislados (/P): esta muestra se construye a partir de los sistemas en la

muestra de pares que ademds satisfacen las siguientes condiciones [8] [9].

La distancia entre el centro de los halos debe ser menor a 0,72~ Mpc,

consistente con la distancia entre la Via Lactea y Andrémeda.

La velocidad radial relativa entre ambos halos debe ser negativa.

No debe haber ningiin objeto mas masivo que alguno de los dos halos a

una distancia menor que 2,0h~! Mpc de ambos.

No debe existir ningdn objeto mds masivo que 5,0 x 101¥2~! M, a una

distancia menor que 5h~! Mpc respecto a ambos halos.

Estas condiciones garantizan el aislamiento de los pares respecto a la influ-

encia gravitacional de estructuras mayores y otros halos

e Grupos Locales (LG): esta muestra es definida en la simulaciones CLUES
y corresponde a los pares de halos construidos a priori para la reproduccion
del grupo local. Por definicidn, solo existe un sistema LG por cada una de las

tres simulaciones CLUES.

e Grupos Locales Construidos (CLG): con el objetivo de obtener una muestra
de sistemas tipo LG en simulaciones no restringidas, se propone un método
de construccién basado en el entorno cosmoldgico de la muestra LG en las
simulaciones CLUES (ver figura[3.13). Para esto se calculan los 3 campos de
autovalores del shear velocity tensor en una malla con resolucién de 1,0h~*
Mpc/celda y un suavizado Gaussiano de una celda. En la siguiente tabla se
tabulan los valores obtenidos para los autovalores del entorno de los sistemas
LG.
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Descripcion | Ap [1071] | A2 [107}] A3 [1071]
CLUES 1 H1 1.82 1.20 -1.59
CLUES 1 H2 1.82 1.20 -1.59
CLUES 2 HI1 1.78 9.54x10~! | -8.85x107!
CLUES 2 H2 2.19 4.45x1072 -1.29
CLUES 3 H1 3.23 -6.29x1072 -1.98
CLUES 3 H2 3.49 1.21 -1.29
Valor minimo 1.78 -6.29%1072 -1.98
Valor maximo 3.49 1.21 -8.85x107!

Cuadro 3.1: Autovalores asociados al entorno de cada grupo local en las
simulaciones CLUES.

V-web for CLUES 2710 V-web for CLUES 10909
x =27.00 x =21.00
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Figura 3.13: Entorno cosmoldgico a partir del esquema V-web (con Ay, =
0,3) para cada uno de los LG de las simulaciones CLUES, indicados por los

puntos rojos.
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3.4 Deteccion de Halos y Definicion de Muestras

Finalmente, a partir de los autovalores extremos hallados se define la muestra
CLG como aquellos pares IP cuyos autovalores de entorno asociados se en-
cuentran en el intervalo fijado. Para garantizar autoconsistencia, esta muestra

también es definida en las simulaciones CLUES.

Muestra | CLUES 1 | CLUES 2 | CLUES 3 | Bolshoi
GH 56632 57707 56799 432000
IH 1493 1490 1493 88068

P 386 380 387 23037

IP 20 12 18 1256
LG 1 1 -
CLG 1 2 3 30

Cuadro 3.2: Tamafios de las muestras definidas para cada una de las simulaciones.

Para finalizar, en la tabla [3.2] se tabula el tamafio de cada una de las mues-
tras definidas para cada simulacién. Puede notarse que los tamafos escalan aproxi-
madamente en la misma proporcién que el volumen entre las simulaciones (1/60
— CLUES /Bolshoi). En especial la muestra CLG para Bolshoi tiene un tamafo
proporcional a la muestra LG de las CLUES, indicando que el esquema de con-

struccion propuesto reproduce sistemas tipo LG en simulaciones no restringidas.

3.4.3 Método de Deteccion de Pares

A continuacion se describe el algoritmo desarrollado para la deteccion de cada una

de las muestras de pares en cada simulacion (Pair Finder)

e Se particiona el espacio de la simulacién en N x N x N celdas, luego para
cada celda se realiza un indexado de los halos que estan dentro de ella, alma-

cenando los identificadores de cada uno de ellos.

e Posteriormente, para cada una de las celdas se identifican los primeros veci-
nos, teniendo en cuenta condiciones de frontera periddicas, tal como la celda

7 en la figura|3.14

'Una versién actualizada del cédigo puede encontrarse en https://github.com/

sbustamante/Thesis/tree/master/codes/Halo_Finder
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3. METODOS COMPUTACIONALES EN COSMOLOGIA

e Para un halo de una celda dada se calcula la distancia a todos los halos de
la misma celda y de las celdas vecinas, luego se almacena la distancia al
halo més cercano, la distancia al halo mas cercano con una masa mayor y la

distancia al halo més cercano con una masa mayor a 5,0 x 103h~1 M.

e Repitiendo el anterior paso para todos los halos, si dos halos son mutuamente
los dos més cercanos, estos se catalogan como un par, construyendo asi la
muestra P definida en la subseccion anterior 3.4.2

e Finalmente, para cada uno de los sistemas de pares se evalian las condiciones

definitorias de los IP, determinando asi esta muestra.

Figura 3.14: Ilustracién 2D del método para la deteccion de las muestras de pares.

Distribucion de halos de materia oscura (izquierda), definicién de zonas (derecha).

