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Resumen

Las CDGs (Central Dominant Galazies) son las galaxias més luminosas y masivas, do-
minando gravitacionalmente el centro dindmico de los cimulos y grupos del Universo.
Dado que estas galaxias son muy luminosas es facil observarlas a grandes distancias vy,
por su ubicacion cerca del centro del pozo potencial de su sistema, es posible relacionar

algunas de sus propiedades con el estado dinamico de sus sistemas.

En esta tesis se analizdé una submuestra de 896 CDGs, extraida del catalogo de siste-
mas de Santiago-Bautista et al. (2020) que utiliza datos fotométricos y espectroscépicos
del SDSS DR13, en el Universo local (z = 0.02 — 0.15). Se compilaron algunas de las
propiedades mas importantes de las CDGs, como angulos de posicion, masas estelares,
magnitudes absolutas, morfologia, etc., asi como también algunas de las propiedades de
sus sistemas, como riquezas, masas y radios viriales. También fue posible identificar en
qué ambiente de la estructura a gran escala (vacios, componente dispersa, filamentos o
nodos) habitan estas galaxias. Esto permiti6é encontrar relaciones entre las propiedades
intrinsecas (propias de su naturaleza como masa, luminosidad, morfologia, etc.) y evo-
lutivas (que dependen del entorno, cémo velocidades peculiares, offsets y gaps) de las

CDGs y establecer como cambian esas propiedades en diferentes entornos.

Se obtuvo que el algoritmo de Santiago-Bautista et al. (2020) es capaz de identificar
la CDG correctamente en un 89.4 % y se determinaron las CDGs para el otro 10.6 %
restante. Se logré clasificar morfolégicamente las CDGs de la muestra, de modo que
87.8 % de ellas son early-type y las restantes late-type. Se utilizaron velocidades pecu-
liares y gap de magnitud (Ams) para identificar el estado dindmico de los sistemas. Se
encontré que hay un ntimero significativo de sistemas que poseen velocidades peculia-
res grandes, especificamente, 50 % de las CDGs tienen velocidades peculiares relativas

mayores a 0.41, lo que indica que las CDGs han llegado recientemente a sus sistemas o



bien, que hubo una fusiéon con grupos recientemente y los sistemas atn no se han rela-

jado.

También se obtuvo, mediante diferentes pruebas, que los sistemas mas masivos tienen
CDGs con velocidades peculiares grandes y gaps de magnitud pequenos. Lo primero se
cree que es debido a que los sistemas mas masivos debieron experimentar mas eventos de
fusion con otros sistemas para alcanzar su masa, y estas fusiones perturbaron el entorno
local de las CDGs provocando que adquirieran grandes velocidades peculiares. Luego,
en los sistemas mas masivos los gaps de magnitud son pequenos debido a que estos
sistemas debieron formarse por la fusion de varios grupos que ya tenian posiblemente
una galaxia pre-gigante, de modo que el sistema formado contenga varias de estas gala-
xias, lo que provoca que las diferencias de magnitud entre ellas y la CDG sean menores
en comparacion de un sistema de baja masa. Por otro lado se encontré que las CDGs
mas masivas y luminosas tienen velocidades peculiares menores y valores de gaps mas
grandes. Las velocidades peculiares menores se deben a que al ser méas masivas es mas
dificil que al perturbar su entorno adquieran grandes velocidades y su alta luminosi-

dad indica que han canibalizado més material lo que provoca que sus gaps sean grandes.

En cuanto a las propiedades de las CDGs en diferentes ambientes de la estructura a
gran escala, se encontré que las CDGs méas masivas y los sistemas méas masivos habitan
en promedio en entornos mas densos (filamentos y nodos). Mientras que las velocidades
peculiares y el gap no presentan ninguna relacion con el ambiente. Esto indica que las
CDGs pueden ser desplazadas del centro del pozo potencial gravitacional y canibalizar
a sus compafieras con la misma facilidad en cualquier ambiente de la estructura a
gran escala y las diferencias que se observan solo se deben a efectos del entorno local,
es decir, a las propiedades de los sistemas en los que habitan. Luego, para todos los
ambientes se encuentran las mismas tendencias en general: (1) las CDGs més masivas
tienen velocidades peculiares menores, (2) los sistemas mas masivos tienen velocidades
peculiares méas altas, (3) los gaps més grandes pertenecen a sistemas cuyas CDGs son
las mas masivas, (4) los sistemas mds masivos tienen menores gaps. Estos resultados
de nuevo sugieren que las diferencias que se observan en las propiedades de las CDGs
y sistemas en funcién de la V,.; y Amq, solo se deben a efectos del entorno local y no

del ambiente a gran escala.
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CAPITULO 1

Introducciéon

En este primer capitulo se da una visién general y antecedentes de lo que tratara el
trabajo, empezando por describir las galaxias en general, sus tipos morfolégicos, los
sistemas donde se encuentran (cimulos y grupos) hasta enfocarnos en las propieda-
des y caracteristicas de las CDGs, sus modelos de formacion y evoluciéon asi como las
cuestiones que aun permanecen sin respuesta. También se da un breve preambulo al
concepto de la estructura a gran escala y sus diferentes ambientes. Por tltimo, se listan

los objetivos del presente trabajo.

1.1. Galaxias

Las galaxias son sistemas conformados por estrellas, algunas de las cuales tienen sis-
temas planetarios orbitando a su alrededor, materia interestelar constituida por gas y
polvo que llena el espacio entre ellas, ademas de materia oscura, todo unido gravitacio-
nalmente. La confirmacién de que las galaxias son objetos extragalacticos se remonta a
la década de 1920, como resultado de las observaciones realizadas por Edwin Hubble y
Milton Humason, en el telescopio de “cien pulgadas” del observatorio de Mount Wilson.
Las galaxias existen en diferentes formas y tamanos. A lo largo de la historia estas se han
clasificado bajo diferentes criterios: morfologia, masa y tamano, o actividad, incluyendo
formacién estelar y nuclear (AGN). La forma maés sencilla y directa de clasificarlas es
mediante su morfologia, ya que solo necesitamos una imagen, en cambio para clasifi-
carlas por actividad o masa se necesitaria mas informacién. Sin embargo, como sugiere

Dressler (1980), “los estudios morfoldgicos no describen completamente la fisica de los



1.1. GALAXIAS CAPITULO 1. INTRODUCCION

fenomenos naturales, pero ayudan a proveer los cimientos a teorias mas avanzadas y

pueden ser valiosas herramientas que permiten evaluar hipotesis”.

1.1.1. Clasificacién morfolégica

La clasificacion morfologica més conocida, y que se sigue usando en la actualidad, es la
publicada en Realm of the Nebulae por Hubble (1936). Hubble clasificé a las galaxias en
4 tipos distintos: elipticas, lenticulares, espirales e irregulares, esta clasificacion se puede
visualizar en el diagrama diapasén (Fig. 1.1), que sitta a las galaxias elipticas (E) a la
izquierda, ordenadas por elipticidad, luego a la derecha las dos ramas de espirales [no
barradas (S) y barradas (SB)], con las lenticulares (SO) como transicion en el centro y
al final se encuentran las irregulares (Im). Posteriormente, este esquema de clasificacién

se ha ido modificando y extendiendo (e.g. de Vaucouleurs, 1959), pero conserva la parte

esencial.
Espirales Nomlales i
F— 7 1 Aﬁ 8 -f
Elipticas /@ %" saiall \ .
30 / Sa Sc i w
& > ——
E(b)4 E(d)4 SBD  sBa
Boxy Disky Lentxculares 6 SBC IB/mM
\ T m; Itregulares
Early-Type Espxrales Barradas '-
\ /
Late-Type
Fig. 1.1: Diagrama diapasén de Hubble.
Elipticas

Las galaxias elipticas tienen una apariencia esferoide o elipsoide y se subdividen de
acuerdo a su elipticidad, una propiedad que define cuan alargadas son. La elipticidad

esta dada por

e=1-10/a, (1.1)
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donde a y b denotan el semieje mayor y menor

de una galaxia, respectivamente (ver Fig.1.2);
ademaés, b/a es llamada razén axial. Las gala-
xias elipticas se encuentran en un amplio ran-

a
go de elipticidad, 0 < ¢ < 0.7. La notacién \_)4
Semieje mayor

En es usada para clasificar a estas galaxias,

la letra F estd indicando que es una galaxia

e Fig. 1.2: Semieje mayor a (morado) y
eliptica y n = 10e.

, , semieje menor b (verde) de una elipse.
Estas galaxias contienen poco gas, por lo que
casi no forman estrellas nuevas y sus estrellas

son de poblacién tipo II', es decir, son viejas.

Espirales

Las galaxias espirales estan conformadas por un disco con estructuras de brazos espi-
rales y un bulbo central. Sus discos son muy aplanados y con un brillo que decae mas
suavemente a radios mayores en comparacion al bulbo (ver perfiles de brillo Subseccién
2.2.2). Se dividen en dos subclases: las barradas y las no barradas. En cada una de estas
subclases, se define una secuencia que las ordena de acuerdo al tamafio del bulbo y a los
brazos espirales, que varian desde los bulbos mayores con brazos muy arremolinados y

poco definidos (Sa y SBa) hasta los bulbos menores con brazos més sueltos y definidos
(Sc y SBe).

En 1959, de Vaucouleurs extendié la secuencia, anadiendo las Sd y Sm, ademas de los
tipos de transicién entre cada una, por ejemplo las Sab, que serian un tipo de espiral
intermedia entre las Sa y las Sb. Las galaxias espirales contienen mucho gas, estrellas
jovenes (poblacion I) y regiones activas de formacién estelar, aunque a medida que van
agotando su gas y dejan de formar estrellas nuevas, su poblacién estelar comienza a ser
mas vieja y se posicionan en el valle verde en el diagrama color-magnitud (ver Subseccién
2.2.3). Estas galaxias suelen estar rodeadas por grandes estructuras esferoidales poco

densas de estrellas de poblacion I que reciben el nombre de halo estelar (no confundir

!Las poblaciones estelares se dividen en 3. La poblacién I corresponde a estrellas jévenes con
abundancias de metal altas. La poblacion II estd constituida por estrellas muy viejas con deficiencias
en metales. Finalmente, a las estrellas con cero metalicidad se les conoce como estrellas de poblacién

ITI, estas estrellas serian las primeras en formarse en el Universo.
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con el halo de materia oscura).

Lenticulares

Es un tipo de galaxia intermedia entre eliptica y espiral. Tienen dos componentes es-
tructurales principales: el bulbo, parecido a una galaxia eliptica, y un disco como el
de las espirales, con la excepcién de que no poseen brazos. Ademas, pueden o no ser
barradas. Las galaxias de este tipo que no tienen barra son conocidas como S0, mientras
que a las barradas se les llama SB0. Contienen poco gas y las estrellas que la componen

mayoritariamente son de poblacién II.

Irregulares y peculiares

Las galaxias irregulares son aquellas que no tienen una forma clara debido a que son
galaxias con tan poca masa que su colapso gravitacional no permitié que adquirieran
una forma mas simétrica como la de una espiral o eliptica. Por otro lado, las galaxias
peculiares pueden tener una estructura débil o una forma atipica, pero esto es debido
a una deformacion por la interaccién con otras galaxias. En un principio, tanto a las
irregulares como a las peculiares Hubble las agrupo juntas y las llamé irregulares. Am-

bos tipos contienen mucho gas, estrellas jévenes y mucha formaciéon estelar.

Estos tipos morfolégicos a menudo se separan en early-type y late-type. Las primeras
comprenden las galaxias elipticas y lenticulares, mientras que las late-type incluyen espi-
rales e irregulares. Dichas denominaciones tienen su origen en la interpretacion original
del diagrama diapasén de Hubble, donde se asumia que las galaxias evolucionaban de
izquierda (elipticas) a derecha (espirales). Sin embargo, hoy se sabe que las galaxias en
general no evolucionan de esta forma, pero los términos early-type y late-type se siguen
usando, ahora en el sentido de que las early-type se formaron primero que las late-type,

en un ambiente mas denso.

Otros tipos de galaxias que se volvieron famosas durante el siglo pasado debido a su
morfologia fueron las denominadas D (Morgan, 1958), que presentan una morfologia
del tipo eliptica pero con una envolvente extendida de bajo brillo superficial compuesta
de estrellas. También estdn las ¢D y db presentadas por Matthews et al. (1964), las
primeras son galaxias D stper gigantes y las db (del término en inglés dumbbell que

significa mancuerna), son tipo D que poseen dos nicleos similares y comparten la misma

4
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envolvente (ver Fig. 1.3). Las galaxias D, ¢D y db si bien no se encuentran en el diagrama

diapasén de Hubble, se considera que pertenecen al grupo early-type.
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Fig. 1.3: Panel izquierdo: NGC 4073 (z=0.019), una galaxia del tipo c¢D. Pa-
nel derecho: NGC 1128 (z=0.023), un ejemplo de galaxia del tipo dumbbell.
Las dos galaxias son ejemplos de CDGs. Las imagenes fueron tomadas de
http://cas.sdss.org/dr13/en/tools/chart/navi.aspx, y son imagenes compues-

tas de los filtros del SDSS con los colores invertidos.

