Formacion de Estructuras en el
Universo
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Las proximas dos clases:

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 funcién de la
escala.
Espectro primordial
Funcion de transferencia
No primordiales:
Evolucion no lineal de fluctuaciones
Velocidades peculiares

Formacién de galaxias
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0 Fluctuaciones en densidad: 10-106

0  Fluctuaciones en densidad <10
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Breve introduccion de estadisticas

Funcion de correlacion

Espectro de potencias

Funciones de Correlacion (g(r))

Distribucion Aleatoria:

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

Distribucion con clustering:

2-puntos: dP=n2 (1+&(r))dV,dV,
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Distribucion continua
Si f(x) es continua,

<f(x,)f(x)>=< f >4(1+E(x,,))

Transformada de Fourier de eso:

E(r)=] kexp(ik.r) P(k)dk

Como P depende sélo de k,

E(r )= 4 | k2 P(k) sen(kr)/kr d°

Condiciones iniciales, Contenido de Materia y
Funciones de Transferencia.

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

0 Crecimiento por auto-gravitacion
0 Efectos de presion
O Procesos disipativos

En General, escalas mas pequefias sufren reduccion de amplitud de fluctuaciones
por estos procesos.
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0) Origen de Inhomogeneidades

Origen de Estructuras dado por amplificacion de fluctuaciones cuanticas
O por transicion de fase que dejo defectos topolégicos 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 &

Radiacion Materia

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

Crecimiento lineal de fluctuaciones primordiales:
En el caso de perturbaciones Adiabaticas, las fluctuaciones crecen de esta
manera:

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

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.
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Espectro primordial de fluctuaciones

Espectro invariante de escala: consideremos una perturbacion d¢ en el potencial
gravitacional, y un espectro de potencias k"

V26Q)k=4nGp06 => 6(I)k= '4T|:Gp06k/k2
Las dos potencias de k bajadas por V? (espectro es ley de potencias!)

indican que si A2 es proporcional a k* (o P(k) proporcional a k) para el espectro
de fluctuacion de densidades, entonces, d¢ es constante.

Qué significa tener este espectro primordial, P(k) o« k

0 Ladependencia de & con la escala se puede encontrar pensando que uno
filtra el campo de densidades.

0 Para hacerlo, tomamos sélo aquellas escalas tales que k<1/x y la variancia
nos queda asi:

<8?> « [ /*k"4x k2 dk « x(n+3)

0 Entérminos de una masa, M« x3,
o M-(n+3)/6

6rms

O Sabemos que vista en una dada escala comovil, & es proporcional a r,2 (era
de la radiacion). Sin embargo, en un momento arbitrario, la Unica escala
natural en el Universo es la del horizonte:

3(ry ) « er rH-(n+3)/2 o« rH-(n-1)/z

Entonces, si n=1 el crecimiento de r,; y 6 con el tiempo se cancelan y el
Universo siempre tiene la misma apariencia en la escala del horizonte.
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Funcidn de Transferencia

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

T = 8,(2=0)/(3,(2)D(2))
Donde:
D(z) es el factor lineal de crecimiento de fluctuaciones entre z y z=0 (conocido).

El redshift 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 funcién de transferencia:
Efectos de masa de Jeans.
Damping producido por bariones.

1) Presion (efectos de Masa de Jeans)

La presion ejerce una fuerza mayor y opuesta a la gravedad para escalas menores
que la longitud de Jeans.
M=Cs (W/Gp)'”

Durante la era de la radiacion: ¢, =c/312  => My=Horizonte

Logra un maximo en z(eq) y a partir de ahi comienza a disminuir nuevamente.
Entonces, el tamafio del horizonte en z(eq) es una cantidad de mucha importancia.
A escalas mayores, las perturbaciones so6lo deben estar afectadas por Gravedad.
En escalas ~ Horizonte(z,,) ~ 16/Qh? Mpc debe verse un cambio en el espectro
de potencias.