La eficiencia de este método radica en que evita evaluar distancias entre todos
los halos de la simulacién, siendo necesario solo para los vecinos cercanos. La
estructura de celdas lo hace similar a un cédigo de drbol (ver subseccion [3.1.3)), a
excepcion de la estructura jerdrquica de este ultimo. En principio, el cédigo debe
ser mas eficiente a medida que se aumenta la resolucion N de la malla, pero existen
dos limitaciones que a esto. La primera tiene que ver con el nimero de halos por
celda, este no puede ser demasiado grande, pero tampoco puede ser tal que solo
hallan unos pocos halos por celda H La segunda limitacion tiene que ver con las
condiciones de distancia usadas en la definicion de la muestra /P, el tamaifo fisico

de cada celda no puede ser menor a ninguna de estas distancias.

'Este umbral no es bien definido y depende de cada simulacién, por ejemplo para las simula-
ciones usadas (Bolshoi y CLUES), un valor de N = 8 es generalmente adecuado.
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“Lo mds incomprensible de nuestro

universo es que sea comprensible”

Albert Einstein

El Entorno Cosmologico y el
Grupo Local

A continuacién son presentados los resultados obtenidos a partir de las simu-
laciones descritas en el capitulo anterior 3| para la dependencia de las propiedades
de los sistemas tipo grupo local respecto al entorno cosmoldgico en el que estan
embebidos. Se caracteriza primero cada una de las simulaciones usadas (CLUES
y Bolshoi) con el fin de garantizar concordancia entre las cosmologias que rep-
resentan y entre las distribuciones de entorno (seccién §.1)). Después de esto, en
la seccién [4.2] se determinan las propiedades fisicas y estadisticas de cada una de
las muestras definidas en y se analizan las correlaciones existentes entre las

propiedades calculadas y el entorno cosmolégico de cada simulacion.

4.1 Propiedades de las Simulaciones

Uno de los principales objetivos para determinar la influencia del entorno sobre
sistemas tipo grupo local es construir una muestra CLG en simulaciones no res-
tringidas y asi obtener estadistica significativa. Para garantizar la consistencia de

esta muestra es necesario establecer la equivalencia entre las entre las distribuciones
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4. EL ENTORNO COSMOLOGICO Y EL GRUPO LOCAL

de halos oscuros y analizar las distribuciones de entorno cosmolégico para cada

simulacion.

4.1.1 Funcion de Masa de los Halos

La distribucion espacial de los halos refleja la fina estructura de la red césmica for-
mada por la materia oscura, tanto en simulaciones (ver figura[d.T)) como en obser-
vaciones cosmoldgicas (ver seccién [I.3). Esto sugiere posibles correlaciones entre
las propiedades de los halos y el entorno en el cual estdn embebidos, tal como es
mostrado para la forma de los halos, el pardmetro de espin y alineacién de subhalos
en [23], y para la masa de los halos [24]. En especial el trabajo de [25] demues-
tra que el esquema de clasificacién V-web es el mds apropiado para estudios de
correlaciones con propiedades direccionales, tal como el momento angular de los
sistemas IP o CLG en la seccién 4.2

z[h 1Mpc]

y [h "'Mpc]

Figura 4.1: Distribucion espacial de los halos de materia oscura, reflejando la estruc-
tura de la red césmica. El gradiente de color indica la profundidad respecto al eje x,

donde los halos negros son los més cercanos.
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4.1 Propiedades de las Simulaciones

Acorde a las condiciones definitorias de las muestras IP y CLG presentadas
en la subseccion la principal propiedad de los halos necesaria para la con-
struccion de estas muestras es la masa. Por esta razon es importante establecer la
equivalencia entre las distribuciones de masa en cada simulacién. En la siguiente
figura se calculan las funciones integradas de masa para la simulacion Bolshoi

y para las tres simulaciones CLUES.
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Figura 4.2: Funciones de masa integrada de halos de materia oscura (muestra GH)

para cada simulacion.

Para valores de masa altos las distribuciones son ligeramente diferentes debido
a la menor cantidad de datos en las simulaciones CLUES, lo que hace menos sig-
nificativa la estadistica en este caso. A pesar de esto, en el rango masa donde son
definidas las muestras IH (5,0 x 10 A~ M, —5,0 x 10122~ M) las distribuciones
son consistentes con el formalismo Press-Schechter [31] para los parametros cos-
mologicos WMAP7, indicando asi la equivalencia de las muestras definidas entre

las simulaciones.
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4. EL ENTORNO COSMOLOGICO Y EL GRUPO LOCAL

4.1.2 Distribucion del Entorno Cosmologico

Como fue mostrado en la seccién la caracterizacion del entorno cosmoldgi-
co se logra a partir de cantidades fisicas que indiquen el cardcter geométrico o
dindmico local de una regién de la distribucién de materia. En especial el esque-
ma V-web permite dar cuenta de la dindmica a pequenas escalas de la estructura
de la red cosmica, permitiendo definir un entorno adecuado para los halos y otros
sistemas. En la siguiente figura son calculadas las distribuciones para cada uno de
los autovalores de la V-web (distribuciones de entorno), tanto para las celdas de las

simulaciones, como para los entornos de los halos de la muestra GH.