1.2. Grupos y camulos de galaxias

Las galaxias no se encuentran uniformemente distribuidas en el espacio, sino que mues-
tran una tendencia a juntarse en grupos y cimulos de galaxias. La transicion entre estos
es suave, su distincion se basa en el nimero de sus galaxias miembro. Una acumula-
cién de galaxias es llamada grupo si contiene menos de 50 miembros en cierto rango
de magnitudes dentro de una esfera de didmetro D < 1.5 h~! Mpc. Por el contrario,
si la acumulacion tiene mas de 50 miembros se le llama ctimulo. Por ejemplo, Abell
(1958) en su catalogo establece que un cimulo es aquel que contiene > 50 galaxias en
un intervalo de magnitud ms < m < mgs + 2, donde ms es la magnitud aparente de la
tercera galaxia mas brillante en el cimulo. Los valores tipicos de masa para grupos es
del orden de 10'*M;, y para los cimulos es de 10** M, (Schneider, 2006).
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Los ciimulos de galaxias juegan un rol muy importante en el estudio del Universo, son

las estructuras ligadas gravitacionalmente mas masivas del Universo y aproximadamen-
te relajadas (en proceso de llegar a un estado de equilibrio dindmico) y, por lo tanto,
ocupan los picos de densidad més prominentes de la estructura a gran escala o LSS por
su sigla en inglés (Large-Scale Structure). Entonces, su evolucion cosmolégica esta rela-
cionada con el crecimiento de estructuras césmicas. Debido a sus altas densidades son
excelentes “laboratorios” para estudiar la evolucion de las galaxias, sus interacciones,

el impacto del ambiente sobre ellas, entre otras cosas (Voit 2005; Colberg et al. 1999).

1.3. Galaxias dominantes centrales (CDGs)

Las galaxias gravitacionalmente dominantes usualmente son las galaxias mas brillantes
y masivas en los ciimulos y grupos de galaxias, por lo que se les abrevia BCGs (por su
sigla en inglés de Brightest Cluster Galazies). Este nombre para referirse a la galaxia
dominante en un sistema puede ser enganioso. Si bien muchas de las BCGs en su ciimulo
dominan en luz, esto no quiere decir que son siempre dominantes desde el punto de vista
dindmico. Una definicion méas precisa de lo que deberia ser una galaxia “dominante”, es
bajo términos dinamicos: donde ademas de tener un brillo y tamano que destacan sobre
la mayoria de sus companeras, también se ubican cerca del centro geométrico o del
pozo de potencial gravitacional del sistema al que pertenecen. En la literatura, a veces
se usa el término BCGs como un sinénimo de galaxia gravitacionalmente dominante y
no literalmente como la galaxia mas brillante (Von Der Linden et al. 2007; Bird 1994).
Por esta razén, se sugiere que un mejor nombre seria CDGs, por su sigla en inglés de
Central Dominant Galaxies. Nuestro trabajo se enfoca en estudiar las galaxias gravi-

tacionalmente dominantes en sistemas, y se usara el término CDGs para referirse a ellas.

La morfologia que presenta una CDG generalmente es del tipo ¢D o D, pero también
se pueden encontrar CDGs con morfologias elipticas o espirales en proporciones mas
bajas. Se estima que mas del 55% de las BCGs son del tipo ¢D o D, mientras que
el nimero de galaxias con disco es inferior a 10 %, siendo el restante de tipo eliptica
(Coziol et al., 2009; Zhao et al., 2015b).2

2 Asumimos que las CDGs poseen las mismas propiedades que las BCGs, ya que si bien no son lo
mismo, una gran cantidad de CDGs son BCGs. Ademas, en varios estudios usan ambos términos como
sinénimo. De cualquier forma se usara el término BCG si en la referencia citada lo manejan asi y solo

se usard CDG cuando estemos seguros de que encajan en nuestra definicion.
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Las masas estelares tipicas de las BCGs son del orden de 10'' — 1012M, (e.g., Collins
et al., 2009; Bellstedt et al., 2016). Observaciones de su masa estelar muestran que han
ensamblado la mayoria de su masa bastante temprano, mas del 90 % de esas masas ya
estaba en su lugar para un redshift (ver Subseccién 2.4.1) z ~ 1 (Whiley et al., 2008;
Collins et al., 2009). Ademads, aquellas CDGs de tipo D o ¢D poseen la caracteristica
de que sus luminosidades se ubican normalmente dentro de un rango muy angosto de
valores. Su luminosidad tan uniforme se debe a que al ser las galaxias mas evoluciona-
das del Universo (ver Subseccién 2.2.3) ya han absorbido a sus compafieras y despejado
su vecindad, de modo que ya no hay mucho material que acretar y cada vez es mas
dificil que aumenten su masa. Claro que estas luminosidades (o magnitudes absolutas)
dependen de la banda en la cual se observe. Estas dos caracteristicas permiten que sean
usadas como candelas estandar para la cosmologia (e.g. Postman & Lauer 1995), ya que
su alta luminosidad permite detectarlas a grandes distancias y su luminosidad uniforme
proporciona una buena estimacion de su luminosidad intrinseca y, por tanto, permiten

calcular la distancia a la que se encuentran.

Se considera que una galaxia estd activa cuando se observa una emisién intensa de
radiacion que no se puede explicar por el proceso normal de formacién de estrellas.
Hay principalmente dos tipos de actividad que se presentan en las galaxias: brote de
formacién estelar (starburst) y nicleo activo de galaxia (AGN, por la sigla en inglés
de Active Galactic Nucleus). La primera es actividad de origen estelar (térmica) y se
refiere a la alta formacion estelar que puede presentar una galaxia en un corto periodo
de tiempo (relativo a su tiempo de vida) y que hace que tenga colores muy azules (por
la formacién de estrellas de alta masa), lineas de recombinacion (de las regiones HII
producidas) y emision elevada en IR (polvo) y radio. La actividad AGN, por su parte,
es producida por el material que cae al agujero negro supermasivo que se ubica en la
parte central de la galaxia. Este material que cae se transforma en elevadas cantidades
de energia, especialmente por la “friccion” del material en el disco de acrecién que se
forma alrededor del agujero negro. Esta energia emitida favorece procesos que emiten
radiacion a lo largo de todo el espectro electromagnético. Particularmente, hay emision
de ondas de radio en algunas galaxias AGN proveniente de chorros y grandes l6bulos
de plasma que llegan a extenderse sobre grandes distancias. Las primeras BCGs obser-

vadas fueron identificadas como radio fuentes (Matthews et al., 1964), indicando que
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en su pasado fueron muy activas.

Varios estudios basados tanto en observaciones como simulaciones (Balogh et al., 1999;
Collins et al., 2009; De Lucia & Blaizot, 2007), han tenido como resultado que las
estrellas que componen las BCGs se formaron desde muy temprano ( z ~ 3 — 5), lo
que hace que, en la época actual, estas galaxias tengan poco gas y, por lo tanto, ya
no ocurre formacién estelar significativa (Von Der Linden et al., 2007), es asi como sus

poblaciones estelares son muy viejas (poblacion II).

1.3.1. Modelos de formacién y evolucion

Existen distintos modelos de formacion y evolucién de galaxias en entornos densos que

se pueden aplicar también a las CDGs:

» Fusiones mayores y menores. Las mayores estan marcadas por fusiones entre
galaxias de tamano similar y las menores, también llamadas acreciones, son entre
galaxias de masas muy distintas (la segunda con masa inferior al 50 % de la masa
de la primera). Existe evidencia que sugiere que las fusiones mayores eran méas
frecuentes en el pasado y ahora las galaxias presentan principalmente fusiones

menores (e.g. Burke et al., 2015).

» Canibalismo galictico (Ostriker & Tremaine, 1975). La galaxia, especialmente
si estd en el fondo del pozo potencial, va creciendo al absorber galaxias que van
perdiendo energia por su interacciéon con las otras (friccion dindmica) y con el
medio intracumular, caen en espiral hacia el centro y terminan fusionandose con
ella. El problema con este modelo en un cimulo de galaxias es que la dispersion
de velocidades de las galaxias miembros es muy grande como para que la fusién
sea eficiente, y se necesitaria mucho tiempo (mas que la edad de los ciimulos) para
que se formaran las CDGs (Merritt 1985). Por lo que el canibalismo galdctico es
un proceso que, si bien contribuye en la evolucién de las galaxias centrales, no

debe darse esencialmente en el ambiente de los ciimulos.

» Flujos de enfriamiento (Mushotzky et al., 1981; Silk, 1976; Fabian, 1994). El
gas intracumular puede ser dirigido por flujos de enfriamiento y acumularse en la

parte central del sistema, provocando la formacién de estrellas. El problema de
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este modelo, si se considera como el principal proceso de formacion de las CDGs,

es que se esperaria aun observar una poblacion estelar muy joven, y aunque hay
evidencia de que en algunas de ellas se siguen formando estrellas, la cantidad que
forman es muy pequena (e.g. Runge & Yan, 2018). Sin embargo, hay pruebas
de que los flujos de enfriamiento pudieron contribuir de una forma significativa
solamente en tiempos tempranos, siendo suprimidos en épocas mas recientes por
la actividad de AGNs (e.g. De Lucia & Blaizot, 2007).

» Formacién en grupos de galaxias (Merritt 1985; Coziol et al. 2009). En un
ambiente galdctico menos denso las dispersiones de velocidad son méas bajas, ha-
ciendo mas probable la fusiéon entre galaxias; entonces las CDGs crecerian méas
facilmente en los grupos y estos se unirian para formar los ciimulos. Al fusionarse
los grupos, las CDGs migrarian a los centros de los pozos de potencial gravitacio-

nal, donde se asentarian.

El escenario de formacién y evoluciéon mas probable es que las CDGs crezcan inicial-
mente en grupos (que son los primeros sistemas de galaxias formados en el Universo),
mediante fusiones mayores y flujos de enfriamiento y, una vez que el grupo se fusiona
con otros para dar lugar a un cimulo, y que la CDG llegue al centro del cimulo, pue-
de ocurrir canibalismo con fusiones menores siendo las que predominen més, teniendo

flujos de enfriamiento en una proporcién menor.

El tiempo de friccién dindamica es inversamente proporcional a la masa de las gala-
xias (ver Subseccién 2.4.2), por tanto, las CDGs, al ser las galaxias mas masivas en
el Universo, se espera que migren muy rapido hacia el centro del pozo de potencial
gravitacional de sus ciimulos. Sin embargo, se ha encontrado que una fracciéon impor-
tante de BCGs presenta una velocidad peculiar significativa con respecto al promedio
de sus cimulos (e.g. Beers & Geller 1983; Malumuth 1992; Bird 1994). Se considera que
una galaxia tiene una velocidad peculiar significativa cuando esta velocidad excede una
tercera parte de la dispersién de velocidad de su ciimulo anfitrion que, para un ctimulo

tipico, seria un limite inferior de aproximadamente 300 km/s (Coziol et al., 2009).

También se encuentra que la posicion proyectada de la galaxia supuestamente CDG
frecuentemente no coincide con el centro del pozo potencial gravitacional del sistema

que estd indicado por el pico de emisién de rayos X del sistema (ver més detalles en
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la Subseccién 2.4.2). Esto podria indicar que esas CDGs estan cerca al centro de sus

cumulos, pero aiin no estan completamente asentadas en su pozo de potencial. Esto es
compatible con el modelo de fusién de grupos, donde las velocidades peculiares son el
remanente de las velocidades de sus grupos al llegar al ciimulo, en un pasado no muy
lejano y atn no han tenido el tiempo suficiente para relajarse dindmicamente (Zhao
et al., 2015a).

Asumiendo que las BCGs son CDGs se podria también a partir de sus propiedades
describir el estado dindmico del ciimulo en el que residen. Por ejemplo, se estima que
las velocidades peculiares y los offsets con respecto al centro del pozo de potencial del
cumulo, definido geométricamente o por el pico de emision de rayos X, sean pequenos
para los cimulos relajados y significativos para los perturbados. Ademas, las galaxias
CDGs tienden a aumentar su diferencia de luminosidad con el tiempo en relacién con
sus galaxias vecinas (ver detalles en la subseccion 2.4.3). Esto se mide por la diferencia
de magnitud entre la CDG y otras galaxias (tipicamente la segunda o tercera galaxia
més brillante). Esto puede ser usado para describir si un ciimulo esté relajado o no (e.g.
Lopes et al. 2018).

Si bien las propiedades generales de las CDGs son conocidas, hay muchas cuestiones que
aun no se resuelven o que no son comprendidas del todo. Sabiendo que probablemente
las CDGs crecen en sistemas pequenos, los cuales después se fusionan y forman cimu-
los, no se sabe hasta que punto estas galaxias aumentan su luminosidad fuera de sus
cumulos anfitriones actuales. Se conocen BCGs en cimulos que tienen luminosidades
grandes, lo que indica que el ensamblaje de su masa estelar esta casi completo, pero que
aun tienen grandes offsets y velocidades peculiares significativas, lo que sugiere que si
son CDGs han llegado recientemente al cimulo. Puesto que no todas las CDGs ocupan
el lugar de la galaxia mas brillante, no se sabe muy bien qué fraccion de CDGs son

BCGs, ni cuales son las fracciones de las morfologias para cada caso.

1.4. Estructura a Gran Escala

A los patrones formados por la distribucién de galaxias y otro material en escalas mas

grandes que las galaxias individuales, o agrupaciones de galaxias que se observan en el
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Filamento

100Mpc/h. ~ *~ .

Fig. 1.4: Tlustracion del Universo a gran escala donde se ubican sus principales estruc-
turas: filamentos, nodos, paredes y vacios. La imagen forma parte de la simulacion
Millennium-IT (Boylan-Kolchin et al., 2009), una simulacién de N-cuerpos de la evolu-
cién de la materia oscura segiin el modelo cosmolégico ACDM. En la figura se muestra

la escala completa de la simulacién (100 Mpc/h con h=0.73) en z=0.