Como esta escala depende de €2, podemos encontrar cuanto vale este parametro
a partir de una medicion de P(k).
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En tiempos anteriores al equality (materia y radiacion), las perturbaciones dentro
del horizonte no crecen debido a la presién de radiacion.

Cuando se llega a z,, pueden ocurrir dos cosas:
o Sidomina la materia oscura, las perturbaciones de toda escala crecen
o Sidomina un gas barionico, la longitud de Jeans permanece constante:
Calculamos ¢ .2 = dp/ dp
Usando pequefias compresiones adiabaticas:
dp = 4/9 p,c? dV/V,
dp = (pm+4/3 p;) SV/V

Lo cual implica que
2 =cC?[3+9/4 (1+z.,4)/(1+2) ]t

donde z,,4 es el redshift de igualdad entre la materia y los fotones, que debido a la
influencia de neutrinos es

1+7,4= 1.68 (1+2z,)
En z<<z,,, C, = cte (1+2)"2, y como
p= (1+2)3 3QgH,?%/(8xG),
la longitud de Jeans es constante:

M = ¢ (/Gp)l/2 = 50 (Qgh?)t kpc
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En ambos 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):

dy = 2¢/H, (Qz) /2
=> dg, = 39 (2h2)1 Mpc.

Funcidn de Transferencia

Entonces partimos de cero de nuevo, esta vez teniendo en cuenta como van creciendo
fluctuaciones de distinto tamario:

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

dy =1k

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

eq ’

El factor de crecimiento faltante es simplemente el cuadrado del cambio en d,, durante este
periodo que es proporcional a k2. Entonces,

T(K) 1 si (kdgg<<1)

(kdeg) 2 (kdgq>>1)
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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 al momento de Ultimo scattering es:
Ae = 2.7 (Q Qg h8)-1/4 Mpc

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 Gltimo scattering.

o Enun Universo baridnico, 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 esté dada por

he= (1 dy)172

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

A= 16.3 (1+2)5/4 (Qg2 Q h6)/4 Gpc
Esta escala es similar a la de Jeans cerca de la superficie de Ultimo scattering,

1+z=1000

Nelson Padilla - Estructura en Gran

Escala, 2007

10



CONSIDERAMOS LO QUE HARIA LA MATERIA OSCURA:

O Aparte de tener un crecimiento retardado, perturbaciones de muy pequefia escala pueden ser
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 (mucho o poco antes) del equality (kT>mc?), las particulas viajan a ¢, y la estructura de
toda escala que entra en el horizonte durante esa época 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).
Si tenemos neutrinos masivos, ésto solo ocurre en z, (Hot Dark Matter).

Ajustes a la Funcion de Transferencia

- ———————
E iso baryons
Estos resultados son = -
aproximaciones solamente. : 3
Es util tener buenos ajustes
analiticos que describan con & s
exactitud la forma de la i
funcion de transferencia. ok
@) | baryons HDM MDM \ CDM |
= 5
iso CDM
B
i w ik LI, N

0.01 ()3l 1

1Q
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3) Procesos no lineales

Los objetos observables son resultado de evolucion no lineal de fluctuaciones.
CUmulos de galaxias son miles de veces mas densos que la media.
Galaxias tienen densidades millones de veces por encima de la media

Para entender los procesos que modifican las leyes de crecimiento lineal se
pueden utilizar:

= Extensiones numéricas de teoria lineal
= Simulaciones numéricas

Evolucion no lineal (cont.):
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 éstas
continian moviendose en esta direccion inicial (x, g, f y k son vectores):

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

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

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

La relacion con las fluctuacioneses 8 = -b/R Vv . 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,

f = -i 5/k[2 K

ooooano
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Zeldovich en accion:

Zeldovich en accion:

Usos:

[“Ise demostro que condiciones iniciales producen soluciones tipo panqueque.