6 T 6
Simulations
5 — Bolshoi — CLUES

Distribution [Normalized Area]
Distribution [Normalized Area]
w
T

Distribution [Normalized Areal]
w
T

Figura 4.3: Distribucién de los autovalores en el esquema V-web para cada una de las
celdas de volumen (linea continua) y para los entornos de los halos de materia oscura
en los catdlogos FOF (linea discontinua). Las distribuciones estdn normalizadas tal que
su 4rea es la unidad. Resolucién de 1,0h~! Mpc/celda y suavizado Gaussiano de una

celda.
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El principal resultado de la figura {f.3] consiste en la diferencia de las distribu-
ciones para las celdas de volumen (lineas continuas) entre la simulacién Bolshoi
y las simulaciones CLUES ﬂ El efecto de varianza cdsmica (regiones rojas) es in-
cluido a partir del célculo de distribuciones de entorno en 64 subvolumenes de la
simulacién Bolshoi, con un tamafio similar a una simulacién CLUES. A pesar de
esto, las distribuciones de CLUES estan por fuera de la region de varianza cosmi-
ca, indicando asi una estructura cosmoldgica a gran escala que difiere entre ambas
simulaciones.

Un segundo resultado importante de la figura [4.3]se obtiene a partir de las dis-
tribuciones de entorno para los halos (lineas discontinuas). En el caso de Bolshoi,
se nota un importante sesgo entre la distribucion de entorno de las celdas y de los
halos, indicando asi que la distribucién espacial de los halos no es un buen trazador
de la estructura a gran escala del campo de densidad. Este resultado es consistente
con el trabajo de [23], donde hallan importantes sesgos en las distribuciones de en-
torno acorde a diferentes rangos de masa de los halos, también usando Bolshoi. En
el caso de las simulaciones CLUES, las distribuciones de entorno de los halos son
significativamente menos sesgadas respecto a las de celdas de volumen, indican-
do para este caso que los halos si se distribuyen espacialmente acorde al entorno
cosmoldgico cuantificado por el esquema V-web.

Por ultimo, en la figura 4.4| son calculadas las densidades medias y las frac-
ciones de volumen para cada uno de los tipos de regiones (ver seccion acorde
al valor umbral ),,. Las funciones de fraccion de volumen son diferentes entre las
simulaciones CLUES y Bolshoi, en especial la region en torno a Ay, = 0,1 para las
regiones tipo hoja (sheet). Esto se debe al desplazamiento relativo entre los picos de
las distribuciones de entorno para cada simulacién (ver figura[d.3), lo que implica
un comportamiento diferente al criterio de seleccion de regiones a partir del valor
A A pesar de esto, las fracciones de volumen se mantienen mds 0 menos consis-
tentes para ambas simulaciones en el rango 0,2 < Ay, < 0,4, que corresponde al
rango donde mejor se reproduce visualmente la distribucion global del campo de
densidad.

Debido a la alta semejanza entre las distribuciones de las tres simulaciones CLUES, y con el

fin de obtener estadistica mds significativa, se han fusionado las distribuciones.
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Figura 4.4: Parametro de densidad medio para diferentes tipos de regiones en funcién
del valor umbral A\, (paneles izquierda). Fracciones de volumen normalizadas para

diferentes tipos de regiones, también acorde al valor umbral ;.

Las graficas de densidad media para cada tipo de region muestran importantes
resultados respecto al entorno cosmologico. Lo primero que puede notarse es la
diferencia entre las densidades medias de ambas simulaciones en cada una de las
regiones. Por ejemplo para regiones de vacio, en Bolshoi estas corresponden a
zonas con densidad promedio mucho menor a la densidad media de la simulacion,
mientras que para las CLUES estas zonas de subdensidad no son tan marcadas. De-
bido a la pequefa fraccion de volumen de las regiones tipo nudo (knot) en ambas
simulaciones, asociado a su dimensionalidad puntual, la estructura global del en-

torno puede entenderse bien solo en términos de la distribucion espacial de vacios,
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hojas y filamentos, siendo los filamentos la contraparte de los vacios respecto al
parametro de densidad. De esto se espera que la diferencia en la subdensidad de
los vacios entre cada simulacion se extienda a una marcada diferencia entre las so-
bredensidades de los filamentos en cada simulacién. Esto tltimo es obtenido en la
misma figura, donde puede verse que los filamentos de Bolshoi son notablemente
mas densos que aquellos de las CLUES. En el caso de las hojas, estas corresponden
a regiones de densidad intermedias entre los filamentos y los vacios, por tanto se
espera que la diferencia de la densidad media de estas regiones no sea tan marcada

entre ambas simulaciones, tal como se nota en la misma figura.

Density V-web V-web

BOLSHOI

CLUES 1

CLUES 2

CLUES 3

[h! Mpc]

Figura 4.5: Comparacion de la impresion visual obtenida con el método V-web para
varios valores del pardmetro \;. Se usa el siguiente esquema de clasificacién (Negro
- Nudo, Gris oscuro - Filamento, Gris - Hoja, Blanco - Vacio). La resolucién de cada
malla es 1,0h~" Mpc/celda, con un suavizado Gaussiano de una celda. El grosor de