Universo, se les ha llamado estructura a gran escala (LSS). Estos patrones a menudo
se asemejan a una telarana, por lo que también se le conoce como la “telarana cos-
mica”; esta incluye cimulos de galaxias, vacios, paredes y filamentos. Los filamentos
son estructuras alargadas con densidades intermedias, las paredes son estructuras mas
planas y extendidas que los filamentos y en general poseen densidades menores. Estas
estructuras se entrelazan para conectar y alimentar a los puntos de mas alta densidad
llamados nodos, que son las estructuras donde se localizan los cimulos de galaxias.
A los espacios que quedan sin o con pocas galaxias se les llama vacios, que tienden a
volverse mas redondos a medida que evolucionan (Einasto et al. 2020; Rost et al. 2020).

De acuerdo con el formalismo de Zel’Dovich (1970), la morfologia final de la estructu-
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ra depende de los eigen-valores del tensor de deformaciéon. Los vacios corresponden a

regiones con todos los eigen-valores negativos, las paredes con un eigen-valor positivo,
filamentos con dos positivos y los nodos con tres valores positivos (Chen et al. 2015;
Cautun et al. 2014). En la aproximacién de Zel’Dovich el colapso anisotrépico tiene una
secuencia bien definida, con las regiones contrayéndose en una direccién para formar
paredes, luego en otra para dar origen a los filamentos, en las tres direcciones para los
nodos, mientras que los vacios son regiones muy poco densas como para contraerse.
Para tener una visiéon mas clara de como se ven aproximadamente estas estructuras ver
la Fig 1.4. No es facil definir de forma precisa a cualquiera de estas estructuras debido a
su complejidad, amplia gama de densidades y los limites difusos entre ellas. El estudio
de la evolucién y propiedades de la estructura a gran escala permite hacer compara-
ciones con los resultados obtenidos a partir de simulaciones para asi poder restringir
los parametros necesarios para describir el modelo cosmologico que mas se ajuste a las

observaciones.

La existencia de vacios ha sido confirmada por estudios en varias longitudes de onda
(Hoyle & Vogeley 2002). Los vacios también se han encontrado en simulaciones numé-
ricas, identificados ya sea a través de la distribucion de materia oscura o de halos. Se
han utilizado simulaciones cosmolégicas para estudiar el crecimiento y evolucion de los
vacios (Regos & Geller 1991; Dubinski et al. 1993). Las galaxias pertenecientes a vacios,
evolucionan en reposo, experimentando pocos eventos de fusiones mayores. Debido a
esto, los vacios proporcionan también un buen laboratorio para el estudio de la evolu-
cién de las galaxias (Peebles 2001). Los vacios se han estudiado en gran detalle (e.g.
Ceccarelli et al. 2006), y se ha encontrado que las galaxias ubicadas en estas regiones
son morfolégicamente diferentes en comparacién con sus contrapartes en nodos y fila-
mentos. Aquellas galaxias dentro de vacios tienden a ser ricas en gas, con una tasa de
formacién estelar més alta que las galaxias en ambientes més densos (Rojas et al. 2004;
Kreckel et al. 2011), esto como consecuencia directa de la relacion morfologia-densidad
Dressler (1980) donde las galaxias cambian su morfologia en un proceso de evolucién

entre distintos ambientes.

Los filamentos se han definido de varias formas en la literatura. Segin Pogosyan et al.
(2009) se pueden pensar como estructuras alargadas con altas densidades en sus extre-

mos y un punto silla cerca al centro. Otros autores definen los filamentos como estructu-
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ras que conectan halos masivos y son trazados por halos menos masivos, que no tienen

en cuenta la existencia de algin punto silla (Alpaslan et al. 2014; Park & Lee 2009),

y también hay trabajos que se basan solo en la inspeccién visual (Akamatsu et al. 2017).

Se ha propuesto que los filamentos que se encuentran alrededor de los nodos estan
estrechamente relacionados con la evolucion de las galaxias en el tema de "preprocesa-
miento", donde sus propiedades pudieron haber sido alteradas antes de que entren a los
cumulos de galaxias. Por ejemplo, se ha encontrado que las regiones sobredensas estan
dominadas por galaxias lenticulares o elipticas, mientras que las regiones mas escasa-
mente pobladas estan dominadas por galaxias con morfologias espirales, poblaciones
estelares més jovenes y tasas de formacién estelar sistematicamente mas altas (Scoville
et al. 2013; Peng et al. 2010; Cybulski et al. 2014). Varios mecanismos fisicos pueden
explicar la falta de formacion de estrellas en ambientes méas densos. Las galaxias en
entornos con dispersiones de velocidad menores pueden verse fuertemente perturbadas
por fusiones. Los estudios de cimulos y grupos de galaxias en z < 1 han proporcionado
evidencia de que la transformacion de galaxias no ocurre exclusivamente en ntcleos de
cumulos densos, sino en densidades mas bajas caracteristicas de las afueras de los ciimu-
los y grupos (Zabludoff & Mulchaey 1998). La hipétesis del preprocesamiento también
ha sido apoyada por estudios de la dependencia ambiental de la morfologia de las ga-
laxias, que apuntan a que en ambientes mas densos la fraccién de galaxias early-type
es mayor, y lo contrario pasa en ambientes menos densos (Dressler 1980; Helsdon &
Ponman 2003; Hogg et al. 2004). Esto fomenta el estudio de los filamentos, ya que son
los lugares ideales para investigar los procesos fisicos que controlan la transicién de de

galaxias de ambientes menos a mas densos (Lee et al. 2021).

Al observar los estudios de conexiones directas entre las BGGs (del inglés Brightest
Group Galazies) y filamentos Poudel et al. (2017) encontraron que las BGGs en entor-
nos mas densos como filamentos son generalmente mas masivas que aquellas fuera de
filamentos. Recientemente, el método de conectividad de filamentos se utiliza para de-
finir la relacién entre grupos de galaxias y filamentos (Darragh Ford et al. 2019; Kraljic
et al. 2020). Se ha determinado que existe una correlacién: los grupos con més conecti-
vidad son en promedio mas masivos y contienen galaxias menos activas. Darragh Ford
et al. (2019) encontraron que la masa de la BGG se correlaciona con la conectividad en

grupos de baja masa, mientras que para grupos de alta masa existe una anticorrelacion.
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Los autores sugieren que los grupos con alta conectividad son méas probables a tener un

crecimiento a través de una fusién mayor reciente, lo que tiende a reducir la actividad
de formacién estelar de la BGG. En un estudio de las propiedades de las BGGs en
filamentos Kuutma et al. (2020) encuentran que, dentro de una distancia de 4 Mpc al
esqueleto del filamento, el efecto de los filamentos sobre las BGGs no es importante,
siendo el ambiente local el principal factor que determina las propiedades de las BGGs.
Los anteriores son algunos de los hallazgos que han surgido del estudio de las galaxias
en general y de las mas brillantes en grupos en diferentes ambientes de la estructura a

gran escala, en especial de los filamentos.

1.5. Objetivos

Se realiz6 un trabajo de investigacién con el objetivo general de tener una amplia mues-
tra de CDGs en el Universo local, en sistemas de diferentes riquezas, con informaciéon
disponible de algunas de sus propiedades més importantes. Esto permite encontrar y
verificar relaciones entre las propiedades tanto de las CDGs como de sus sistemas an-
fitriones, con el ambiente en el que se encuentran, algo que ayudard a estudiar como

sucede la evolucién de las CDGs en diferentes densidades ambientales.

Dentro de los objetivos especificos se encuentran los siguientes:

= Validar la mayor cantidad posible de supuestas CDGs del catalogo de Santiago-
Bautista et al. (2020), primeramente a partir de otros catélogos disponibles en la
literatura, y después a partir de inspeccién individual. Con esta informacion se

actualizé la asignacion de las CDGs de los sistemas en el catdlogo original.

» Compilar y realizar mediciones de las propiedades intrinsecas de las CDGs (mag-
nitudes, masas estelares), de sus sistemas (riquezas, masas, radios) y de los pa-
rametros asociados a la evolucion conjunta del sistema-CDG (offsets, velocidades

peculiares, gaps de magnitudes).

= Caracterizar las CDGs respecto a las diferentes riquezas, masas de sus sistemas

anfitriones, desde ciimulos ricos a grupos esparcidos y compactos de galaxias.

» Estudiar las caracteristicas intrinsecas y evolutivas de las CDGs en cada ambiente

definido por sus sistemas y su relacion con la estructura a gran escala.
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CAPITULO 2

Metodologia

Para el analisis de las propiedades de las CDGs en los diferentes ambientes de la es-
tructura a gran escala se emplea el catdlogo de sistemas de Santiago-Bautista et al.
(2020) que, de ahora en adelante, nombraremos SB20. Consta de informacion foto-
métrica y astrométrica de galaxias con una precisiéon para esta ultima de 0.1 arcsec,
junto con redshifts espectroscopicos con una incertidumbre en las velocidades radiales
de aproximadamente 30 km s~! (Bolton et al., 2012); tales datos provienen del Sloan
Digital Sky Survey (SDSS), Data Release 13 (DR13). La muestra comprende galaxias
de 46 supercimulos seleccionados del catdlogo Main SuperCluster Catalogue (MSCC;
Chow-Martinez et al., 2014) en un rango de redshift de 0.02 a 0.15. SB20 identificaron,
mediante la aplicacién de diferentes algoritmos, los sistemas (ctiimulos y grupos de gala-
xias) y estructuras (filamentos) en estos supercimulos. Ademas de detectar las galaxias
que formaban los sistemas, también identificaron cuales de ellas ocupaban el lugar de la
BCG en su respectivo sistema. El andlisis de estas supuestas CDGs permitira verificar
las relaciones que se han encontrado en la literatura y extenderlas a sistemas de menor
riqueza (dado que en la literatura normalmente se enfocan en el estudio de ctimulos
ricos que son mas faciles de observar, mientras que el catdlogo de sistemas de SB20

comprende sistemas desde 5 galaxias miembros).

E1 SDSS es un survey que utiliza informacién de imégenes y espectros en el 6ptico, que
se obtienen por un telescopio de 2.5 metros en el Observatorio Apache Point de Nuevo
México (EE. UU.). Este proyecto comenzd en el 2000 y ha cubierto una tercera parte

del cielo visible, con observaciones fotométricas de cerca de 10° objetos. El telescopio
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que utiliza el SDSS toma imagenes usando un sistema fotométrico de cinco filtros: u

(ultraviolet), g (green), r (red), i (infrared) y z (también es parte del infrarrojo, no con-
fundir con ‘z’ de redshift), en la Fig 2.1 se muestra la longitud de onda correspondiente
a cada filtro (York et al., 2000). El SDSS también ha obtenido el espectro de més de
un 10° de galaxias, para cada una de las cuales fue medido el redshift y otras informa-
ciones espectrales (e.g. http://voyages.sdss.org). Esta plataforma proporciona una

imagen donde se marcan las lineas espectrales y despliega informacion sobre el redshift.

UV p— Visible ==  Near-Infrared

T

System Response

4000 6000 8000 10000
Wavelength (A)
Fig. 2.1 Esquema que ilustra el espectro electromagnéti-

co  correspondiente a  los  filtros  w,g,7,9,2z del  SDSS. Copyright:
http://voyages.sdss.org/es/preflight/light/filters/

Las BCGs en SB20 fueron escogidas por el algoritmo al ser las més brillantes en la
banda r dentro de 1o del centro del sistema, donde o es el factor de compactacion
de dicho sistema. Este factor estda relacionado con la dispersion con respecto a un
ajuste elipsoidal (3 dimensiones) aplicado a la distribucién de galaxias de cada sistema.
Nuestros datos sobre las magnitudes también provienen del filtro r y del filtro z, para

hacer una comparacion entre la calidad de ambos.
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CAPITULO 2. METODOLOGIA 2.1. VALIDACION DE CDGS
2.1. Validacion de CDGs

El catalogo de sistemas de SB20 originalmente consta de un total de 2705 sistemas
(grupos y cimulos), identificados con la aplicacién del algoritmo GSyF ( Galazy System-
Finding algorithm). El algoritmo comienza identificando los sistemas en el plano del
cielo (2D): calcula para las galaxias en cada caja (que contiene un supercimulo) la
densidad superficial local alrededor de cada galaxia y aquellas cuya densidad superficial
sea mayor a la densidad de linea de base (anédloga a una densidad de background) se les
aplica un método de machine-learning que va a agrupar las galaxias y definir los siste-
mas (méas detalles en SB20). Luego, el algoritmo hace la identificacién de los sistemas
en 3D: para los grupos resultantes del paso anterior que tienen 3 miembros o mas se
fija un cilindro con cierto radio de apertura R, y se seleccionan las galaxias con una
diferencia de velocidad de hasta S, = 43000 km s~! con respecto a la velocidad media
del grupo. Este cilindro se centra en la posicion de la galaxia del grupo mas brillante en
la banda r y velocidad media. Si el nimero de galaxias dentro del cilindro es 5 o mas
se calcula el radio virial (R,;., ver Subseccién 2.3.2 para méas detalles) y luego el radio
de apertura se fija en este valor de R,; y se comienza un proceso iterativo hasta que
Ryir v R, convergen. La BCG queda definida como la galaxia mas brillante en la banda
r cerca al centro geométrico del sistema (que también es calculado para cada sistema,

ver mas adelante).

