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Temas

 Algunas ideas sobre la formacion de galaxias en un contexto cosmolégico

 La Dinamica de la formacion de estructuras:
— Muy breve introduccion a estructura en gran escala del Universo
— Breve descripcion de estadisticas usadas para describir la LSS
— Condiciones iniciales y crecimiento de fluctuaciones en densidad
— Efectos que influencian la dependencia de la amplitud de fluctuaciones en
funcion de la escala.

* Espectro primordial
. Fur\mon.de transferencia N =ocae 0 peiendze
No primordiales:

+ Evolucién no lineal de fluctuaciones

« Simulaciones numéricas



(J 400, 000 galaxias en el Universo

Cercano




Principio Cosmolégico

Homogeneidad.
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Formacion de estructuras en un marco
Cosmologico

Hipotesis importante: las galaxias solo se forman en pozos de potencial importantes =>
concentraciones colapsadas de Bariones (s6los por ejemplo), o Materia Oscura, en
general, en Halos colapsados gravitacionalmente.

Estas galaxias trazan la distribucion de materia del universo de una manera simple.

Las galaxias se forman en un Universo que se encuentra en evolucion.



Halo de
Materia
Oscura

Galaxia




En el pasado
distante:

(d Fluctuaciones en densidad <10™

con fluctuaciones lineales, sin
estructuras virializadas

z=1000




Hoy:

(d Fluctuaciones en densidad: 10-10°
z=0

Las galaxias estan en los
peaks de densidad, pero hay
materia en todos lados.

Es un campo de densidad
continuo como el del WMAP.



Breve introduccion de estadisticas

 Funcion de correlacion

* Espectro de potencias



Funciones de Correlacion (g(r))

Distribucioén Aleatoria:

1-punto: dP=ndV
2-puntos: dP=n2dV,dV,
N-puntos: dP=nNdV,dV,....dV,

Distribucién con clustering:

2-puntos: dP=n2 (1+&(r))dVv,dV,




Distribucion continua
Si f(x) es continua,

<f(x,)f(x,)>=< f >2(1+E(x,,))

Transformada de Fourier de eso:

£(r)=] k exp(i k.r) P(k)d3k

Como P depende sélo de k,

E(r )= 4t [k2 P(k) sen(kr)/kr d%k

Espectro de Potencias




Espectro de potecias P(k)

mide fluctuaciones en
funcion de la escala




Espectro de potecias P(k)
mide fluctuaciones en
funcidon de la escala.




Espectro de potecias P(k)
mide fluctuaciones en
funcidon de la escala.
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Bar iones

No se puede calcular

Se puede medir:

pb/pcr:QbR_3



Bar iones

Usando luz o gas en grupos de galaxias

por ejemplo.

Q,h?=0. 2
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Bar iones

Mirando las anisotropias en el CMB

Q, h?=0. 024+-0. 003

1000




Bar iones
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Materia

Sin utilizar manera en que la luz y la
materia se relacionan

Se pueden sacar razones masa/luminosidad
expresadas en terminos de la

masa solar/luminosidad solar

A escalas de 1Mpc/h M/L=cte=200-300

Implica una densidad €2,=0.3
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Materia

Amplitud de velocidades de galaxias
relacionada con Q (=0.3) e
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Materia

Forma de espectro de fluctuaciones
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Tendremos en cuenta que la mayor
parte de la materia es oscura.



Condiciones iniciales y Funciones de
Transferencia.

La formacion de estructuras esta influenciada por procesos que modifican las
perturbaciones en densidad primordiales:

O Crecimiento por auto-gravitacion (mayormente materia oscura)

O Efectos de presion (bariones)

U Procesos disipativos (bariones y radiacion, y materia oscura relativista).
En General, escalas mas pequefias sufren reduccion de amplitud de fluctuaciones
por estos ultimos dos procesos.