"1 condiciones iniciales de simulaciones numéricas
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3) Evolucion no-lineal (cont.):
Ajuste analitico a efectos no lineales

Colapso esférico: objeto colapsado -> no lineal (Hamilton y colaboradores 1991)

o Un contraste de densidad (1+3) se puede relacionar con la funcion de correlacion:

812 =<€>(R) = 3/(4nR3) [R E(F) 4nr2 dr

O Por otro lado, ese mismo contraste de densidad puede generarse a partir de un
colapso en un factor (1+48)1/3 en radio, por lo que se puede reemplazar &:
re= [1+ Sy 2(ry)1Y3 ry

o Al mismo tiempo, esto sugiere una relacion entre las funciones de correlacion lineal y

no lineal
Enc2(ray) = fae (E2(1D)

Peacock y Dodds (1994) sugieren mapeo entre linealidad <-> no linealidad,
aplicado al espectro de potencias:

An?(knd) = fae (A2(k))
ke = [1+ Ay 2(ky )13 Ky
fy. debe cumplir:
f(x)=x (x<1); f(x) « x3/2
la Ultima dependencia viene dada por:

O la evolucion del contraste de densidad de una region colapsada, igual a la de
la densidad media, o« a3,

O mientras que la de las fluctuaciones lineales, « a2
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La funcién fy, se ajusta utilizando simulaciones numéricas.
fae = X { (1+Bpx+(AX)*)/(1+[(Ax)*g3(Q)/(Vx'/2)]) 3¢

con la ventaja de que los parametros A, B, o, § , ¥ V pueden expresarse en
funcién de parametros del espectro, como n.

Ajuste para ACDM:

4lllllllllllllllllllllll

log,o(k® P(k))

2 11 1 1 I L1 1 1 I 11 1 1 I 1 1 1 L I L1 L L
-2 -1.5 -1 -0.5 0 0.5
log,,(k/ h Mpc-?)
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Otros modelos:

1000
1000

T T T 3
n=0 - n=0 &
8L 0=14&02 open 4 8L a=1&o0z2fat o/ 4
wFEF E af S E
L . 1 .
1 1 10 0.1 1 1o
a2 a2
= s
8 g
g8 T T s T T
K 2
n=—1.6 n=—16
8L 0=1&02open 4 8L 0=t &0.2lat Le 4
sl ] L J
ng S =F2
. . . .
0.1 1 10 0.1 1 10
2 2
af s

Usos de aproximacion no lineal:

Obtener rapidamente predicciones para el espectro no lineal sin necesidad
de correr simulaciones numeéricas costosas computacionalmente.

Contrastar rapidamente una medicién observacional del espectro de
potencias con millones de modelos cosmolégicos.

En el caso de un espectro de potencias de cimulos de galaxias se pueden
usar 2 afios de CPU (2 semanas en un cluster) para elegir el mejor modelo
entre 10~7 modelos (6 segundos por modelo).

Usando simulaciones (cada una lleva al menos 8e4 segundos), se tardaria
~400 afos en un cluster.
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Grides y Monte-Carlo

Dada la precisidon de los datos del espectro de potencias de cimulos de
galaxias, el nimero de parametros cosmoldgicos que se busca obtener es
menor, entonces se usan grides:

0.2 0.4 0.6 0.8 1 0.2 0.4 0.6 0.8

Padilla & Baugh, Astro-ph/0204313

Grides y Monte-Carlo

Si los datos son WMAP y 2dFGRS la precision de las mediciones es mucho mejor.
Monte-Carlo Markov Chains: en el caso en que los parametros son mas que 5 0 6,
conviene el método MCMC que recorre el espacio de parametros y puebla con mayor
densidad las zonas de mayor probabilidad.