La muestra de galaxias de SB20 contiene solamente galaxias con redshift espectrosco-
pico. Para cada sistema el mismo algoritmo de SB20 identifico la BCG, es decir, en
principio nuestra muestra estaria constituida por 2705 BCGs. Sin embargo, después de
una primera revision se observo que algunos sistemas (o parte de ellos) del catdlogo de
SB20 estaban duplicados y por lo tanto también algunas BCGs. Este problema se debe
a que las cajas a las cudles se les aplico el algoritmo se superponen en algunas partes,
por lo tanto, un sistema (o parte de él) y su respectiva BCG se observan en dos super-
cumulos distintos como sistemas independientes. Después de hacer una revision de las
galaxias que presentaban este problema, se eliminaron los sistemas y BCGs repetidos,
manteniendo solo la versiéon mas completa de cada sistema. Finalmente, la muestra se

redujo a 2558 sistemas con sus respectivas BCGs.

Revisando visualmente algunas BCGs y la distribucion de las demés galaxias de sus
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sistemas, se observé que algunas de las BCGs no corresponden a la galaxia gravitacio-

nalmente dominante de su sistema, es decir, la CDG era otra galaxia distinta a la que
el algoritmo habia identificado como BCG, ya que en general BCG # C'DG. Como
estamos interesados en las CDGs, primero se hizo un match con otros catalogos pa-
ra validarlas. Hay articulos que proporcionan la posicién de las BCGs para diferentes
muestras de cimulos de galaxias (e.g. Coziol et al., 2009; Lauer et al., 2014; Zhao et al.,
2015a). Como estos catdlogos son relativamente pequenos, los autores fueron capaces de
analizar a fondo los sistemas y sus BCGs, de forma que trataron de asegurarse de que si
eran las galaxias gravitacionalmente dominantes (a lo que nosotros llamamos CDGs).
Se realizd un match con estos catalogos usando principalmente el programa TOPCAT
(Taylor, 2005) y se obtuvieron aproximadamente 100 coincidencias con la muestra. En
los casos en los que otros catalogos tenian que la CDG era otra galaxia se actualizo la

muestra del presente trabajo.

Ya que la muestra de BCGs (candidatas a CDGs) que tenfamos que analizar seguia
siendo muy grande y teniamos el tiempo limitado solo se realizé la revisiéon de las
BCGs de 940 sistemas correspondientes a aquellos con riqueza (ntimero de miembros)
mayor a 15, representando 37 % de los 2558 sistemas. La forma en como se revisaron
las BCGs para determinar si eran o no CDGs fue graficando la distribucién de galaxias
miembros de cada sistema y las BCGs, con ayuda de TOPCAT y revisando la imagen de
las galaxias en Aladin Lite (https://aladin.u-strasbg.fr/AladinLite/). Al graficar
la distribucion de los miembros de los sistemas podiamos confirmar si la BCG estaba
ubicada en una posicién cercana al centro geométrico, dentro de la aglomeraciéon mas
importante del sistema, para asegurarnos de que no sea una galaxia perteneciente a una
subestructura. Luego, ubicamos la imagen de la BCG en Aladin Lite y de las demas
galaxias miembros y revisamos que no haya un candidato a CDG mejor que la BCG
que identifico el algoritmo de SB20. Por un candidato mejor nos referimos a una galaxia
o mas brillante, cerca al centro del sistema (aproximado por el centro geométrico que
también fue determinado por SB20, ver siguiente seccién), o con una posicién mas
centrada dentro de la concentracién principal de galaxias. Al revisar cada sistema,
se asignaba una etiqueta numeérica, que indicaba si la BCG que habia identificado el
algoritmo de SB20 era la CDG, si era otra o si el sistema tenia algin problema. Las

etiquetas son:

= Ntumero 0: No se tienen los datos de las galaxias miembros de estos sistemas, por
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lo que no fue posible estudiarlos. Estos sistemas fueron excluidos de la muestra.

= Niumero 1: La BCG que identifico el algoritmo de SB20 también corresponde a
la CDG del sistema.

= Nimero 2: La CDG no es la galaxia mas brillante del sistema, sino la segunda

o tercera méas brillante.

= Numero 3: La galaxia que identifico el algoritmo, aunque si es la mas brillante,

pertenece a una subestructura del sistema y no a la concentracién principal.

= Niumero 4: La magnitud de la CDG ha sido subestimada por el SDSS por lo
que no fue identificada por el algoritmo como la BCG. Es decir, el SDSS da una

magnitud mas débil (niimero mas alto) de lo que realmente es la galaxia.

= Nimero 5: No se sabe porque el algoritmo no identific6 la CDG. En la mayoria
de los casos ocurre que, aunque la CDG es una galaxia miembro del sistema, es
brillante y esta cerca de la BCG el algoritmo no la identificd, en otras ocasiones

las galaxias por alguna razén no aparecen como miembros de los sistemas, incluso
estando en el SDSS.

= Nimero 6: La CDG no fue identificada porque el SDSS no tenia informacion
de su redshift, es decir, que no se tomd espectro en su posicién, quizas por el
problema de “colision de fibras”. En estos casos se cambio la BCG de SB20 por
la CDG en nuestra muestra y como el SDSS no proporcionaba el redshift este fue
obtenido de los database NED (https://ned.ipac.caltech.edu/) o SIMBAD
(http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/)

= Ndmero 7: Se us6 para sistemas en los cudles sus galaxias miembros tienen un
brillo muy parecido y es dificil decidir la CDG. Esto no solo incluye galaxias
muy brillantes, también hay sistemas conformados por galaxias donde ninguna

sobresale.

= Niumero 8: Sistemas en los cudles las galaxias estan muy separadas entre si, es

decir, no parece haber una aglomeracion.

= Niumero 9: Las galaxias miembros estan aglomeradas en pequenos grupos que a
su vez estan dispersos, por lo que no hay una sola concentracién importante de

galaxias.
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Etiqueta No. de Sistemas

44
487
30
27
18
32
76
38
138
50
Total 940

0 J O Ot b= W N = O

Ne)

Tabla 2.1: Niimero de sistemas en cada etiqueta de validacion.

En los casos de los nimeros 7, 8 y 9, la BCG que el algoritmo identificé se considero como

la CDG, ya que, con la informacién disponible no habia forma de saber cuél era la CDG.

Entonces, la muestra de 2558 se redujo a 940 sistemas (con 15 o mas miembros) en los
que se va enfoncar nuestro trabajo. Sin embargo, algunos de esos 940, especificamente
44 fueron etiquetados con el nimero 0 porque para estos sistemas no se tenia infor-
macién de sus miembros (supercimulos MSCC-75, MSCC-76, MSCC-264, MSCC-441,
MSCC-484, MSCC-579, MSCC-586) por lo que no fue posible validar su CDG y en
consecuencia se tuvieron que eliminar estos casos de la muestra. Finalmente, la mues-
tra se redujo a 896 sistemas, cuyas CDGs estan distribuidas en cada etiqueta como se

muestra en la Tab. 2.1.

Al terminar la validacion, se hizo nuevamente un match de las 896 CDGs con los mis-
mos catalogos con el fin de conocer si el niimero de coincidencias habia aumentado y
se revisaron otros catalogos Opticos automaticos de cimulos de galaxias que propor-
cionan la posicién de la BCG (MaxBCG, Koester et al. 2007; WHL, Wen et al. 2012;
Red-MaPPer, Rykoff et al. 2016). Aunque estos catalogos autométicos sean mucho “ma-
yores” que los anteriores, ellos fueron obtenidos al aplicar un algoritmo a los datos, es

decir, los autores no revisaron cada BCG individualmente como en los catdlogos ante-
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Catélogo No. de Sistemas 107 % 1 2 3 4

Coziol4-2009 1426 32 36 2 9 13 8
Lauer+2014 433 52 58 19 13 0
Zhao+2015 625 64 71 36 16 2 0
Koester+2007 13823 113 126 18 43 44 0
Wen+2012 132684 251 28 98 20 O O
Rykoff+2016 26111 87 9.7 6 0 0 O
Total 299 179 101 62 8 = 350

Tabla 2.2: En la primera columna se listan los catalogos con los que se hizo match la
muestra final, en la segunda esta el ntimero total de sistemas en su respectivo cata-
logo, en la tercera esta el nimero de coincidencias que hubo entre cada catalogo y la
muestra, con una tolerancia de 10”7, en la cuarta esta el porcentaje que representan las
coincidencias de cada catalogo con respecto a todas las CDGs de la muestra (896). Las
CDGs que se validaron solo con un catalogo estan en la columna 5, con dos catalogos
en la columna 6, con tres y cuatro catalogos en las columnas 7 y 8. Las coincidencias
en comun entre varios catalogos solo se consideraron para el primer catdlogo que apa-
rece en la tabla, por ejemplo, las coincidencias entre Coziol4+-2009 y Lauer+2014 sélo

se contaron para Coziol y asi sucesivamente

riores. Asi, los problemas que encontramos en SB20 (como el 10.5 % —etiquetas 4 y 6—
de incorrecciones fotométricas o espectroscopicas del SDSS, y el 21 % de posible mal
identificacién de los sistemas —etiquetas 8 y 9), que pueden ser tipicos de catalogos
automaticos, impiden que utilicemos esos catalogos como una validacién definitiva de
las CDGs. Sin embargo, después de revisar la muestra si se hizo un match con estos
catalogos, ya que si bien no se podia fiar totalmente de ellos, refuerzan y confirman las

identificaciones en cierta medida.

La Tab. 2.2 contiene la informacién de cada catalogo con el que se hizo match y el
nimero de coincidencias que hubo. Es importante mencionar que los 599 matches que
resultaron en total no significan que esas CDGs fueron confirmadas por estos catalogos,
porque hay casos en los que una CDG fue validada por dos o més catalogos. Entonces,
el nimero total de CDGs que fueron encontradas por otros estudios es menor: 350, de

las cuales 179 fueron validadas por un solo catalogo, 101 por 2, 62 por tres y solo 8 por

21



2.2. PROPIEDADES DE LAS CDGS CAPITULO 2. METODOLOGIA

4 catalogos.

2.2. Propiedades de las CDGs

Una vez que la muestra se valido y se tenia con seguridad la identidad de las CDGs,
el siguiente paso fue recolectar todos los datos necesarios para la galaxia correcta,
para luego hacer el andlisis de estos. En medio a la informaciéon mas importante que
proporciona el catdlogo de SB20, se encuentra: las coordenadas del centro geométrico del
sistema (RA, Dec, z), coordenadas de la BCG (que fueron corregidas por las de la CDG
en los casos que fue necesario, después de completar la etapa de validacion), velocidad en
la linea de vision (redshift), dispersion de velocidades, riqueza, masa y radio viriales del
sistema. El centro geométrico de los sistemas se determina mediante un promedio simple
de las ascensiones rectas y declinaciones de las galaxias miembros y una estimacion
robusta para el valor central de sus velocidades radiales que permite tener en cuenta
la mayor incertidumbre asociada a esta coordenada. Por otro lado, también tenemos la
informacion original de las galaxias miembros de los 39 superciimulos de Chow-Martinez
et al. (2014), que fue utilizada por el algoritmo de SB20 para definir los sistemas y
estructuras. Algunas de las propiedades mas importantes que recopilaron los autores
son: las coordenadas rectangulares (Xy, Yy, Zp), producidas con la transformacién de las
coordenadas observadas, las coordenadas (X, Y, Z) a las cuales fue aplicada la correccién
FoG (por su sigla en inglés Fingers of God, o “Dedos de Dios”), la distancia comévil,

la pertenencia a algin filamento y la distancia de la galaxia a su eje.

2.2.1. Magnitudes

Los astronomos miden el brillo de una estrella o galaxia usando la escala de magnitu-
des. En esta escala, los objetos més brillantes tienen las magnitudes méas pequenas y
los mas débiles las magnitudes mas altas. Es una escala “al revés” y logaritmica que
los astronomos heredaron de Hiparco, un antiguo astrénomo griego, y que no se ha
modificado. Sin embargo, la magnitud solo indica qué tan brillante parece un objeto en
el cielo (magnitud aparente o visual), pero no dice nada sobre qué tan luminoso es un
objeto en realidad, ya que todos los objetos estan a diferentes distancias. Esto ultimo
Hiparco lo ignoraba, pero ahora con el avance de la tecnologia se pueden estimar esas

distancias y determinar su magnitud absoluta o verdadera.
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Magnitudes aparentes

La magnitud aparente, m, mide qué tan brillante o débil se ve un objeto observado

desde la Tierra, generalmente esta definida por

m —mo = —2.5logyo(F) + 2.51og;o(Fo), (2.1)

donde my es la magnitud correspondiente a una cierta cantidad de flujo conocida (Fp),
y F' corresponde a la cantidad de luz del objeto que llega a la Tierra sobre un area
y un tiempo determinados. El sistema de magnitudes esta construido en base a una
escala logaritmica, esto le permite a los astrénomos comparar objetos con luminosidades
diferentes sin tener que usar nuimeros excesivamente grandes. En el caso de my = 0,
el segundo término de la parte derecha de la Ec 2.1 se convierte en un punto cero
("zp" zeropoint) absoluto, que es el punto con el cudl los brillos de los objetos van a ser

comparados y la Ec. 2.1 cambia a la forma

m = —2.5log,,(F) + zp. (2.2)

Como estandar se utiliza la estrella Vega para definir el punto cero del sistema de

magnitudes clasico. Sustituyendo el flujo de Vega en un filtro dado, se obtiene

Y por ultimo, sélo se necesita establecer que 1.4, = 0 para todos los filtros. Finalmente,

se tiene

donde el tdltimo término serfa el punto cero del sistema de magnitud Vega. Siguiendo
la definicion de magnitud, los objetos del cielo que se ven mas débiles que la estrella
Vega, tienen magnitudes positivas, mientras que los objetos que son mas brillantes tie-

nen magnitudes aparentes negativas.