0) Origen de Inhomogeneidades

Dark flow of galaxy clusters

Dense patch of space-time attracts
OBSERVABLE UNIVERSE jalaxy clusters inside the cosmic horizon
_—~

COSMICHORIZON!
(45 billlon light years

-----

~~~~~~

Expansion of
space-time
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Inhomogeneidad: que tanto difiere la densidad de su valor

promedio.

Valido en un universo homogeneo en escalas grandes.



0) Origen de Inhomogeneidades

Origen de Estructuras dado por amplificacion de fluctuaciones cuanticas
O por transicion de fase que dejé defectos topoldgicos como resultado.

Para estudiar como la materia responde a su propia gravedad en un
universo en expansion, se escriben las ecuaciones de movimiento en
términos del contraste de densidad 9.

Radiacion Materia

Cambios en ambas -> Fluctuaciones Adiabaticas.
Cambios en fluctuaciones en Materia -> Isotérmicas.



Crecimiento lineal de fluctuaciones primordiales:

 En el caso de perturbaciones Adiabaticas (dp/p=y 0p/p), las fluctuaciones crecen
de esta manera:

Era de la radiacion: d = cte a(t)?
Era de la materia: 0 = cte a(t)

Universo sin expansidn: O = cte exp(a(t)) (expancion frena crec.)

Entonces, todas las escalas se ven afectadas de igual manera, por lo que la forma
del espectro de potencias inicial no se ve afectada por el crecimiento gravitatorio.

Mayormente Materia Oscura
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Crecimiento de una sobredensidad.

horizon entry  decoupling
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Tiempo ->



Espectro
primordial de
fluctuaciones

{8

Las fluctuaciones
Iniciales que
provienen de inflacion
deberian ser iguales
en amplitud al entrar
dentro del horizonte.
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Espectro primordial de fluctuaciones

 Longair14.2.2y 14.2.3

»  Espectro invariante de escala: consideremos una
perturbacion o¢ en el potencial gravitacional:

V23D, =41Gp,0 => 3P, =-4nGp,0,/K?

Si P(k)?~0,2 proporcional a k2 para el espectro de
fluctuacion de densidades, entonces, 0¢ es constante.

Entonces el espectro primordial es P(k)~k



Espectro primordial de fluctuaciones
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Funcion de Transferencia

 Longair 14.3

»  Conocemos el espectro inicial de fluctuaciones. Ahora cuantificamos los
efectos nombrados anteriormente, que llevan al espectro de potencias a su
forma actual.

T, = 8x(z=0)/(5,(2)D(2))
Donde:

« D(z) es el factor lineal de crecimiento de fluctuaciones entre z y z=0
(conocido).

*  Elredshift de normalizacion es arbitrario, simplemente se refiere a un tiempo
anterior al que cualquier escala de interés ha entrado en el horizonte.

Efectos que dominan la forma de la funcion de transferencia:
« Efectos de masa de Jeans.
«  Damping producido por bariones.



1) Presion (efectos de Masa de
Jeans) Longair 13.5, 13.7

La presion ejerce una fuerza mayor y opuesta a la gravedad para escalas
menores que la longitud de Jeans.

\=C, (W/Gp)!?

Durante la era de la radiacion: ¢, =c/3/2 => \,=Horizonte

Logra un maximo en z(eq) y a partir de ahi comienza a disminuir nuevamente.
Entonces, el tamario del horizonte en z(eq) es una cantidad de mucha
importancia.

A escalas mayores, las perturbaciones solo deben estar afectadas por
Gravedad.

En escalas ~ Horizonte(z,,) ~ 16/©2h? Mpc debe verse un cambio en la forma
del espectro de potencias.

Como esta escala depende de 2, podemos encontrar cuanto vale este
parametro a partir de una medicion de P(k).



En tiempos anteriores al equality (materia y radiacion), las perturbaciones dentro
del horizonte no crecen debido a la presion de radiacion.



Crecimiento de una sobredensidad.

horizon entry  decoupling
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De esto es simple deducir la forma de la funcion de transferencia.

* Enel caso de perturbaciones adiabaticas, aquellas con kd,<<1