10 T
" 08
; 0.6
Table 1. The parameter space probed in our E 04 b E
analysis. We assume a flat prior in each case. 02| E
‘We do not vary the values of all parameters at 0.0 - s
the same time; the parameter spaces that we 030 | R | i CMB only
consider are set out in Section 2.2. . \
¢ o E CMB+2dFGRS P(k)
Parameter Allowed range o0l 4
[+73 —0.3-0.3 1.00 E o 3
@dm 0.01-0.99 0.90
ws 0.005-0.1 =
7 005 o 3 1
WDE -2-0 0.70 | + 4
T 0-08 et MRSADSLESRSE
LS 0.5-1.5 o . + B
log 10 (10'° Ay) 2740 020
r 0-1 3 3
@ 0.5-10 0.10 ik 3 e
t -t t T
ofF + T i
Sanchez et al. 2006 R A . = 1
(30 afios de CPU) s ik ORI S T .
003 005 0.1 02 03 0407 08 0.9 L0 015025 035 0.6 08 1.0
0, a, h T o,
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Grides y Monte-Carlo

= ——T T 1 14
5x10% — . i
* 2dFGRS . -
= L - 12
2, Il -
= L =y
(? -
& &L
R
™~ ~
IO L ey r
[ C i 0.8 i
5000 — — L
| . Lo g || . I N
0.02 0.04 0.080.080.1 0.02 0.04 0.080.080.1
k / (h Mpc™) k / (h Mpe™)

3) 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.
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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/dtu = -2 da/dt/a u - 1/a? Vo,

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 3 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 perturbacién de densidades como

& =36  exp(-i kx)
entonces la ecuacion de Poisson puede escribirse como:

-k? d=4x Ga’<p>J,
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Entonces, las componentes en el espacio de k’s para V@ son

(Vq))k = - q)kk = ('i4T|:Ga2<p>/k2) 6k k

Eliminando la densidad utilizando el parametro de densidad,

d/dina(a?u) = 3F, exp(-i kx), F,
=-ik 3Q,,Ha?/(2k?)s,

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:

Cddigo 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 funcidn sombrero.

Sin embargo, PM puede llegar sélo hasta una cierta precision.
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Un mejor Cddigo:
Particle-Particle-Particle-Mesh
Aqui se calculan fuerzas entre particulas individuales en celdas cercanas, y se usa
la estima en grides para las celdas més lejanas.
Otras opciones: Tree-code

Estos no usan FFT.
Ejemplo: GADGET, el cddigo utilizado para correr la simulacion Millenium

Problemas con estos codigos:

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+lsq)?
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Ejemplo:

Lado de box =500 h-" Mpc (minimo volumen simulable sin perder modos de
escalas grandes)

N particulas = 101 (simulacion Millenium, Springel et al., 2006)

Si estuviéramos interesados en estudiar los interiores de ctimulos, con densidades
mayores a 10%, necesitamos distancias tipicas del 5% del tamafio de un cimulo.

Esta es la escala 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 evolucion del fluido no-
colisional.

Mayores obstaculos para simulaciones:

Este tipo de simulaciones solo trata la componente no-colisional. Sin embargo, al
menos 10% 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.

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

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

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

Sin embargo, se obtienen resultados muy prometedores.
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Condiciones iniciales, Contenido de Materia y
Funciones de Transferencia.

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

0 Condiciones iniciales. Crecimiento por auto-gravitacion
0O Efectos de presion
0O Procesos disipativos

Esto esta codificado en el espectro de potencias inicial.

Una vez corridas hasta el redshift final:

0 Evolucién no lineal
0 Campo de velocidades peculiares

Simulacion numérica en accion:
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Medida cuantitativa de no-linealidad del campo de
fluctuaciones evolucionado:
4.5 T T T T I T T T T I T T T T I T T T T I T T T I_
- -
E 2. - N
? o ]
8 ,.Ic: 3.5 _— —_
2N N ]
= - .
5§ s .
o 5 B i
~w | .
— 25 N
2 :l 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 1 I\\I 1 1 1 I:
-2 —-1.5 -1 —-0.5 0 0.5
log,o(k/ h Mpc~1)

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.

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

05=0.8-0.9
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Cuando detener una simulacion 2:

Para saber cuando detener una simulacién de antemano:

1)Calcular og para un dado espectro de potencias lineal (que depende sélo
de Idos pahrametros cosmoldgicos) correspondiente a condicion inicial de
Zeldovich.

2) el espectro de potencias no-lineal crece x a2, sobre todo en escalas
grandes.