No obstante, las magnitudes Vega tienen un problema y es que el flujo que corresponde a
Myega = 0 difiere para cada longitud de onda. Para evitar este problema se establece otro
sistema de magnitud, el AB, o espectroscépico, introducido por Oke & Gunn (1983).
En el sistema de magnitud AB, el espectro de referencia es un espectro plano en F,,, es

decir F,, = constante. Esa constante es por definicién tal que mi/?** = m{}? = 0, donde
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V' hace referencia al filtro V, con una longitud de onda efectiva de A.¢f = 5480A. Y

convirtiendo el punto cero de la magnitud Vega al AB, se obtiene

'em? Hz™! y para F) en ergs s cm? A7 Sin embargo, la mag-

F, se mide en ergs s~
nitud aparente por si misma no nos puede decir qué tan luminosa intrinsecamente es la
fuente, ya que los objetos desde la Tierra se pueden ver débiles, no porque asi lo sean,

sino porque justamente estan muy lejos de nosotros, o viceversa.

Magnitudes absolutas

Las magnitudes absolutas se usan para cuantificar qué tan brillante se veria un objeto
si estuviera a una distancia de 10 parsecs. Estas magnitudes son muy ttiles, ya que
permiten comparar las luminosidades intrinsecas de distintas fuentes. El problema con
la magnitud absoluta es que puede ser dificil de determinar porque se requiere conocer
la distancia a la que se encuentra la fuente de nosotros. Con la ecuaciéon del médulo de
distancia (Eq. 2.6), podemos conocer la magnitud absoluta M, a partir de la distancia

d y la magnitud aparente.

M =m — 5log,y(d/[pc]) +5 . (2.6)

Existen algunos términos que necesitan agregarse a la ecuacién anterior que corres-
ponden a efectos que se deben tomar en cuenta para estimar de manera correcta la
magnitud absoluta. El primer término se debe a una correccién por extincién. El con-
cepto de extincién en la astronomia se utiliza para describir la absorcion o dispersion
de la luz, de objetos astrondmicos, causado por materia (gas o polvo) que se encuentran
entre el observador y la fuente. Esta materia evita que la radiacién electromagnética
de la fuente llegue al observador en su totalidad y por lo tanto el objeto se ve menos
luminoso de lo que realmente es. Los efectos de extincion pueden provenir de la at-
mosfera terrestre (en caso de que las observaciones se hagan desde la superficie de la
Tierra) o del medio interestelar. En el caso de las observaciones desde tierra, la extin-
ciéon atmosférica depende del espesor de la capa de atmoésfera que la radiacion debe

atravesar (air mass, que es una medida de la cantidad de aire en la linea de visién
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al observar un objeto celeste debajo de la atmdsfera terrestre), la cual depende de la

distancia cenital en que el objeto se encuentra. También la capa de atmoésfera que la luz
tiene que atravesar serd menor para sitios mas elevados sobre el nivel del mar (altitud),
y cada observatorio ya tiene bien caracterizada esta extincion y las observaciones que
se realizan ya vienen corregidas. Por otra parte, estimar la extincién debida al medio
interestelar es mas complicado, depende de la posicién de la fuente en la Esfera Celeste
(en algunas partes hay méas material entre nosotros y la fuente), pero hay mapas de

extincion del cielo o curvas de extincion para la Via Lactea que permiten calcularla.

Otra correccion que debe hacerse es la correccion K, esta es debida a que el Universo
se encuentra en expansion. Esta correccion permite transformar la longitud de onda
observada Ay, cuando se mide a través de un filtro, a un redshift z, a la longitud de
onda emitida A en el sistema en reposo a z=0. Cada galaxia tiene su distribucion es-
pectral de energia, o SED por su sigla en inglés Spectral Energy Distribution, que es la
curva que representa la energia emitida por un objeto como funcién de la longitud de
onda; esta SED se desplaza hacia longitudes de onda mayores a medida que el redshift
del objeto es mas grande. Pero no se suele observar el espectro entero, solo a través
de filtros que dejan pasar cierto rango de longitudes de onda, entonces, si se desea
comparar objetos en diferentes redshifts, como su SED estd desplazada, la radiacién
que detectamos en el filtro corresponde a diferentes longitudes de onda y no se pueden
comparar (ver Fig. 2.2). Para poder comparar galaxias en diferente redshift debemos
ponerlas en el mismo sistema de referencia (z=0). La correcciéon K depende del filtro
usado, el redshift y de la forma del espectro del objeto. La correccién K puede ser cal-

culada ajustando la SED del objeto a un espectro tedrico o empirico (Hogg et al., 2002).

Asi es como se tienen que agregar dos nuevos términos a la Ec. 2.6, que consideren la

extincion A y la correccién K, obteniendo:

M =m —5logyy(d/[pc]) +5—A—- K . (2.7)

El término de extincion en la Ec. 2.7 tiene que ser positivo y no tenerlo en cuenta
conduciria a una subestimacion del brillo del objeto, pero el factor de la correcciéon K
puede ser positivo o negativo, de hecho a longitudes de onda muy grandes se vuelve

negativo.
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Fig. 2.2: Panel izquierdo: Muestra la representacion del espectro de una galaxia en
diferentes redshifts y como se ven desplazados. Panel derecho: muestra los espectros
ya corregidos, es decir, en el mismo sistema de referencia. Los colores de los espectros
indican su reshift en ambos paneles: verde (z=0), rojo (z=1), azul (z=5) y naranja
(z=10), la banda amarilla representa un filtro. Copyright: Chris Pearson, Observational
Cosmology 5, Observational Tools - ISAS -2004

Magnitudes del SDSS

La escala de magnitud del SDSS esta en el sistema AB. Las magnitudes m estan rela-
cionadas con el flujo F por m ~ sinh ™ (F) en lugar de logaritmicamente (Lupton et al.,
1999). Esta definicion es similar a la logaritmica para relaciones senal-ruido mayores de
aproximadamente 5, se comporta bien en densidades de flujo bajas y es especialmente

util cuando se consideran los colores de objetos tenues (York et al., 2000).

Para la fotometria de galaxias, medir el flujo es mas dificil que para las estrellas, porque
no son objetos puntuales y, para una apertura fija, diferentes partes de las galaxias se
observan en diferentes redshifts. Entonces, para evitar sesgos, se tiene que medir una
fraccion constante de la luz del objeto, que sea independiente de su posicién y su dis-
tancia. Para esto, el SDSS ha adoptado una forma modificada del sistema Petrosian
(1976), que mide los flujos de las galaxias dentro de una apertura circular cuyo radio
estd definido por su perfil de brillo (ver Subseccion 2.2.2). Es asi como se tienen las

Model Magnitudes que comparten la mayoria de las ventajas de las magnitudes Petro-
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sian y tienen una senal-ruido alta. Existen varias Model Magnitudes, primero estan las

devMag y expMag, que se asocian a ajustes de perfil de brillo de tipo de Vaucouleurs
y exponencial, respectivamente. Estas magnitudes se calculan a partir de modelos in-
dependientes para cada banda del SDSS. También estd modelMag, que utiliza el mejor
ajuste (de Vaucouleurs o exponencial) en la banda r como una misma apertura para cal-
cular los flujos de todas las demas bandas. Y, por tltimo, se tiene cModelMag que toma
los mejores ajustes de de Vaucouleurs y exponencial en cada banda y calcula la com-
binacién lineal de los dos que mejor se ajusta a la imagen. Las magnitudes que se han

utilizado en este trabajo son las modelMag (son las que utiliza SB20) en las bandas 7y 2.

Las magnitudes se corrigen por extincion galdctica usando la extincién de las bandas
del SDSS que se calculan a partir del mapa de enrojecimiento de Schlegel et al. (1998).
DR13 y posteriores usan extinciones mejoradas calculadas a partir de espectros este-
lares del SDSS; los coeficientes de conversion que se utilizan para calcular la extincién
estan reportados en la Tabla 6 de Schlafly & Finkbeiner (2011). Las magnitudes que se

emplearon fueron corregidas por extincion de esa forma.

La ultima correccion que falta aplicar a los datos es la correccion K. Hay una forma
de obtener la correccion K del SDSS a través del NASA-Sloan Atlas (NSA) catalog
(http://nsatlas.org/data), o también hay calculadoras que permiten obtener el valor
de la correccién (e.g. http://kcor.sai.msu.ru/), a través de un color de la galaxia y
su redshift. En principio, ya que nuestra muestra esté a bajo redshift (z = 0.02 - 0.15), se
esperaba que la correccién no fuera significativa, entonces, se eligié una sub-muestra de
100 CDGs para aplicar esta correccion (con NSA catalog) para asegurar que no aplicarla
no perjudicaria el analisis. El resultado fue que la correccién tenia valores en promedio
para el filtro r de 0.03 mag y para el filtro z es de 0.01. Entonces, se decidié no aplicar

esta correcciéon para determinar las magnitudes absolutas.

2.2.2. Perfiles de brillo

El tipo morfoldgico de una galaxia es un parametro dificil de obtenerse, particularmente
cuando se trata de galaxias cada vez mas distantes, en especial por los diferentes brillos
superficiales de los distintos patrones y por la dependencia de esos en el color conside-
rado. Asi, algo que nos ayuda a decidir su morfologia es su perfil de brillo superficial.

Un perfil de brillo superficial describe como se comporta el brillo en funcién del radio
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del objeto. El perfil de Sérsic (1963) es la forma mas general de describir el perfil de

brillo de una galaxia. Este perfil tiene la forma:

I(R) = I.exp (—by[(R/R.)Y™ — 1)),

donde R, es el radio efectivo, que es el radio hasta el cual se emite la mitad de la lumi-
nosidad, . es el brillo superficial en el radio efectivo y b, = 2n — (1/3). El pardmetro
n es llamado “indice Sérsic”, que controla el grado de curvatura del perfil. Para el caso
n = 4 se obtiene el llamado perfil de de Vaucouleurs (1948), que ajusta el perfil de
brillo de las galaxias elipticas y de los bulbos de las espirales. Para n = 1 se obtiene
un perfil del tipo exponencial que es el adecuado para describir el disco de las galaxias
espirales o lenticulares. Las galaxias cD requieren que se les ajuste un doble perfil de
Sérsic, uno para la parte interior y otro para la envolvente (e.g., Donzelli et al., 2011;
Durret et al., 2019), y al ser dos ajustes proporcionan una mejor calidad. Entonces, el
brillo de una galaxia puede ajustarse a un perfil de Sérsic simple o uno doble de acuerdo

con su morfologia.

Para 847 CDGs de la muestra fue posible obtener el indice de Sérsic con el NSA catalog.
Estos indices van del 0 al 6, donde los niimeros mas altos se asocian con una morfologia
early-type. Para una muestra de BCGs en el rango de redshift 0.3 < z < 0.9, Bai et al.
(2014) encontraron que una sola ley de Sérsic con un indice n ~ 6 era suficiente para

describir su perfil de brillo.

2.2.3. Diagrama color-magnitud

Un diagrama color-magnitud es un grafico que muestra la relacién entre la magnitud
absoluta de un objeto astronémico (en este caso galaxias) y su color. Un color fotomé-
trico es la diferencia entre las magnitudes de dos bandas o filtros diferentes. Un ejemplo
de dicho diagrama es el que fue desarrollado para galaxias por Bell et al. (2003) para

explicar la distribuciéon bimodal de las galaxias viejas y jovenes que se observaban en
los anélisis de los datos del SDSS.

En este diagrama se pueden diferenciar tres regiones. La primera es la “nube azul”
(en inglés “blue cloud”), que incluye galaxias de tipo espiral e irregular, con elevada
actividad de formacion estelar. A medida que sus estrellas van envejeciendo y estas

galaxias van agotando su gas y la formacion estelar comienza a disminuir, sus estrellas
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Fig. 2.3: Esquema de un diagrama color-magnitud para galaxias.

se vuelven mas viejas, suben en el diagrama y llegan a la siguiente regién llamada el
“valle verde” (en inglés “green valley”). El valle verde es la zona menos poblada y la
region de transicion entre la nube azul y la siguiente region. Investigaciones recientes
(Schawinski et al., 2014) muestran que el valle verde esté formado por dos poblaciones
distintas, una de galaxias late-type, en las que la formacién estelar ha ido disminuyendo
al agotarse el gas, después de que el suministro de gas haya sido interrumpido, y otra
de galaxias early-type donde tanto el suministro de gas como las reservas que habia
de éste se destruyeron rapidamente, probablemente debido a una fusién entre galaxias
y/o un AGN. Con el tiempo, las galaxias que se encuentran en el valle verde siguen
agotando su gas y dejan de formar estrellas, y en algiin punto su poblacion estelar ya no
puede ser mas vieja, y asi se depositan en la ultima regién llamada “secuencia roja” (en
inglés “red sequence”), una secuencia casi horizontal, bien definida, que estd poblada
de galaxias early-type, también llamadas inactivas (quiescent). La dispersién de estas
galaxias alrededor de esta secuencia es muy pequeia, lo que sugiere que estas galaxias
tienen casi el mismo color y solo varia su luminosidad. La manera en que aumentan su
luminosidad es a través de fusiones con otras galaxias, donde aumentan su masa y por lo
tanto su luminosidad, quedando en el extremo de alta luminosidad de la secuencia roja,
es aqui donde se encuentran la mayoria de las CDGs (ver Fig. 2.3). En este sentido, las
CDGs son las galaxias mas evolucionadas entre todas. Comparando las secuencias rojas

de diferentes cimulos y en diferente redshift se encuentra que la secuencia es mas roja
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para redshifts mas grandes. El hecho de que la secuencia roja no sea plana es debido

a que las galaxias mas luminosas de esa secuencia son todavia méas rojas que las mas
débiles (L6pez-Cruz et al. 2004; Valentinuzzi et al. 2011; Schneider 2006).