cada slide es de una celda.
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Un segundo resultado de la figura[d.4Jconsiste en la determinacion de un pardmetro
A¢n, Optimo para la reproduccion visual de la red cdsmica. Como se muestra en esta
grafica, las fracciones de volumen asociadas a vacios y hojas son relativamente al-
tas respecto a las de filamentos y nudos, esto para todo el rango barrido de valores
de \,. De esto se espera que la impresion visual a gran escala del campo de materia
sea completamente dominada por la distribucién de vacios y en menor medida por
la distribucion de hojas y filamentos. En el caso de un valor bajo del parametro A,
por ejemplo Ay, < 0,2, el pardmetro de densidad media de las hojas es negativo,
indicando que posiblemente estas regiones estdn invadiendo zonas que deberian
ser vacios, tal como se ve en la figura 4.5 para Ay, = 0 0 Ay, = 0,1. En el caso
de valores altos, Ay, > 0,4 ~ 0,5, el pardmetro de densidad medio para los vacios
comienza a aumentar, indicando que estas regiones estdn invadiendo zonas que de
mayor densidad, que en principio deberian ser hojas o filamentos. Esto puede ser
notado en la figura para Ay, = 0,5, donde todo el volumen es ampliamente
dominado por vacios, perdiendo la estructura caracteristica de la red c6smica. Este
analisis sugiere que el valor 6ptimo de )\, podria ser aquel donde se minimice la
densidad media de los vacios, al ser estos el entorno dominante. Un resultado que
apoya este criterio es que el \;, encontrado es similar para ambas simulaciones
Ain =~ 0,3, y coincide con el valor obtenido a partir de un anélisis cualitativo de la

impresion visual del entorno.

Para concluir esta seccion se discuten los resultados obtenidos para las distribu-
ciones de entorno. A pesar de existir un notable sesgo entre la distribucion de los
halos y la del campo de densidad en la simulacién Bolshoi, caso contrario a las
simulaciones CLUES, y haber una marcada diferencia entre las densidades medias
de las regiones en ambas simulaciones, la esencia de construir una muestra CLG
en la simulacién Bolshoi a partir de los grupos locales de las CLUES, como se
menciona en el capitulo [3| es obtener una muestra de pares aislados mas fiel que
también reproduzcan el entorno local de los LG. Se espera entonces que la dindmi-
ca local cuantificada por la V-web se independiente del diferente resultado global
de las distribuciones, manteniéndose asi la validez del esquema de construccion de
los CLG.
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4.2 Propiedades de la Muestra CLG

Una vez determinada la consistencia entre las muestras definidas en CLUES y Bol-
shoi, el siguiente paso es determinar sus propiedades. Es de especial interés analizar
la muestra CLG de Bolshoi, tomando como muestra de control la /P y como mues-

tra de referencia la LG de las simulaciones CLUES.

4.2.1 Determinacion del Entorno

Como fue definido en la subseccion del capitulo pasado, la muestra CLG en
la simulacién Bolshoi se construye imponiendo a la muestra /P la condicion extra
de reproducir el entorno cosmolégico de los grupos locales de las simulaciones
CLUES. La principal motivacion de esto es encontrar una muestra en Bolshoi
andloga a las muestras LG, tanto en sus propiedades fisicas como en su abundancia.
Respecto a esto ultimo es natural asumir, considerando la ya determinada consis-
tencia entre las simulaciones, que la abundancia escala aproximadamente como el
volumen simulado. Esto puede ser considerado el primer logro de este esquema,
ya que reproduce aproximadamente esta ley de escalamiento para el tamafio de las
muestras en cuestion (ver tabla[3.2|para CLG de Bolshoi y LG de CLUES).

A pesar de lo anterior, este método de construccion no es mas que corte de
la muestra IP respecto a los autovalores de la V-web de la celda donde estdn em-
bedidos, lo cual no implica la reproduccion adecuada de las propiedades fisicas
ni el entorno cosmoldgico de los sistemas tipo grupo local. Por esta razén, a conti-
nuacioén son analizados posibles sesgos producidos en las distribuciones del entorno

cosmoldgico para los sistemas CLG.

Same Cell Different Cells

o
o o |©

Figura 4.6: Situacion patoldgica respecto al entorno de los sistemas de pares de halos.
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Una de las primeras consideraciones que debe tenerse en cuenta en la cuantifi-
cacion del entorno para pares de halos (muestras P, IP, CLG y LG), es que cada
uno de ellos puede estar embebido en celdas diferentes, tal como es mostrado en
la figura|4.6] Esta situacion patoldgica se presenta debido al cardcter no puntual de

este tipo de sistemas y el tamafio finito de la malla.

1.0 T T - T R 0.8
Samples 1 :
e e |G Sample

08¢ o CLG Sample|. i+

A, Halo B
A, Halo B

I I
=0.2 0.0 0.2 0.4 0.6 0.¢
A, Halo A

A; Halo B

L ; ; ‘ ‘
-04 -0.2 0.0 0.2 0.4
A; Halo A

Figura 4.7: Comparacion entre las distribuciones de los autovalores de la V-web para

los dos halos en los sistemas de pares (muestras LG, CLG y IP).
Para cuantificar este efecto, en la figura|4.7| son graficadas las distribuciones de

cada uno de los autovalores de la V-web para cada halo de las muestras de pares.

La situacién ideal, donde ambos halos comparten una misma celda, corresponderia
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4.2 Propiedades de la Muestra CLG

a un linea perfecta con pendiente de 45°, mientras las situaciones patolégicas son
responsables de dispersiones en las graficas. Una manera de solucionar esto es dis-
minuir la resolucidn de la malla tal que ambos halos estén embebidos en una misma
celda, pero esto ocasiona una perdida de informacion del entorno local propio del
sistema. Debido al suavizado Gaussiano de una celda (~ 1h~! Mpc) que es aplica-
do a priori a cada campo de autovalores, la variacion de estos entre celdas vecinas
es menor, tal como es mostrado para la mayoria de sistemas /P en la grifica. Te-
niendo en cuenta esto Ultimo y que la dindmica local de los pares estara dominada
por el halo méds masivo, por convencion serd tomada la celda asociada a este halo

para la cuantificacién del entorno de todo el sistema.
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Figura 4.8: Distribuciones 2D del entorno cosmoldgico para diferentes muestras, Aj—
A3 (izquierda) y A;—\g (derecha). El histograma de fondo, graficado en colores, corre-
sponde a la distribucidn de entorno para todos los halos de Bolshoi (muestra GH), su
resolucién es de 100 x 100 para el rango mostrado y estdn normalizados respecto a su
drea. Los puntos negros corresponden a la distribucién de la muestra IP y finalmente

los puntos blancos a la muestra CLG.