siempre crecen como O = cte d 2. Perturbaciones de ménor escala
(>k) entran en el horizonte cuando

d, =1/k

y quedan congeladas hasta z,, , cuando vuelven a crecer nuevamente.



Luego, cuando se llega a z,, pueden ocurrir dos cosas:
O Sidomina la materia oscura, las perturbaciones de toda escala crecen
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Cuando se llega a z, pueden ocurrir dos cosas:
O
O Sidomina un gas baridnico, la longitud de Jeans permanece constante:
Calculamos c.2 = dp/ dp
Usando pequeiias compresiones adiabaticas:
dp = 4/9 p,c? dVIV,
dp = (p,T4/3 p,) OVIV



Lo cual implica que
c2 =c? [ 3+9/4 (1+z4)/(1+2) ]

donde z, es el redshift de igualdad entre la materia y los fotones, que debido a la
influencia de neutrinos es

142,,4= 1.68 (1+2,,)

En z<<z,, c, = cte (1+z)"?, y como

rads
p = (1+z)° 3QzH,%/(8nG),

la longitud de Jeans comovil es constante:

A, = ¢ (M/Gp)'2 = 50 (Qgh2)" kpc



Efecto comun a dominio materia oscura o bariones:

« Enambos casos (presion de radiacion, masa de Jeans), una escala de longitud critica para
el espectro de potencias es la distancia del horizonte en

Zoq = 23900 Q h? para T=2.73K
« Esta escala es (era de la Materia):
d, = 2¢c/H, (Qz) 2

= dgq = 39 (©2h?)" Mpc.

Masa: 10'%M,



Transfer function
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Transfer function

norizon entry  decoupling

Resumen:
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2) Procesos de Disipacion (Damping
por bariones)

 Escala en la que difusion de fotones puede borrar perturbaciones en el fluido
de materia y radiacion => Damping de Silk.

« Distancia viajada por foton desde el equality hasta el momento de ultimo
scattering es:

A = 2.7 (Q Qg h8) 14 Mpc

S

Si el modelo incluye materia oscura, este efecto pierde importancia dado que
los bariones caen dentro de los pozos de potencial de Materia oscura luego
del Ultimo scattering.



Aparte de tener un crecimiento retardado, perturbaciones de muy pequefia escala seran
completamente borradas. Esto puede pasar de dos maneras.

O Particulas de materia oscura las borran por medio de free streaming: velocidades
aleatorias hacen que concentraciones pequefias se dispersen.

Antes del equality (kT>mc?), las particulas viajan a ¢, por lo que la estructura de toda
escala que entra en el horizonte queda borrada.

Este proceso termina cuando las particulas dejan de ser relativistas.
Si tenemos particulas masivas, esto ocurre mucho antes que z,, (Cold Dark Matter).
En este caso fluctuaciones de 0.0000001M,,,., pueden sobrevivir
Jerarquia de formacion de estructuras

Si tenemos neutrinos masivos, ésto solo ocurre en z,, (Hot Dark Matter).

Aqui sobreviven cumulos de galaxias solamente, 10'°M,,,
Escenario TOP-DOWN



O Enun Universo baridnico (sin materia oscura), el proceso se llama Silk
Damping: el camino medio de los fotones debido a scattering por el plasma
es distinto de cero, y la radiacion se puede difundir desde una perturbacion,
pero debe llevar con ella al plasma por medio de conveccion. La escala de
damping esta dada por

)‘sz O‘ dH)1/2

que es la media geométrica del horizonte y el camino medio libre. Usando la
seccion del scattering de Thompson,

A= 16.3 (1+2)54 (Qz2 Q h8 )4 Gpc

Esta escala es similar a la de Jeans cerca de la superficie de ultimo scattering,
1+z=1000



Crecimiento de una sobredensidad.

horizon entry  decoupling
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Ajustes a la Funcion de Transferencia

Estos resultados son
aproximaciones
solamente. Es util
tener buenos ajustes
analiticos que
describan con exactitud
la forma de la funcion
de transferencia.
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Ajustando parametros

de la funcion de transferencia
para reproducir el

espectro del CMB:

\
/

(K

(t(t 1 )Cb"/‘—ﬂy/z

100' . W XEE 3 V"VVT = V“'V'V’V'I' v T TTTYYY
L X T0C098
, T0C097