2.2.4. Masas estelares

Las masas estelares de las CDGs se obtuvieron de dos bases de datos. El catalogo de
valor agregado producido por el Max Planck Institute for Astrophysics en colaboracién
con la Johns Hopkins University (MPA-JHU) proporciona propiedades de todas las
galaxias con espectros de SDSS -Data Release 8 (DRS). La base de datos proporciona
valores de masas estelares cuyo calculo se basa en el ajuste de la SED a los datos foto-
métricos del SDSS,; siguiendo principalmente la filosofia de Kauffmann et al. (2003)(que

de ahora en adelante llamaremos KAUO03).

De la misma forma, Chang et al. (2015) (de ahora en adelante CHA15) calcularon masas
también a partir de ajuste de SED, utilizando el software MAGPHYS. A diferencia de la
base de datos anterior, CHA15 combina fotometria del SDSS con fotometria 3.4 y 4.5
pm de WISE (All-sky wise Source Catalog), como trazadores de masa estelar y la co-
rreccién de extincién galdctica actualizada de Schlafly & Finkbeiner (2011). Ademas, el
ajuste simultaneo de la fotometria de infrarrojos medianos proporciona una restriccién
fundamentalmente diferente sobre las propiedades del polvo de las galaxias comparado
al ajuste de la pura fotometria Optica. Ademads, las leyes de atenuacién también son

diferentes.

En un trabajo reciente de Garcia-Ramirez (2021), se analizan ambos catdlogos de masas
estelares (ademds de algunos otros) para una muestra de galaxias obtenida también de
SB20. Ella encontré que las masas de CHA 15 son menores en promedio comparadas con
las de KAUO3 y que ambas bases de datos son de buena calidad, como se puede observar
en la Fig.2.4, donde la linea verde que corresponde al mejor ajuste por regresion lineal

casi coincide con la linea roja que representa y = x.

Sin embargo, se encontré que las masas de KAUO3 presentan un sesgo en un valor
especifico de masa, donde el valor de masa para muchas de las galaxias resulta en
exactamente 10.2947. Esto provoca que en las graficas se vea una linea muy marcada en

este valor. Al revisar las CDGs para las cuales se tenia este problema, y comparandolas
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Fig. 2.4: Comparacion de las masas estelares de Kauffmann et al. (2003) y Chang et al.
(2015). Panel izquierdo: graficas uno a uno del log(masa estelar), la recta roja representa
y = x y la recta verde es el mejor ajuste por regresion lineal. Panel derecho: residuos
entre las masas en el eje y y su ajuste, la linea verde representa una diferencia igual a

cero. Figura extraida de Garcia-Ramirez (2021).

con los datos de CHA15, se encontré que usualmente en CHA15 no habia informacién
de masas para estas galaxias. Esto sugiere que el problema no se debe al método usado
para calcular las masas, sino a los datos del SDSS. Finalmente, se decidié utilizar solo

las masas CHA15 para el andlisis de las CDGs, debido a las mejoras que posee.

2.3. Propiedades de los sistemas

2.3.1. Centro y escala

El primer paso para caracterizar un sistema es encontrar su centro. Sin embargo, esta
normalmente no es una tarea sencilla, especialmente porque las informaciones observa-
cionales que se tienen son muy limitadas:

- La componente bariénica (galaxias y gas intracumular) es accesible a la observacion,
pero la componente supuestamente mas masiva, la materia oscura, solo puede ser de-
tectada indirectamente y en condiciones muy especiales.

- Los cimulos y grupos de galaxias son sistemas dindmicos formados por decenas,

cientos o hasta miles de galaxias y una masa incluso mayor de gas caliente (10" — 108K
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intergalactico. Observaciones de rayos X sugieren que la mayoria de la masa bariénica

en cumulos estda en forma de gas, con una fraccion de gas-masa estelar estimada de
hasta =~ 10 : 1 (Mushotzky, 2004). El gas puede ser detectado a través de su emisién
Bremsstrahlung en rayos X o por el efecto Sunyaev-Zeldovich, pero su baja densidad
normalmente limita su detecciéon a las regiones mas centrales donde el gas estd mas
concentrado y a los sistemas mas masivos.

- Las galaxias son detectadas principalmente por su emisién estelar (entre el UV y el
NIR), por su polvo (en MIR y FIR), por su formacién estelar (UV y radio) y por su
actividad nuclear (en casi todo el espectro) pero el problema esta en confirmar si per-

tenece al sistema, lo que depende principalmente de su observacién espectroscépica.

Asi, las opciones que se tienen para ubicar el centro del sistema son:

= En el plano del cielo se puede utilizar el pico de emisién del gas intracumular, el
centroide geométrico de la distribucién de galaxias confirmadas espectroscopica-
mente como miembros o la posicion de la galaxia gravitacionalmente dominante
(suponiendo que ya se encuentra en reposo en el centro del pozo potencial gravi-

tacional).

= En el espacio de redshifts, es decir, a lo largo de la linea de visién, se puede
utilizar el promedio o una estimacion mas robusta de las velocidades “radiales”

de las galaxias miembros, vg;s.

En nuestro caso en particular tenemos informaciéon de la CDG, el centro geométrico y
Vgis- Oin embargo, en algunos sistemas el centro geométrico estaba mal determinado,
sobre todo en los casos en los cudles se encontré que los sistemas estaban formados
por varios grupos con un centro geométrico al medio de ellos (etiqueta 9 en la Seccién
2.1) —lo que sera discutido adelante— y, como la informacion de emisién de rayos X de
nuestros sistemas es muy limitada, nos queda como opciéon mas adecuada utilizar el

centro geométrico del sistema.

Otro pardmetro basico importante es la escala, estimada a partir de la dispersion de
velocidades de las galaxias miembros. Esta serd utilizada en la seccion siguiente para

estimar la masa de los sistemas.
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2.3.2. Masa y radio

Las propiedades como la masa y radio viriales de los sistemas utilizadas en este trabajo
se obtuvieron de SB20. Para calcular estas propiedades utilizan el teorema virial el cudl
sefiala que, para un sistema dinamico aislado en un estado estacionario de equilibrio,

la energia cinética es la mitad del valor absoluto de la energia potencial del sistema,

1
B = 5|Ep| . (2.8)

Cabe mencionar que E, = 0 cuando las particulas estdn infinitamente alejadas. La
distribucién de las velocidades de las galaxias del sistema se relaciona con el perfil de
masa del mismo, esto permite derivar la masa a partir de las velocidades de las galaxias
del sistema. Para esto, se considera la escala de tiempo dinamico de los sistemas, definido

como el tiempo que una galaxia tipica necesita para atravesar el sistema una vez,

Ry

(2

~ 1.5 ™! x 10°%afios, ! (2.9)

Y

tCTOSS

donde R4 es el radio de Abell que corresponde a un radio fisico de R4 ~ 1.5 h™*Mpc
y donde se asumié una dispersiéon de velocidad (uni-dimensional) de 1000 km s™!. Los
cumulos y grupos de galaxias son sistemas gravitacionalmente ligados, sino fuera asi se
disolverian en una escala de tiempo t..oss. Ya que to.o55 < to, donde ¢y es la edad actual

del Universo, uno puede asumir equilibrio virial. Entonces,

9Ex + Ep =0, (2.10)

donde

Gmmyj (2.11)

EK:;ZTHZ'U?, :—*Z

i 2%4 i

son la energia cinética y potencial del sistema respectivamente, m; es la masa de la
i-ésima galaxia, v; es el valor absoluto de su velocidad, y r;; es la distancia entre la
i-ésima y j-ésima galaxias. La presencia del factor 1/2 en la definicién de la energia po-

tencial es para evitar que se sumen dos veces las contribuciones de cada par de galaxias.

La masa total del sistema es

'En este trabajo se utiliza Hy = 70 km s~! Mpc~' de modo que h = 0.7 considerando la definicién
Hy =100 h km s~! Mpc~!. Ver més detalles en la Subseccién 2.4.1
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M :=>"m, (2.12)

la dispersion de velocidades pesada por la masa,

(v?) = ]\142”“/2 (2.13)

y el radio gravitacional,

rg = 2M? (Z m"mj) _ , (2.14)

iz U
con lo que obtenemos
GM?

Er = —(1? Ep = ) 2.15

Aplicando el teorema virial (Ec.2.8), se obtiene la siguiente expresién para la masa del

sistema

ra{v?)
G

Sin embargo, la derivacion de la expresion anterior utiliza separaciones tri-dimensionales

M =

(2.16)

r; de las galaxias al centro del sistema, entonces, como lo establecen Limber & Mathews
(1960), para poder aplicar estas ecuaciones a las observaciones, ellas necesitan ser trans-
formadas a separaciones proyectadas. En este caso se hacen las correcciones

(v?) = 302

v

(2.17)

re = gRP, (2.18)

con .
Rp = 2M? (Z ”g’”) , (2.19)

ity
llamado radio arménico proyectado, donde R;; denota la separaciéon proyectada entre
las galaxias i y j (ver Apéndice A para més detalles del célculo de las ecuaciones 2.17

y 2.18). Lo que resulta en la siguiente expresion para la masa total del sistema:

. 37TRPO'12]

M, = =5 . (2.20)
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SB20 usan una versién simplificada del algoritmo de Biviano et al. (2006) para la esti-

macién de radio y masa viriales. Primero, el algoritmo toma el centro proyectado del
sistema que se fija en la posiciéon de la galaxia mas brillante del cimulo (BCG) en la
banda r y la velocidad media del sistema. Posteriormente, se seleccionan las galaxias
que se espera que pertenezcan al sistema al estar proyectadas dentro de un cilindro
de radio R,, llamado radio de apertura o simplemente apertura; SB20 escogen una
apertura R, = 1 h™'Mpc. A continuacion, se seleccionan en la direccién de linea de
visién aquellas galaxias con una diferencia de velocidad de hasta S, = 3000 km s~*
con respecto a la velocidad media del cimulo. Una estimacion robusta de la velocidad
media, vog, v la dispersion de velocidad, o, para todas las galaxias dentro del cilindro

se obtiene usando el método doble-peso de Tukey (Beers et al., 1990).

Con la informaciéon anterior y mediante Ec. 2.20 se calcula la masa en la apertura,

3. = (3/47)(Myir/ puir), asumiendo un modelo

para después calcular el radio virial, R
esférico para colapso no lineal, es decir, tomando la densidad de virializacién como
puir = 18T2[3H?(2)]/[87G] (ver Apéndice B para més detalles de como se obtiene esta
expresion), y tomando M, como una estimacion de la masa virial (M,;.). Es asi como

se obtiene

2
3 O-’l)RP

Una vez que se tiene el radio virial, R,;., la apertura R, se actualiza para que ahora
tenga este valor, la velocidad media a vy pog, S, a 0, definiendo un nuevo cilindro. Esto
se repite iterativamente hasta que R,; converge y, finalmente, se calcula M, al termi-

nar el proceso de iteracién.

Como ya se menciond SB20 solo utiliza galaxias con redshift espectroscopico, entonces,
en principio no se tiene la informacién de todas las galaxias de los sistemas y por lo
tanto, se tiene que tener claro que la muestra estd incompleta. Sin embargo, esta incom-
pletitud no afecta de manera importante el cdlculo de los parametros dinamicos (masa
y radio virial), entonces, la suposicion con la que se trabaja es que el muestreo que se

tiene es suficiente para obtener una buena estimacion de estos parametros.
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2.4. Propiedades evolutivas sistema-CDG

2.4.1. Medicién de distancias

En la cosmologia es muy importante la medicién de distancias: ya que el Universo
se expande en todo momento, la distancia entre los objetos esta cambiando siempre.
Cuando se ve una galaxia a longitudes de onda visibles, la mayor parte de la luz que
detectamos proviene de las estrellas que la conforman. Entonces, cuando obtenemos el
espectro de la galaxia, usualmente observamos lineas de absorcion y emision creadas
por las atmosferas de las estrellas o por regiones HII de esas galaxias. Si se considera
una de esas lineas en particular cuya longitud de onda emitida es \., y la longitud de
onda observada para la misma linea en el espectro de una galaxia distante, A,, no seran,

en general, la misma. Decimos entonces que la galaxia tiene un corrimiento z, dado por

(2.22)

Cuando z < 0 se dice que la galaxia estd corrida al azul (blueshift), si z > 0 se dice
que esta corrida al rojo (redshift). Sin embargo, las observaciones indican que la gran

mayoria de las galaxias tienen un corrimiento al rojo.