Una vez determinada la forma de cuantificar el entorno de los sistemas de pares,
en la figura[4.§]se ilustra la distribucion de las muestras GH, IP 'y GCL. Como fue
mostrado en la subsecciénd.1.2] la distribucién de entorno de los halos en Bolshoi
esta considerablemente sesgada respecto a la distribucion de las celdas de volumen.

A pesar de esto y teniendo en cuenta que la construccion de los sistemas de pares
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se hace a partir de los halos, es mds interesante realizar comparaciones con las
distribuciones asociadas a los halos (histogramas de color en la misma figura).
Como fue definido en la subseccion la muestra /P es construida de tal forma
que se garantice su aislamiento gravitacional respecto a halos mas masivos, por esta
razon hay dos efectos que compiten en cuanto a la distribucién de entorno de estos
sistemas. En el primero se espera que la abundancia de pares sea mds favorable en
entornos donde la cantidad de halos es mayor, mientras en el segundo, precisamente
la sobreabundancia de halos resulta desfavorable para los criterios de aislamiento
gravitacional. El segundo efecto termina siendo dominante y produce un sesgo en
la distribucién de entorno de la muestra /P respecto a la de los halos, mientras que
para en la muestra P el sesgo no se presenteﬂ

Para terminar el andlisis de la anterior figura, se discute acerca de la distribucién
de entorno para los CLG de la simulacion Bolshoi. A pesar de que esta distribucion
es construida de forma artificial por efecto de seleccion, es interesante notar que
la region en el espacio de autovalores que delimita esta muestra es relativamente
reducida, indicando que los tres grupos locales de las simulaciones CLUES com-
parten una dindmica de entorno local muy similar. Aunque esto dltimo puede ser un
efecto impuesto a priori por construccion debido al caricter restringido de las simu-
laciones CLUES, no deja de ser interesante el sesgo que esta caracteristica produce
en la distribucion de entorno de los CLG respecto a los halos y a la muestra IP.

Para cuantificar los sesgos producidos en cada muestra respecto a un tipo de
entorno especifico (ver figura [3.9), en la siguiente figura 4.9 se grafican las frac-
ciones de objetos en las diferentes regiones. En el rango 6ptimo del valor umbral
0,2 < Ay, < 0,4 definido en la subseccion .1.2] se notan importantes diferencias
entre cada una de las muestras, especialmente para la CLG. Como fue menciona-
do anteriormente, el efecto de aislamiento gravitacional produce un sesgo entre la
distribucion de entorno de los halos GH y de los sistemas /P, esto puede ser clara-
mente notado para cada una de las fracciones en el rango 6ptimo de \;,. En el caso
de vacios, la fraccién dominante de estas dos muestras es la asociada a IP, pero en
el caso de hojas ambas son comparables, y mds audn, en la regiones tipo filamento y
nudo domina la fraccién de halos GH. Esto indica que los sistemas de pares aisla-

dos [P se presentan con mayor abundancia en regiones de media o baja densidad de

IEsto dltimo no es mostrado en la ﬁgura pero es facilmente calculado.

76



4.2 Propiedades de la Muestra CLG

halos, atin asi la considerable fraccién de estos presentes en hojas y filamentos no
permite asociar un tipo de region de entorno especifica para estos sistemas. Final-
mente, los sistemas CLG presentan un importante sesgo en comparacion a las dos
muestras anteriores, siendo de especial interés aquella producida respecto a la IP
debido a que CLG es una submuestra de esta. De nuevo, apelando al rango 6ptimo
de A\, es posible en este caso asociar tipos de regiones de entorno especificas a la

muestra CLG, estando estos sistemas preferencialmente en hojas y vacios.
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Figura 4.9: Fracciones de cantidad de objetos en diferentes regiones en funcién del
valor umbral ). Para el caso de la muestra GH se cuentan numero de Halos, mientras
que para las muestras /P y CLG ntimero de pares.

A pesar del esquema de clasificacion de regiones usado, las conclusiones anteri-
ores dependen de la eleccion del parametro )\, que aunque ha sido razonablemente
acotado en una region optima que reproduce la impresion visual, no deja de ser un
parametro libre. Para solventar esto se introduce el fraccional de anisotropia (FA)

con la normalizacién usada en [25]]
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F

Esta cantidad cuantifica el grado de anisotropia del entorno cosmolégico lo-
cal, siendo F'A = 1 una regién altamente anisotrépica, mientras F'A = 0 un re-
gion con alta isotropia, ademas es independiente de la eleccion a priori de algin
parametro libre. Acorde al resultado obtenido por [25], regiones de baja anisotropia
corresponden a nudos debido a su colapso isotropico, mientras que regiones de alta
anisotropia corresponden a vacios debido a su expansién no uniforme. Para re-
giones filamentales y planas el fraccional de anisotropia esta distribuido de forma
extendida en valores intermedios, indicando que la dindmica de este tipo de en-

tornos es mas compleja. Aun asi, hay una tendencia a valores bajos en el caso de

A= LT = A2 e = Ag)2 (A — \)?
V3

A2+ 03+ A2

filamentos y valores altos para hojas.
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Figura 4.10: Histograma integrado del fraccional de anisotropia para las muestras de

pares IP y CLG.