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

4) Se corre simulacion sin necesidad de medir og en cada paso de tiempo.

4) Velocidades Peculiares

En general, el uso de datos de redshifts distorsiona las estructuras.

Escalas pequefias que en general corresponden a altas densidades se ven
elongadas en la direccion de la linea de la visual por movimientos de objetos
virializados.

Escalas mayores se ven aplastadas por movimientos de objetos en caida, que
contribuyen continuamente al crecimiento de la fluctuacion en densidad a esas
escalas.

Entonces se obtiene que:
Escalas grandes se observan con mayor amplitud de fluctuaciones.
Escalas pequefias se observan con menor amplitud de fluctuaciones.
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Efectos de velocidades peculiares:

La razon por la que las velocidades peculiares influyen las mediciones de fluctuaciones es
por el uso del corrimiento al rojo para determinar posiciones:

r=H/(100km/(s Mpc)) x/Mpc+v/100km/s
Los efectos de velocidades peculiares:

Aumento aparente de fluctuaciones debido a infall de objetos hacia regiones de alta
densidad.

Disminucion de fluctuaciones debido a movimientos aleatorios en los interiores de objetos
virializados

Mediciones de fluctuaciones no dan resultados isotropicos

En el espectro de potencias:

El efecto de las velocidades peculiares en escalas grandes:
S — bk (1+ fu/b),
Donde:
1. f=Q 9:6/b (factor de compresion de Peebles)

2. u = cos(6), donde 6 es el angulo entre el vector de onda y linea de la
visual

Tomando la media angular:

. - 2., 1:,,
ol — b2 oul® (14 ZU/81+ £ 1/9%) -
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Graficamente

Aplanamiento de la
estructura en gran escala
debido a flujo coherente
hacia cumulo

cz=v=Hr+vpec

OBSERVERT KAISER (1987)

Aumento del espectro de potencias:
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Escalas pequenas:

Velocidades de galaxias en los interiores de objetos virializados modifican la
posicién aparente generando “Fingers of God”.

Efecto de los “Dedos de
Dios"debido a
movimientos de galaxias
en estructuras
virializadas

pec

~1.0-1.5 Mpc/h
4

cz=v=Hr+ Vpec

OBSER\‘ERT KAISER (1987)

Para modelar este efecto:

o Es necesario conocer las velocidades de objetos en los interiores de cimulos.
Peacock (1992) convoluciona el campo de densidades con una distribucion
gaussiana para las velocidades 1D, con dispersion s.

o0 Modelo més completo deberia tomar en cuenta variaciéon de o con la
distancia al centro del cumulo.
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En el espacio de Fourier,

Ok — Ok exp|—k*p’0” /2).

Este efecto por lo tanto produce una disminucién en el espectro de potencias de:

I(Sk 2

—

(Sk

T erf (ko)

ko

En el espectro de potencias:
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En la funcion de correlacion:;

La funcién de correlacion € mide los contrastes de densidad en el espacio real,
en funcién de la separacion, x (vector).

o Dividimos x = (o,r), o enladireccion perpendicular a la linea de la visual
y &t en la direccidn paralela.

o Podemos graficar lineas de iso-E en funcién de estas dos coordenadas.
Isotropia =~ circulos

o v incluye los efectos de velocidades peculiares
Anisotropia
Grupos de galaxias: s6lo movimientos de caida a estructuras mayores

Galaxias: movimientos aleatorios en cumulos de galaxias, elongaciones
y movimientos de caida.

Mediciones de catalogos de grupos y
galaxias:

Grupos de Galaxias Galaxias
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Modelos numéricos de
Formacion de Galaxias

Modelos numéricos de Formacion de
Galaxias

Hipdtesis importante: las galaxias sélo se forman en pozos de potencial importantes
=> concentraciones colapsadas de Materia Oscura o .

Segunda hipoétesis importante: la formacidn de estrellas que hard una galaxia visible,
esta relacionada a la historia de interacciones del halo de materia oscura, codificada
en los .