Este fenémeno no se conocié hasta ya el siglo XX. En 1925, Slipher habia medido los
corrimientos de aproximadamente 40 galaxias descubriendo que casi todas tenian un
corrimiento al rojo, las excepciones fueron galaxias cercanas a la Via Lactea dentro del
Grupo Local. Lemaitre (1927) fue el primero en estudiar la relacién entre el corrimiento
al rojo de las galaxias y su distancia hacia nosotros, encontrando una relacion lineal
entre ambos. Lemaitre publicé sus resultados en una revista de bajo impacto, pasan-
do desapercibido para la mayor parte del mundo cientifico. Hubble (1929) de forma
“independiente” encontré también esta relacion. El significado de esta relacién es que
cuanto mas alejada de nosotros esté una galaxia, mas rapido se aleja de nosotros. A

esta relacion se le conoce actualmente como la Ley Hubble-Lemaitre y tiene la forma:

v = Hy De, (2.23)

donde Hj es conocida como la constante de Hubble-Lemaitre, que es la constante de
proporcionalidad entre la velocidad de recesién v (velocidad de las galaxias debida a

la expansién del Universo) y la distancia Do a nosotros (ver mas adelante la distancia

36



CAPITULO 2. METODOLOGIA 2.4. PROPIEDADES EVOLUTIVAS

comovil). El subindice “0” se refiere al presente, ya que en general H cambia con el

tiempo [H (z)]. Las dimensiones de Hy son las inversas al tiempo, pero ya que se calcula
al dividir la velocidad por la distancia se suele escribir como Hy = 100 h km s~! Mpc~!,
donde h es un numero adimensional y que toma distintos valores (0.67 < h < 0.74)
dependiendo del método con que se mida la constante; en este trabajo tomamos h = 0.7

de modo que

Hy =70 km s~! Mpc ™. (2.24)

El inverso de la constante de Hubble-Lemaitre es llamado el Tiempo de Hubble ¢y

1
by = 7 = 4408 X 107 s = 13.98 Ga, (2.25)
0

y la distancia de Hubble esta dada por

Dy = (2.26)

FO’
donde ¢ es la velocidad de la luz (¢ = 299792.458 km s~ 1).

En escalas astrofisicas la teoria que explica mejor los fenémenos del Universo hasta aho-
ra es la Teoria de Relatividad, formulada por Albert Einstein entre 1905 y 1916. Esta
teoria se basa en dos postulados conocidos como Principios Cosmolégicos. El primero
considera que no estamos en un lugar especial en el Universo. El segundo postula que
la distribucién de la materia alrededor de nosotros es isotrépica, al menos a grandes
escalas. Teniendo esto se pueden construir modelos isotrépicos y homogéneos que obe-
dezcan las leyes de la relatividad general. Estos modelos se caracterizan principalmente

por cuatro pardmetros:

- La tasa de expansiéon actual del Universo.
- La densidad de materia actual del Universo pjso, usualmente parametrizada por el

parametro de densidad adimensional:

8 Gp MO
Qu=—7rn—. 2.27
Y (2.27)
- La densidad de radiacién actual, prg, 0 su parametro de densidad:
87Gpro
Op = 2.28
= 3HZ (2.28)
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- La densidad de energia oscura, descrita por la constante cosmoldgica A o por su

correspondiente pardmetro de densidad

_AZ
=3
La constante cosmoldgica fue introducida originalmente por Einstein para obtener un

Qa (2.29)

Universo estatico. Después del descubrimiento de la expansién del Universo no fue ne-
cesaria esta constante. Sin embargo, ahora se relaciona dicha constante a la expansién

acelerada del Universo, que se descubrié a finales del siglo XX.

Existe otro parametro de densidad 2, que mide la curvatura del espacio y se define

por su relacion con los otros parametros cosmologicos

Qur+ Qp+ Q + Q= 1. (2.30)

Los parametros cosmologicos tienen actualmente los valores de €2y, = 0.3 y Q) ~ 0.7,
mientras que g y 2. son considerados, por las mediciones mas recientes, como muy
cercanos a cero, por lo tanto estos valores son los que se usan en el desarrollo de este

trabajo.

El redshift se define de acuerdo a la Ec. 2.22, pero para distancias pequenas se puede

expresar también como

z

, (2.31)

(%
C

pero en general el redshift cosmologico estd relacionado con el factor de escala a(t),

representando el tamano del Universo en cierto tiempo. Para un objeto a redshift z

14+2z=

(2.32)

donde a(ty) corresponde al tamano del Universo en el momento en que se observa la
luz del objeto, y a(t.) al tamano en el momento en que el objeto emitié la luz.
Conociendo esto, se pueden definir distintas distancias utilizadas en la cosmologia.
Distancia Comévil (linea de visién)

La distancia comovil total en la linea de vision, D¢, entre nosotros y un objeto, se calcula

integrando las contribuciones infinitesimales de las pequenas distancias coméviles d D
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entre nosotros y el objeto a lo largo de la linea de vision, es decir desde z=0 hasta el z

del objeto. De acuerdo a Peebles (1993) se define la funcién

E(2) = \/Qr(1 + 2)4 + Qur(1+2)3 + Q1+ 2)2 + Dy, (2.33)

la cual es proporcional a la derivada temporal del logaritmo del factor de escala [i.e.
E(z) x (a(t)/a(t)) da]. Donde dz = da, y dz/E(z) es proporcional al tiempo de vuelo
de un fotén viajando a través del intervalo de redshift dz, dividido por el factor de
escala en ese tiempo, que es la definicion de la distancia comovil. Entonces la distancia
comévil en la linea de visién se obtiene integrando estas contribuciones,
/

Do = Dy OZ Ed(%’ (2.34)

La distancia comovil es la distancia que mediriamos hoy si los objetos siguieran solo la

expansion del Universo.

Distancia comévil (transversal)

La distancia comoévil entre dos eventos que se encuentran en el mismo redshift o distan-
cia, pero separados en el cielo por algin dngulo §6, es D.,, = D06 (ver Fig. 2.5) y la
distancia comovil transversal, D,,, se relaciona con la distancia comévil de la linea de

visién como:

DHﬁ sinh[v/QrDc/Dy]  para Q4 > 0,
Dy =< D¢ para €, = 0, (2.35)
DHﬁ sm[\/MDC/DH] para QO < 0,

donde las funciones trigonométricas sinh y sin consideran la curvatura del espacio.

Distancia de diametro angular

La distancia de didametro angular, D 4, esta definida como la razén entre el tamano fisico
transversal de un objeto a su tamano angular (en radianes). Se utiliza para convertir
separaciones angulares en las imagenes de telescopios en separaciones reales de la fuente.

La distancia de didmetro esta relacionada con la distancia comoévil transversal por

(2.36)
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Fig. 2.5: La distancia cémovil D,.,, entre dos objetos que se encuentran a la misma
distancia del observador es el producto de la distancia comovil transversal Dj; y su
separacién angular 66. En la figura se considera §2, = 0, es decir, un Universo plano,

que es consistente con las mediciones astronémicas

Distancia de luminosidad

La distancia de luminosidad Dy, se utiliza para medir flujos de radiacién. Se define por

la relacion entre el flujo bolométrico S y la luminosidad bolométrica L

L
D, = ’/R' (2.37)

Y esta relacionada con la distancia comovil transversal y la distancia de diametro

angular por

Dy = (1+2)Dy = (1+2)*Dy. (2.38)

En cosmologia, entonces, la ec. 2.7 seria

M =m —5logio(Dr/[Mpc]) =25 — A - K (2.39)

donde la distancia que debe usarse para calcular magnitudes es la distancia de lumino-
sidad.
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2.4.2. Velocidades peculiares y offsets

Consideremos que una particula masiva de masa m se mueve a través de una distribu-
ciéon homogénea de particulas. Debido a la propia masa de la particula masiva las otras
particulas se veran atraidas hacia ella, lo que provocara que la distribucién se vuelva
inhomogénea. El movimiento de la particula masiva hara que las demés particulas reac-
cionen a su campo gravitacional y comenzardn a moverse siguiendo la trayectoria de
la particula. Esto dara origen a una sobredensidad de masa a lo largo su trayectoria,
donde la sobredensidad sera mas alta del lado opuesto a la direccion del movimiento de
la particula, es decir, por donde ya pasé la particula (ver Fig 2.6). Esta sobredensidad
detras de la particula actuara sobre ella haciendo que desacelere. Debido a que la fuer-
za gravitacional que ejercen las particulas atras de ella es proporcional a su masa m,
entonces la desaceleracion también lo serd, es decir entre mas masiva sea la particula
mayor sera su desaceleracion. Por otro lado, si la velocidad de la particula masiva es
mas alta, la atraccion gravitacional que otra particula sienta serd menor porque pasa
un tiempo mas corto experimentando esa atraccién y en promedio estara mas lejos de
la acumulacion de densidad y por lo tanto la particula masiva se vera menos afectada,
entonces la desaceleracion es inversamente proporcional a la velocidad de la particula.

Este fenémeno es llamado friccién dindmica (Schneider, 2006).

Como nuestro interés principal estd puesto en las CDGs y su evolucién, nos interesa
probar si esas galaxias estan realmente en el centro del pozo potencial de sus sistemas. Si
eso ocurre, pasara que la posicion proyectada de esas galaxias coincidira con los centros
de sus sistemas y sus velocidades en la linea de visiéon con las velocidades medias de
sus sistemas. Entonces, se define la velocidad peculiar como la velocidad de un objeto
con respecto a un marco de referencia. En este caso seria la velocidad de la CDG
respecto a la velocidad media de su cimulo o grupo anfitriéon. Debido a las grandes
masas de las CDGs, se espera que migren muy rapido al centro del pozo potencial
gravitacional de sus sistemas, ya que como son muy masivas experimentan mas friccion
dinamica y por lo tanto méas desaceleracion, por lo cual se mueven mas profundamente
en el pozo potencial. Sin embargo, se ha encontrado que una gran fraccion de CDGs
experimentan una velocidad peculiar significativa (e.g., Malumuth 1992; Coziol et al.
2009). La componente radial de la velocidad peculiar estd dada por
VoDG — VUsis

ec - 9 240
Up (1 +Zsis) ( )
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Fig. 2.6: Principio de friccién dindmica. El campo gravitacional de la particula masiva
(simbolo més grande) acelera su materia a su alrededor hacia su trayectoria. Medina~
te esto se establece una sobredensidad en el lado posterior a su érbita, cuya fuerza

gravitacional desacelera a la particula (Schneider, 2006).

donde vepg es la velocidad heliocéntrica de la CDG, vy, v 24 son la velocidad media
heliocéntrica y redshift del sistema (ctimulo o grupo) anfitrién. El termino (1 + z,) "

es debido a una correccién cosmoldgica (Danese et al., 1980).

De acuerdo a Mann & Ebeling (2012) la razoén fisica por la cual el offset entre el pico de
emision de rayos X y la CDG permite identificar el estado de relajacion de un sistema es
por el diferente comportamiento dinamico del gas y las galaxias durante las fusiones de
sistemas. En escalas tan grandes como lo son cimulos y grupos las galaxias se pueden
considerar como particulas puntuales que se mueven rapidamente y poseen una seccion
transversal muy baja que provoca que la colision entre ellas sea poco frecuente. Por el
contrario, el gas es altamente colisionante y, durante una fusion de sistemas de frente,
experimentara un intensa presion y se calentara por choques. Entonces, en una fusion,
que es una clara situacion en la que el sistema resultante esta perturbado, la CDG sera
desplazada facilmente del centro, mientras que el gas por estar colisionando se contiene
y no resulta desplazado pero si calentado, sobre todo aquel que se encuentra en el centro
del pozo potencial donde la densidad es mayor. Posteriormente, a medida que el tiempo
pase, la CDG migrara de nuevo hacia el centro del sistema a través de fricciéon dindmica

y poco a poco el sistema volvera al equilibrio. Es asi como ubicar el pico de emision
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de rayos X y calcular el offset entre este y la CDG puede dar testimonio del estado

dindmico de un sistema, donde los offsets pequenios (< 50 kpce) corresponden a siste-
mas relajados y los grandes a sistemas perturbados (Hudson et al. 2010; Mittal et al.
2009). Trabajos recientes (e.g., Hashimoto et al. 2014; Lauer et al. 2014; Lavoie et al.
2016) muestran que las CDGs muchas veces estan desplazadas del centro del potencial,
indicando que no ha pasado el tiempo suficiente para que la CDG llegue y se asiente

en el centro del potencial.

La existencia de velocidades peculiares significativas y offsets grandes indican que el
sistema no ha tenido el tiempo suficiente para relajarse dinamicamente. Se entiende por
velocidades peculiares significativas aquellas velocidades que exceden 1/3 de la disper-
sion de velocidad de su grupo o cumulo anfitrion. Y offsets grandes serian distancias de

cientos de kpc.