Fractional Anisotropy FA
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En la figura 4.10] son calculados los histogramas integrados del fraccional de
anisotropia para las muestras /P y CLG. El primer resultado estd asociado a la
distribucién de los IP, la cual es altamente homogénea para rangos intermedios
(aproximadamente 0,4 < FA < 0,9) como es evidenciado en la pendiente con-
stante del histograma. Esto implica que los sistemas /P estan distribuidos en zonas
de media a alta anisotropia, en concordancia con las fracciones encontradas en re-
giones de vacio, hojas y filamentos. El segundo resultado es el sesgo obtenido en
la distribucién de FA de la muestra CLG. A diferencia de los IP, esta distribu-
cién se encuentra concentrada en regiones de alta anisotropia (aproximadamente
0,8 < FA < 1,0), lo que confirma finalmente que es posible asociar un tipo de
entorno cosmologico a los sistemas CLG y el cual esta acorde con regiones vacias
y planas, o en términos de las direcciones definidas en la V-web, regiones que se
expanden en dos direcciones (asociadas a los autovalores Ay y \3), mientras que
poseen un ligero colapso/expansion en la tercera direccion (asociada al autovalor
A1).

La principal ventaja de usar el fraccional de anisotropia radica en que esta cuan-
tifica en un solo valor la dindmica del entorno cosmoldgico, permitiendo establecer
un marco de estudio mds natural y directo para correlaciones de entorno con canti-

dades fisicas.

4.2.2 Masa de los CLG

Como fue demostrado en la subseccion la distribucion de masa de los halos
es consistente entre las diferentes simulaciones, por tanto se espera que todas las
muestras, a excepcion de CLG que requiere ademads del entorno cosmolégico, sean
también consistentes entre las simulaciones. Para el estudio de las masas de los
sistemas de pares se propone el uso de dos cantidades, la primera es la masa total
del sistema M,y = Ma+Mp y lasegunda es larelacion de las masas x = Mp /My,
donde por convencion M y4 es el halo més masivo.

En la siguiente figura [4.11]se calculan los histogramas integrados para la masa
total y la razén de las masas. Se toma la muestra /P como muestra de control,
ademds se muestran los valores obtenidos para cada uno de los grupos locales en
CLUES.
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Figura 4.11: Funciones de distribucién integrada para la masa total M4 + Mp
(izquierda) y la razén de las masas Mp /M 4 (derecha), de las muestras de pares en
Bolshoi.

Una caracteristica interesante de esta figura consiste en los rangos bien definidos
asociados a la muestra LG de CLUES (lineas rojas verticales). Esto evidencia que
los grupos locales LG no solo comparten una entorno cosmoldgico comun sino
también una distribuciéon de masa local. Como posible explicacion a esto puede
considerase un efecto de seleccion de las muestras en la construccion de las simu-
laciones restringidas, mientras que una alternativa optimista seria tomarlo como
una evidencia de la correlacion entre la distribucion de masa y el entorno local.

Para responder la anterior cuestion se debe analizar la distribucién de los paré-
metros de masa para las demds muestras. En el caso de la masa total de los /P, esta
se encuentra distribuida acorde a la distribucion de masa de los halos (ver figura
4.2), tal como es esperado al no existir ninguna restriccién respecto al entorno y
en el caso de la razon de masas, se obtiene una distribuciéon completamente ho-
mogénea. Ahora, para la muestra CLG, la cual se espera que sea influenciada por
los efectos del entorno, se obtiene una distribucion de masa total sesgada respecto
alade IP y centrada aproximadamente en el rango definido por los LG. Para la dis-
tribucion de la razén de masas de CLG también se encuentra un comportamiento
uniforme teniendo en cuenta la escasez de datos, a pesar de esto hay una aparente
sobreabundancia en torno al valor medio definido por los LG, pero nuevamente no

hay suficientes datos para concluir una posible relacion.
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Samples
IP Sample |-
e o CLG Sample
@ ® LG Sample |1

RER i
0'11 2 3 4 5 6 7 8

9
My, =My +Mp [h_l MG] lel2

Figura 4.12: Diagrama de dispersion de los pardmetros de masa definidos (M;ot,X)
para cada una de las muestras de pares. Las regiones cuadradas son construidas a partir
del valor medio y la desviacién estandar de la muestra del mismo color. La region gris
en la parte inferior izquierda corresponde a un corte impuesto artificialmente con el

rango minimo de masa de los halos tomados M, para construir las muestras de pares.

En la figura 4.12] se muestra un diagrama de dispersion para los pardmetros de
masa de las muestras de pares. Las regiones cuadradas representan el valor medio
mas o menos una desviacion estadndar para las pardmetros marcados en cada eje,
lo que permite comparar graficamente las distribuciones. De esta comparacion se
confirma que el criterio de construccion de la muestra CLG selecciona masas de
pares M, consistente con las masa de los LG en las simulaciones restringidas,
mientras que no hace ninguna seleccion respecto a la razon de masas Y.