Los Merger trees también van a dominar la morfologia de las galaxias. Cuando hay
merger de galaxias, dependiendo de sus masas relativas se puede considerar un
cambio de morfologia (de tipo S a E, por ejemplo)

Tercera hipdtesis: las estrellas se forman usando el gas que se va

El proceso de formacion de una galaxia se retroalimenta:
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Halos de materia oscura

Si las galaxias solo se forman en

luminosidad?

, cémo hacemos para

conciliar la funciéon de masa de halos (tedrica o simulada) con la funcién de

10214(Ly /(h2L,))

Mb‘—Slogmh
-15 -20 -25
£
)
o
°
o
X
<
4
\:% 4 ACDM haloes gis
o 2dFGRS groups 1 1
Eke et al. (2005) .
\
el 1 N - L !
8 10 12

Merger trees

Utilizando los catélogos de halos de materia
oscura de distintos outputs de la simulacién
numeérica se encuentran progenitores de halos en

pasos anteriores.
1

En el tiempo mas anterior es donde primero se
forman estrellas a partir del gas enfriado.

Después de un merger entre dos halos de materia
oscura, el el halo menor puede ser reconocido
como una subestructura dentro del halo mayor.

Galaxias dentro de estas subestructuras se veran
afectadas por haber entrado dentro de otro halo
de materia oscura

odwan

Luego de un tiempo dindmico, las galaxias en
subestructuras colisionaran con las galaxias
centrales del halo.

Coordenada espacial

Nelson Padilla - Estructura en Gran
Escala, 2007

32



Procesos de evolucion:

Enfriamento del gas calentado por shocks
durante el colapso del halo de materia
oscura. El gas disponible es Q,/Q M,
donde M es la masa del halo de materia

oscura.
t,
Key: *
O dark matter
Este gas transfiere parte de su masa a una . hot gas
fase fria (enfriamiento radiativo)
‘ cold gas L,
dMcoor dreool
o = T,

Con el gas frio disponible se forman
estrellas

Procesos de evolucion:

Una fraccion de la poblacion de estrellas explota como
SN y devuelve al medio gas a la fase caliente.

46 ncceEsxce A

cated = 2
3 Vi

AM:, M.,

Agujero negro central
3
MBH Shrot ( Viir )

TMBH,radio = KAGN 10°M, X 0.1 200kms !

. 2

Lz = NMBH, radioC”

Lgn
2

Va2

Theoo1 = Meool =

Cambios de morfologia:
= inestabilidad de disco
= En mergers de galaxias, se transforma todo el gas frio en
estrellas si la fraccion de masas es alta.
= En acrecidn de galaxias a un halo, éstas pierden su gas
caliente por lo tanto no forman mas estrellas si se les
acaba el gas frio.
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Procesos de evolucion:

Enfriamiento
radiativo

Gas Caliente

Feedback BH

Agujero Negro

<SFR>/SFR o

Resultados

0.05

0.04 Propiedades de galaxias
directamente relacio-

0.03 nadas con el modelo
cosmoldgico.

0.02

001+

0.00

4 Mpc/h 02 0.15 04

0.1000

0.0100

o(h'/Mpe'imag)

0.0010

De Propris (2003) g

Norberg (2002) ..

22 -20 -18 -16
M. - Sloa..(h)

Claros efectos sobre la
estructura en gran escala
descripta por galaxias.

Galaxias rojas mostraran
mayor aglomeramiento
que azules.
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En el espectro de potencias:

Spatal wavelength I’ Mpe)
500 0050
WPk ® Moy chusterd

E e a Ciptical galasies

$i—i 2
a
] 3

Galaxias rojas: -  SESRET

]
=]
-—i
-
AT
.I
P
o
-
a3

Galaxias azules:

El tipo de galaxia utilizado también influye en la forma del espectro de potencias observado.

Resumen:

Ingredientes necesarios para modelos de formacion de estructuras y galaxias:

Condiciones iniciales. Crecimiento por auto-gravitacién
Efectos de presion

Procesos disipativos

Evolucion no lineal

Procesos de formacion de galaxias.
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