80 F COBE/DMR
{ © QMAP
60
40|
| I:t‘:*--"“'/
20F
[ t fijo
0 PPV B raad PP
1 10 10 1000
4 ol GO ) 1000




También a la distribucion de galaxias en
el presente:

Medicion de los peaks acusticos
de bariones en la funcién de
correlacion de Luminous Red
Galaxies en el SDSS.
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Efectos no lineales:

Efectos importantes mucho tiempo después de
recombinacion, empezando cuando t=100Myr.

Las ecuaciones de movimiento son no lineales y por lo tanto no tienen
solucion analitica.

Posibilidades:

— Aproximaciones donde las fluctuaciones son levemente mas altas que en caso lineal

— Simulaciones para casos de fluctuaciones tan altas como las observadas (galaxia es
1000000 de veces mas densa que la media del universo).



Halos: objetos colapsados

Modelo de colapso esférico: el crecimiento de
fluctuaciones esféricas mas alla de régimen lineal
es como si localmente Q>1,

8=3/20 (6t/B)¥3+0(5); r=A(1-cos0), t=B(0-sin0)

Turnaround: Esta fluctuacion se separa de la
expansion y alcanza un radio maximo en 6=, t=nB.
Aqui la aproximacion de t23 ya no es valida porque
0~5.55

Colapso: en presencia de gravedad (solamente), la
esfera colapsa a singularidad en 6=2r. Esto ocurre
cuando

8,-=(3/20)(12 0)%2~1.69=5_

Virializacién: el colapso incluye disipacion, y por el
teorema del virial,

1+9,,~178 Q07

vir

[ >3

§ ¥
9 ®

Expansion en
regimen lineal

Turnaround

“'Colapso
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Condiciones iniciales:

La aproximacion de Zeldovich (1970)

PEACOCK 1999, 15.8.

Teoria Lagrangiana (1er orden es mejor que Euleriana de 1er orden).
Enfoque cinematico a la formacion de estructuras.

Se aplica a distribucion uniforme de particulas

Se calculan los desplazamientos iniciales de particulas y se asume que estas
continuan moviendose en esta direccion inicial (x, q, f y k son vectores):

X(t)=R(t)a+b(t)f(q)

Esto tiene la pinta de una expansion de Hubble con una perturbacion =>
q son coordenadas comoviles en t=0

b(t) escala del campo de desplazamiento f(q), independiente de t.

La relacion con las fluctuacioneses 6 = -b/R V . f

Entonces D(t)=b(t)/R(t) y x(t)=R(t)[q+D(t)f(q)]

Relacion con P(k): en el espacio de Fourier,

fo=-i 8/IK|2 k

ooooao
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Zeldovich en accion:

Usos:
se demostro que condiciones iniciales producen soluciones tipo panqueque.

condiciones iniciales de simulaciones numéricas



Efectos no lineales:
Modelos de N-cuerpos

Las ecuaciones de movimiento son no lineales. Para seguir su evolucion se
pueden utilizar simulaciones de N-cuerpos.

Aqui, el campo de densidades es representado por un conjunto de particulas
discretas ficticias.

Las ecuaciones de movimiento de cada particula dependen del campo
gravitacional generado por todas las otras particulas.



«  Se usan pequefios pasos de tiempo para mover y acelerar a las particulas, y para calcular
nuevamente el campo gravitacional para comenzar una nueva iteracion.

«  En Unidades comoviles (u, g, k y x son vectores):

d/dt u = -2 da/dt/a u — 1/a2 V&,

Donde ® es el campo gravitacional newtoniano debido a las perturbaciones en densidad.
Cambiando t por a,

d/dlna (a? u)=a/H g = G/aH Y, m, (x-x)/|x-x|3

Aqui se calcula la contribucion de cada particula.



Para grandes cantidades de particulas, esto es imposible de hacer, ya que el numero de
operaciones va como n? .

Ya que se intenta resolver la ecuacion de Poisson, un método mas rapido es usar Fourier,
ya que esto permite el uso de las transformadas rapidas de fourier (FFT). Si expresamos el

campo de perturbacion de densidades como
d =) &, exp(-i kx)
entonces la ecuacion de Poisson puede escribirse como:

-k? d=451 Ga?<p>9),



Entonces, las componentes en el espacio de k's para V@ son

Eliminando la densidad utilizando el parametro de densidad,

d/dIna(a2u) = 2 F exp(-i kx), Fy