Finalmente, con el objetivo de responder si existe un posible efecto de entorno
en la seleccion de la masa total obtenida para la muestra CLG, se calcula en la
siguiente figura .13 diagramas de correlacion entre el fraccional de anisotropia y

los parametros de masa.
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Figura 4.13: Diagramas de dispersion para el fraccional de anisotropia respecto a
los pardmetros de masa. El mapa de fondo y las curvas de contorno corresponden a

ndmero de pares de la muestra /P.

En el caso de la masa total M;, de la muestra /P, puede notarse que pares
con bajos valores de masa estan preferencialmente en regiones de alta anisotropia,
mientras que pares de masa mds alta en regiones de anisotropia intermedia. Esto
puede ser considerado como una correlacion de entorno para la muestra /P respecto
ala masa total, de lo cual se concluye que el criterio de seleccion de la muestra CLG
a partir del entorno de los LG hace un corte para pares de baja masa.

Para la razén de las masas x se nota una distribucion mds dispersa para la
muestra /P, a pesar de esto se nota una sobreabundancia de pares con valores de
bajos en zonas de anisotropia media, mientras que en regiones de alta anisotropia
se presentan valores mds altos de . Esto es consistente con la seleccidn realizada
en la muestra CLG, para la cual aproximadamente el 66 % de los pares tienen un
valor x > 0,5. De esto puede intuirse una posible correlacion entre el entorno y el
valor x de los pares, atn asi, debido a la alta dispersion de la distribucién y la poca
cantidad de datos, no puede concluirse nada al respecto.
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4.2.3 Distribuciones de Energia y Momentum Angular

La energia y el momentum angular constituyen otras propiedades fisicas de interés

para los sistemas de pares, estas son definidas acd a partir de las siguiente expre-

siones
1 1 MiMp
ot = —— | = (M5 + Mpvg) — G——"— 4.2
it = Nt M |2 WA M) [y — 5l 42
1 / / / /

donde 7} es la posicion comovil del halo i y v, es la velocidad totaﬂ respecto al

centro de masa del par.
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Figura 4.14: Diagrama de dispersion para la energia total y el momentum angular
orbital de los sistemas de pares. El mapa de fondo corresponde a la distribucion de la
muestra P, mientas las lineas de contorno a la distribucién de la muestra /P, en ambos

casos los valores corresponden al ndmero de pares.

ZVelocidad total debido a que se incluye la velocidad peculiar y el flujo de Hubble respecto al
centro de masa del sistema, asi v, = Vpec; + HoT,.
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En la figura .14] se muestran las distribuciones de energia total especifica y
momentum angular orbital especifico para las diferentes muestras. Lo primero que
puede ser notado es un significativo sesgo entre la distribucion de los IP respec-
to a los P, lo que demuestra que el criterio de aislamiento gravitacional definido
en la subseccion [3.4.2] selecciona un rango de energia y momentum angular mds
bajo que en los pares generales, siendo asi estos sistemas gravitacionalmente mas
ligados. En el caso de la muestra CLG, su distribucion parece seguir la de los IP,
no habiendo asi una aparente selecciéon por la condicién entorno. Por udltimo, es
interesante observar nuevamente que las propiedades asociadas a la muestra LG
poseen valores muy cercanos, indicando asi que representan un tipo de sistema bi-
en definido, aunque como ha sido mencionado, esto puede ser efecto de seleccion

en la construccion de CLUES.
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Figura 4.15: Diagramas de dispersion para el fraccional de anisotropia respecto a la
energia y el momentum angular. El mapa de fondo y las curvas de contorno correspon-

den a nimero de pares de la muestra IP.

En la figura .15 se calculan diagramas de correlacién de la energia y el mo-
mentum angular con el fraccional de anisotropia con el objetivo de determinar posi-
bles correlaciones. En el caso de la energia especifica, sistemas de pares /P con
mayor energia (menos ligados) parecen estar mayoritariamente en zonas de alta

anisotropia, mientras que sistemas de menor energia (mas ligados) estidn en zonas
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de anisotropia media, lo que muestra una correlacion entre estas dos cantidades.
Para sistemas CLG, la seleccion a partir del entorno parece sesgar su distribucion
de energia a valores més altos que la distribucién media de los IP, lo que es consis-
tente con la correlacion encontrada. En este caso, los sistemas LG parecen no seguir
esta correlacion, teniendo valores mucho mds bajos de energia que lo esperado. Fi-
nalmente, para la distribucion de momentum angular especifico no existe ninguna
correlacion clara, siendo cualquier valor L,,;, de los pares igualmente probable en

el espectro de posibles entornos para estos sistemas.

4.2.4 Alineacion del Momentum Angular

Finalmente la ultima propiedad analizada para los sistemas de pares es su alin-
eacion respecto al entorno cosmoldgico, para esto se define el angulo ¢; como el

formado entre el autovector w); de la V-web y el momentum angular del par L,,,.

1.0 T T T T 1.0
Samples
IP Sample 1
CLG Sample
LG Sample

T

1.0

0.8} 0.8 0.8

00

)
o
o

)l
o
o

P(<]cos(éy)I)

P(<]cos(é,)I)
P(<]cos(éy)I)

0.2 0.2 0.2

|
1
+
| |
| |
1 1 1
1 1 1
| | |
| | |
| | |
1 1 1

1

1

11 L L 1 L L

%80 02 o2 os 10 %80 0z o4
[cos(¢,)] [cos(e,

0.8 1.0 O'%.O 0.2 0.4 0.6
lcos(gs )|

P e b Al A
=) e i A

5y RS St

°
°

1.0

=9

Figura 4.16: Histogramas integrados para el dngulo formado entre el momentum an-
gular de los pares, el cual determina el plano orbital, y cada uno de los autovectores
definidos por la V-web en el entorno cosmoldgico. Se realiza para cada las muestras
de pares CLG y IP, mientras que los grupos locales de CLUES son ilustrados con las
lineas rojas punteadas.

En la figura [4.16] se calculan los histogramas integrados para cada uno de los
angulos ¢, definidos. Como puede notarse, las muestras CLG y IP son homogéneas
respecto a los tres valores, indicando que no hay una alineacién preferida respecto
al entorno cosmoldgico. Esto también se evidencia en los valores calculados de los

LG de las simulaciones restringidas.
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4.3 Conclusiones

Esta seccidon estd dedicada a compilar los principales resultados obtenidos en este

capitulo. Estos serdn enumerados y discutidos acorde al 6rden en que fueron obtenidos.

1. La construccién de la muestra IP fue inicialmente propuesta en [8]] con el
objetivo de reproducir sistemas tipo grupo local. A pesar de esto, el nimero
de estos sistemas encontrados en la simulacion Bolshoi es mucho mayor al
que se espera acorde a la abundancia de LG en simulaciones restringidas. El
método propuesto para la seleccion de la muestra CLG en Bolshoi a partir
del entorno cosmolégico de los LG, produce un nimero de sistemas que con-
cuerda con los encontrados en la simulaciones restringidas, escalando apro-
ximadamente como el volumen de las simulaciones. Mds atn, aplicando este
mismo método en las simulaciones restringidas se halla una muestra con un

tamanfo similar a la LG.

2. A partir de los valores medios de densidad en las diferentes regiones del
entorno cosmoldgico (figura.4) se propone un esquema para la eleccién de
un rango 6ptimo del pardmetro )\, de la V-web con el objetivo de reproducir
la apariencia visual de la red c6smica. Este estd basado en la minimizacion de
la densidad media en las regiones de vacio debido a que son las dominan la
apariencia del campo de densidad a gran escala. Con esto se garantiza que las
regiones vacias no invadan regiones de més alta densidad, que en principio
deben ser clasificadas como hojas o filamentos. Este método da un rango de
valores Optimos aproximadamente igual para todas las simulaciones usadas
0,2 < M < 0,4), ademads reproduce adecuadamente la apariencia visual
(ver figura[d.5 para Ay, = 0,3). A pesar de esto, este pardmetro sigue siendo
libre y no es viable usar un esquema de clasificacion basado en este para
determinar correlaciones con propiedades fisicas, en vez de esto se introduce

el fraccional de anisotropia con la normalizacién usada en [235].

3. Ladistribucion del entorno cosmologico de las simulaciones Bolshoi y CLUES
difieren, existiendo un cambio de densidad media muy pronunciado entre re-
giones de vacio y filamentos en Bolshoi, mientras que es mucho mds suave

en las CLUES. A pesar de esto, las fracciones de volumen asociadas a cada
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tipo de entorno son aproximadamente iguales para ambas simulaciones en el
rango optimo determinado para ). A pesar de esto, se espera que la dindmi-
ca local caracterizada por la V-web sea independiente de la estructura global
de la distribucion de entorno, lo cual valida el esquema de seleccion de la

muestras CLG en Bolshoi.

El método de construccion de los CLG selecciona un entorno cosmoldgico
comun para estos sistemas, siendo preferidas zonas de vacio y hojas no muy
planas. Estas regiones presentan una alta anisotropia, cuantificada por el frac-
cional de anisotropia FA. En el caso de los sistemas /P, estos se encuentran
en zonas de media a alta anisotropia, asociadas a valores de baja densidad,
contrario a los halos que estdn en zonas mds densas y menos anisotrépicas
como filamentos y nudos, auin asi la distribucién de entorno de los IP es
amplia y no pueden ser asociados a un tipo de entorno especifico. El sesgo
producido entre los IP y los halos generales se debe al criterio de aislamien-
to gravitacional usado para construir los /P, esto hace que zonas con mayor

densidad de halos sean menos aptas por la alta influencia gravitacional.

Se encuentra una correlacion entre la masa total de los pares de la muestra
IPy el fraccional de anisotropia del entorno, donde masas mayores son mas
abundantes en regiones de anisotropia media mientras masas menores se pre-
sentan con mayor frecuencia en zonas de alta anisotropia. Esto implica que
la seleccion de entorno realizada en los CLG reproduce un rango de masa
menor. En el caso de la razén de masa, no se encuentra ninguna correlacién
significativa con el entorno, aun asi se nota una ligera sobreabundancia de
razones de masa mayores en regiones mas anisotropicas, pero es necesaria

mas estadistica para poder ser algo concluyente.

Se halla un correlacién para la energia especifica de los sistemas /P respec-
to al entorno, obtiendo valores mds altos en regiones mas anisotrdpicas y
valores bajos en regiones de anisotropia media. Esta correlacion parece se-
leccionar un rango de energia para los sistemas CLG, aunque esta no es con-
sistente con los valores obtenidos de los LG. Para el momentum angular no

se encuentra ninguna correlacién con el entorno.
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7. Finalmente se encuentra que no existen alineaciones privilegiadas entre el
momentun angular de los pares CLG (o de su plano orbital) y las direcciones

de los autovectores de la V-web.
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