=-ik 3Q,,Ha2/(2k2)d,



Grides y Cubos computacionales.

La forma eficiente consiste en tomar medias del campo de densidades en
grides y usar el algoritmo FFT para transformar la densidad y obtener las
fuerzas haciendo una transformacion inversa:

Codigo Particle-Mesh (PM)

Complejidad: minima, salvo en asignar masas a los puntos del grid e
interpolar la fuerza calculada para el grid a las posiciones de las particulas
individuales.

O Laforma mas simple: binear los datos.
O Funciones mas complejas que una simple funcion sombrero.

Sin embargo, PM puede llegar solo hasta una cierta precision.



Un mejor Codigo:
Particle-Particle-Particle-Mesh

« Aqui se calculan fuerzas entre particulas individuales en celdas cercanas, y se usa la estima
en grides para las celdas mas lejanas.

Otras opciones: Tree-code

« Estos no usan FFT.

« Ejemplo: GADGET, el codigo utilizado para correr la simulacion Millenium (disponible en el
DAA)



Problemas con estos cddigos:

* Una sola particula representa una gran masa (M= n M,). Encuentros cercanos
pueden producir grandes cambios de energia debido al tamafio finito de los pasos
de tiempo.

 Solucién: longitudes de suavizado => limitan resolucion

F = cte 1/(r+lg,g)?



Ejemplo:

«  Lado de box =500 h-" Mpc

* N particulas = 20483

«  Grid Fourier con 20483 nodos => una particula por nodo.
« Tamafio de celda es similar a cimulo de galaxias.

«  Siestuviéramos interesados en estudiar los interiores de cumulos, con densidades
mayores a 103, necesitamos distancias tipicas del 5% del tamafio de una celda.

+  Estaes laescala en la que se debe suavizar para evitar efectos de colisiones entre
pares de particulas.

Entonces:
«  Simulaciones numéricas limitadas por resolucién de masa

«  Esto a su vez limita la resolucion espacial para modelar la evolucidn del fluido no-
colisional.



Mayores obstaculos para simulaciones:

*  Estas simulaciones solo tratan la componente no-colisional. Sin
embargo,cerca del 20% del material del Universo es Barionico y por lo tanto
disipativo.

*  Regiones de alta densidad; el gas es calentado por choques y enfriado
radiativamente si es lo suficiente denso.

+  Sielenfriado es eficiente => se forman estrellas, que inyectan nueva energia
al gas que las rodea mediante SN y vientos estelares.

Una solucion: agregar hidrodinamica a las simulaciones. No hay grandes
resultados en este area todavia:
O Tratar fluidos es mas costoso computacionalmente
O Menor resolucion que codigos puramente no-colisionales

O Menores volumenes tambien => dudas sobre representatividad de resultados por
variancia cosmica.



Condiciones iniciales, Contenido de Materia y
Funciones de Transferencia.

Ingredientes necesarios para la formacion de estructuras ya contenidas en las
condiciones iniciales de simulaciones:

O Condiciones iniciales. Crecimiento por auto-gravitacion
O Efectos de presion
O Procesos disipativos

Esto esta codificado en el espectro de potencias inicial.

Una vez corridas hasta el redshift final:

Evolucion no lineal

Poblacién de halos de materia oscura

Historias de mergers de halos

Estructura en gran escala, filamentos, paredes, movimientos peculiares, fingers of god...

cooU



Simulacion numérica en accion:




Medida cuantitativa de no-linealidad del campo de
fluctuaciones evolucionado:
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Cuando detener una simulacion:

 Fluctuacion de densidad comparable entre simulacion y medicion en el Universo
real:

02 = V/(2n)3 [ P(k) |f |2 k2 d3k
donde [f,|° es la transformada del filtro usado (de una caja por ejemplo).

« Esta variancia es facil de calcular con datos reales: es la variancia del numero de
cuentas en una celda de un dado volumen.

 Porlo general se eligen esferas de radio r=8Mpc/h. Por esto se la
un valor actual obtenido a partir de datos observacionales:

5,=0.8-0.9




Cuando detener una simulacion 2:

Para saber cuando detener una simulacion de antemano:

1)Calcular og para un dado espectro de potencias lineal (que depende sélo de
los parametros cosmologicos) correspondiente a condicion inicial de Zeldovich.

2) el espectro de potencias no-lineal crece « R*2, sobre todo en escalas
grandes.

3) con og esperado para z=0 en la simulacion y el medido en la condicion inicial
se sabe el numero de factores de R necesario para que la simulacion llegue al
Og fin final Ryo/Rini= V(0 in/Og)-

4) Se corre simulacion sin necesidad de medir o5 en cada paso de tiempo.
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Geryon (computador en AIUC)

* 512 cores, 2TFlops (~100xcomputador
actual individual)

« 1TB de memoria total

« 300TB de disco

* Abierta para su uso por grupos de

iInvestigacion en astronomia de todo
Chile.

* 80% de ocupacion:
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EL MERCURIO
LUNES 18 DE MAYO DE 2009

Astro expertos:

Una nueva ingenieria se
enfoca en los super telescopios

e —

La U. Catdlica atenderd a los grandes observatorios, sus edificios, instrumentos,
datos. La U trabaja detectores de radioastronomia.

NICOLAS LUCO ROJAS

66 a astronomfa empuja

L la tecnologfa hasta

su limite”, dice Leo-

poldo Infante, el director del

Centro de Astro-Ingenierfa que

la Pontificia Universidad Catdli-
ca inaugurd hace una semana.

Fuera de Chile se fabrican los
instrumentos astronémicos, los
software para analizar los datos.
El centro quiere transferir estas
capacidades al pais.

Hasta hace poco, Chile sélo
preparaba astrénomos.

Ahora se quiere abarcar mas,
como si una escuela de cocina se
abriera, desde capacitar sdlo
chefs, a generar expertos, inven-
tar y proveer alimentos, o fabri-
cantes de hornos, o creadores de
envases.

En el centro ya operan con el
computador astrofisico mds
poderoso de toda Latinoaméri-
ca, segiin Nelson Padilla, jefe
del drea de computo. Fstd ins-
talado provisoriamente en el
edificio de Astronomfa, por-
que ya se construirdn un edifi-
cio propio. Tienen el sitio y la
voluntad.

Y la necesidad.

La Universidad de Harvard

Quere-
mos ofre-
cer los
servicios
para ma-
nejar los telescopios del
futuro”.

LEOPOLDO INFANTE
DIRECTOR DEL CENTRO DE
ASTRO-INGENIER[A UC

La Uni-
versidad
de Padua
lleva 400
anos en
esto; no necesitaremos
tanto para ponernos al
mismo nivel”.

LEONARDO BANZI

JEFE DEL LABORATORIO DE
INSTRUMENTACION,
ASTRO-INGENIERIAUC

UNA BALA.— Nelson Padilla dice que el computador del Centro de Astro-
Ingenieria de lalJC resuelve enunmes lo que a un PC le tomaria 500 afos.

NICOLAS LuCo

Los 9 cetaceos menos conocidos

Los zifios o ballenas picudas son cetaceos dentados (odontoceti) como
los delfines y los cachalotes, pero han sido muy poco estudiados. Viven
a grandes profundidades y se alimentarian de pulpos y calamares.

Ballena picuda del Pert
Mesoplodon peruvianus
Macho desarrolla dientes no visibles a simple vista.
En Chile se han encontrado cuatro craneos en el norte.

h

37m

Ballena plcuda (o Mesoplodonte) de Héctor

Me i

Sus dlentes con fomla de triangulo equilitero, se ubican cerca de la
punta de la mandibula y se observan externamente.

Sdlo se dispone de un registro de restos dseos, al sur de isla Navarino,

Ballena picuda (o mesoplodonte) de Bahamonde
Meso lon bahamondi
Se sabc muy poco de él. Su nombre honra al biélogo chileno Nibaldo
Bahamonde. Se han encontrado escasos restos en isla Juan Ferndndez.

Ballena p1cuda de Blainville
Mes
El mm.hu posee dos grandes dientes que sobresalen cuando su boca esta
cerrada. Dos varamientos, uno al sur de Puerto Montt y otro en la costa
de Concepcion.

sirostris




Nuevo computador en 2012

« 20Tflops

« 520 cores

 4TB de memoria
10x capacidad actual!

NLHPC (2013): recurso compartido con
todas las ciencias, pero factor 5x extra
para runs especiales.
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