Prueba con el centroide geométrico

Ya que, para la muestra que se va a analizar no se tiene informaciéon de rayos X para la
mayor parte de los sistemas, no se pudo usar esto como indicador de su estado evolutivo.
En su lugar, se pensé en sustituir el offset respecto al pico de emisién de rayos X por
el offset respecto al centro geométrico del sistema del cudl si se tenia informacién.
Sean (a1, 01) la ascensién recta y declinacion de la CDG y (aq, d2) la ascension recta y
declinacién del centro del sistema, con los dos pares de coordenadas en grados. Entonces
para encontrar la distancia angular entre estos dos puntos se usa la ley de cosenos en

trigonometria esférica

cos(y) = cos(90° — d1) cos(90° — d3) + sen(90% — ;) sen(90? — d5) cos(a; — az), (2.41)

que proporciona el coseno de la distancia angular v; esta distancia angular luego tendra
que ser cambiada a radianes. Una vez teniendo este dato y calculando la distancia de
didmetro angular (Ec. 2.36) para el sistema, cuyas unidades son [Mpc/rad] solo faltaria

multiplicarlas y se tendria el offset en Mpc.
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2.4.3. Gap de magnitud

La ubicacién central de las CDGs también favorece su crecimiento a través de la fu-
sion con otras galaxias, que se dirigen a la parte central de los sistemas. Ya que, la
escala de tiempo de friccion dindmica es inversamente proporcional a la masa de la
galaxia, las galaxias satélites mas masivas tienden a fusionarse con la CDG antes que
las menos masivas. Como resultado la CDG tiende a incrementar su diferencia de lumi-
nosidad con sus vecinos a medida que pasa el tiempo. Esto se mide a traves del “gap de
magnitud” (Am), entre la CDG y las otras galaxias del sistema. De forma ilustrativa,
consideremos la Fig. 2.7, tenemos un sistema con la CDG, la segunda y tercera galaxias
més brillantes (BCG2 y BCG3, respectivamente). A medida que transcurre el tiempo
y mediante fricciéon dindamica, la BCG2 se mueve en espiral hacia el centro y cuando
esta suficientemente cerca a la CDG, esta la canibaliza, aumentando su masa y por lo
tanto su luminosidad. Al final, la galaxia que toma el lugar de la BCG2 es la que antes
era la BCG3. Como se puede ver en el primer cuadro de la Fig. 2.7, la diferencia de
luminosidad entre la CDG y la BCG2 es pequena comparada con la diferencia entre la
CDG y la BCG2 del ultimo cuadro.

Fig. 2.7: Gap de magnitud. Considerando un sistema con sus respectivas CDG, BCG2
y BCG3; a medida que pasa el tiempo, la BCG2 por friccién dinamica va cayendo en
espiral hacia el centro y en un momento la CDG la canibaliza, aumentando asi el gap
de magnitud entre la CDG y BCG2 del sistema.

Existe una clase de sistemas galacticos con una masa comparable a la de los grupos de

galaxias, donde la luz éptica esté totalmente dominada por una sola galaxia, estos son
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llamados grupos fésiles. Una propiedad para que un grupo sea considerado como grupo

fosil es que la diferencia de magnitud éptica entre la CDG y la BCG2 exceda Amqs > 2
(Lin & Mohr 2004; Smith et al. 2010) y que ademas se encuentren dentro la mitad del
radio virial. Este radio se suele tomar en la literatura como Ragg, €l radio de una esfera
cuya densidad media es 200 veces la densidad critica del Universo y que se obtiene a
partir de la emision en rayos X del gas caliente del grupo. Entonces, es necesario que

el grupo tenga emision en rayos X (Dariush et al. 2010, Aguerri & Zarattini 2021).

Entonces, el gap de luminosidad no solo proporciona una medida de la evolucién de
las galaxias, sino también de los cimulos y grupos (Lavoie et al., 2016; Golden-Marx
& Miller, 2018; Lopes et al., 2018). Entendiendo que, mientras mayor sea el gap de

magnitud, mas evolucionado estard el sistema-CDG.

2.4.4. Subestructuras

Hasta ahora solo se han visto métodos para conocer el estado dindmico de los sistemas
que utilizan informaciones sobre la CDG. Otra forma de estimar si un sistema esta re-
lajado o perturbado es por la presencia de subestructuras. El modelo jerarquico predice
que los cimulos se forman a traves de la fusién y acrecion de grupos y subctimulos mas
pequenos (Colberg et al., 1999). Un sistema subestructurado es uno que presenta dos
o mas concentraciones de galaxias y/o gas dentro de su radio. La presencia de subes-
tructura es una clara evidencia de que la relajacion del sistema estda incompleta. Hay
diferentes métodos (e.g., Dressler & Shectman, 1988; Pinkney et al., 1996; West et al.,
1988) para detectar subestructura en grupos y cumulos de galaxias, cada uno utiliza

distintas propiedades para identificarla.

Se decidié hacer un match con Wen & Han (2013) esperando que su catalogo tuviera
informacion del estado dinamico de algunos de los sistemas de nuestra muestra. Ellos
desarrollaron un método para diagnosticar la subestructura y el estado dinamico de
cumulos de galaxias usando datos fotométricos del SDSS, por lo que esperdbamos que el
match arrojara resultados positivos. Su método usa tres cantidades: factor de asimetria,
a, la planitud de la cresta, (3, y la desviacion normalizada del mapa 6ptico suavizado, 0.
A partir de estas tres cantidades definen un parametro de relajacion I' que les permite

cuantificar el estado dinamico de los ctimulos. Este método lo prueban con una muestra
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de 98 cimulos de 0.05 < z < 0.42 seleccionados de la literatura, con estados dindmicos

conocidos, y el resultado fue que pudo reconocer el estado dinamico de los ctiimulos
relajados (I' > 0) y perturbados (I' < 0) con una tasa de éxito del 94 %. Luego,
calcularon los pardmetros de 2092 cimulos ricos, dentro del mismo rango de redshift
que la muestra de prueba. 28 % de estos ciimulos resulta que estdn dindmicamente
relajados. Aunque su muestra es grande y también usa datos del SDSS, el match entre
su muestra y la que estamos analizando resulté en sélo 32 coincidencias, esto es debido a
que ellos hicieron su estudio para ciimulos ricos, que son pocos en nuestra muestra, esto

sumado a que el rango de redshift de su muestra es mucho mas amplio que el nuestro.

2.5. Ambientes de la estructura a gran escala

Para poder analizar cémo se comportan o cambian las propiedades de las CDGs en las
diferentes estructuras del Universo a gran escala, primero es necesario definir estas es-
tructuras. Para saber cuales de las galaxias de la muestra de CDGs pertenecian a vacios,
se hizo un match con el catdlogo de Varela et al. (2012). Ellos usan una gran muestra
de galaxias del Data Release 7 del SDSS para analizar el alineamiento de galaxias disco
alrededor de vacios césmicos. Construyen una muestra de vacios con radios mayores a
10 h~! Mpc, con un limite de redshift de 0.12. Ellos definieron a los vacios como un
volumen esférico (el mas simple) desprovisto de galaxias mdas brillantes que su limite
de completitud (r=17.8). Cuesta et al. (2008) encontraron que, para halos de materia
oscura en simulaciones cosmologicas, no hay diferencia entre usar vacios elipsoidales o
esféricos. Todos los vacios resultantes: no contienen galaxias mas brillantes que su limite
de completitud, no se interceptan y tienen radios mayores a 10 h~! Mpc. El resultado
final fue un catalogo con 699 vacios con un radio mediano de 11.85 h~! Mpc. El catélo-
go proporciona las coordenadas cartesianas del centro de cada vacio, asi como su radio.
Entonces, se calculd la distancia entre cada vacio con las CDGs y se consideraron como
parte de él a aquellas que estuvieran a una distancia menor al radio del vacio (para la

discusién de resultados ver Seccién 3.6 ).

SB20 utilizan la misma muestra de galaxias de 46 supercumulos de Chow-Martinez
et al. para identificar, mediante un algoritmo llamado GFiF(Galazy Filaments skeleton-
Finding algorithm), los filamentos. El algoritmo identificé 144 filamentos en total, con

longitudes desde 9 hasta 130 A~ Mpc. Ellos proporcionan la informacién de las galaxias
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que pertenecen a cada filamento y la distancia de cada una al esqueleto del filamento,

estén o no en alguno de los sistemas también identificados por ellos. Facilmente, se pudo
obtener cudles de los sistemas (y por lo tanto cuales CDGs) de nuestra muestra estaban
contenidos en algun filamento. Ellos observaron que, estadisticamente, las masas este-
lares de las galaxias en filamentos son mayores que la masa promedio hasta alrededor
de 2 h=! Mpc mientras que mas alld de 3 h~! Mpc tienden a ser 10 % mds pequenas.
Esta region a mas de 3 h=! Mpc del esqueleto del filamento probablemente representa
la poblacién dispersa del supercimulo asociada a la componente mas extendida, que
de ahora en adelante se le llamara componente dispersa. Entonces, se obtuvieron todas
las CDGs cuyos sistemas pertenecian a algun filamento de SB20, pero solo se conside-
r6 que las CDGs formaban parte de él si se encontraban a una distancia menor de 3
h=t Mpec del esqueleto del filamento. Aquellas que no pertenecian a vacios y con dis-

tancias mayores a este limite fueron consideradas como parte de la componente dispersa.

Las CDGs pertenecientes a filamentos fueron divididas en dos partes: las que solo perte-
necen a ellos y aquellas que estdn en nodos (entornos mas densos conectados con varios
filamentos). Para determinar cuales sistemas pertenecian a nodos, se grafico la distri-
bucién de todas las galaxias en filamentos de cada superciimulo y se revisaron todos los
sistemas con CDGs en filamentos de nuestra muestra. Se puede ver un ejemplo de una
de estas distribuciones (supercimulo MSCC 295) en la Fig. 2.8; en ella se muestran los
filamentos, un nodo y parte de la componente dispersa (hay més galaxias que pertene-
cen a la componente dispersa pero con el fin de que se aprecien mejor los filamentos y
nodos, se decidié incluir solo la parte que pertenecian a sistemas). En un principio, se
esperaba que los nodos estuvieran constituidos por los sistemas méas masivos, pero en
las distribuciones se observd que de la misma forma que existian sistemas masivos en
nodos, también existian otros aislados y se encontré que habia nodos que consistian de
varios grupos de galaxias y no solo de sistemas masivos. Al analizar la razén por la cual
no se observé que todos los sistemas méas masivos estuvieran en este entorno, se llegd
a la conclusion de que esto se podria deber a que la masa del sistema estaba sobreesti-
mada. Esta sobrestimacion sucede porque en algunos casos el algoritmo de SB20 tuvo
problemas, fragmenté sistemas y formé uno nuevo, cuyas galaxias tenian velocidades
muy diferentes y la dispersiéon de velocidades del sistema resulto muy alta, de forma
que la masa del sistema resulté muy elevada. Al final, se decidi6é dividir la poblaciéon

de sistemas en filamentos en dos: los sistemas que sin importar su masa estuvieran en
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Fig. 2.8: Distribucién de galaxias (puntos rojos) y sistemas (puntos azules) dentro de
filamentos (distancia al esqueleto del filamento menor a 3 Mpc) del superctimulo MSCC
295. Los puntos naranjas corresponden a las galaxias en sistemas dentro de nodos y los

grises a galaxias que forman parte de la componente dispersa.

nodos y aquellos que fueran parte del filamento pero no del nodo, a los primeros se les

considero como parte del ambiente de nodos y a los otros como filamentos.

Asi se eligieron los cuatro ambientes de la estructura a gran escala en los que pueden

estar las CDGs: nodos, filamentos, componente dispersa y vacios. El estudio de las

48



CAPITULO 2. METODOLOGIA 2.5. AMBIENTES

CDGs, los sistemas y sus propiedades en estos ambientes, serd una parte importante

del siguiente capitulo.
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CAPITULO 3

Resultados

Este capitulo estda destinado a presentar los resultados obtenidos del andlisis de las
propiedades de las CDGs, sus sistemas anfitriones, asi como propiedades evolutivas
relacionadas con las CDGs que permiten estudiar el estado de relajacion de los sistemas.
Parte de los objetivos de este trabajo es analizar los cambios en las propiedades de las
CDGs y sistemas en diferentes ambientes de la estructura a gran escala, los detalles de
este analisis también son presentados en este capitulo. Ademés de presentar todos los
resultados también se hace una discusion de ellos y se intenta dar posibles explicaciones

a las relaciones obtenidas.

3.1. CDGs

Angulos de posiciéon y razones axiales

El d4ngulo de posicion denotado como PA (de su sigla en inglés Position Angle) es el
angulo que forma el eje mayor de una galaxia con respecto al polo norte celeste o NCP
(North Celestial Pole), medido de norte a este, los valores se expresan entre 0 a 180°
(Fig. 3.1).

El SDSS emplea modelos de perfiles de brillo de Vaucouleurs y exponenciales para
extraer de manera éptima muchas propiedades fotométricas. Un perfil de de Vaucouleurs
describe (como se vio en la Subseccion 2.2.2) los perfiles de luz de galaxias elipticas y

bulbos de espirales. E1 SDSS usa la siguiente forma de este perfil
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Fig. 3.1: El 4ngulo de posicién es el angulo entre el eje mayor de una galaxia y el polo
norte celeste (NCP).

I(R) = I, exp[—7.67(R/R.)Y* — 1]. (3.1)

Un perfil exponencial se usa frecuentemente para describir el brillo de los discos de las

galaxias espirales. El modelo exponencial que emplea el SDSS es

I(R) = I. exp|—1.68(R/R.) — 1]. (3.2)

El cédigo que utiliza el SDSS ajusta estos dos modelos de perfiles de brillo a la imagen
bidimensional de cada objeto en cada banda. Aunque para objetos grandes o con mor-
fologias mas complejas es deseable ajustar su luminosidad a modelos méas complicados
o combinados, el costo computacional de hacer esto es muy elevado por lo que hacer-
lo no esta justificado para la mayoria de los objetos. Estos ajustes permiten obtener
cantidades como phi_deV y phi_exp que son los angulos de posicion para cada perfil,
calculados en grados (Stoughton et al., 2002). Los ajustes a los perfiles de brillo para
la determinacién de los dngulos de posicién y las razones axiales (ver mas adelante)
fueron hechos por el SDSS y nosotros recopilamos estos valores para cada CDG de la

muestra.

Para la muestra de CDGs se obtuvieron los angulos de posicion en los dos perfiles para
los filtros r y z. Las galaxias para las cuales no se tiene ésta informaciéon son aquellas

etiquetadas con el niimero 6 (ver secciéon 2.1), que no se encuentran en el SDSS. Para
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Fig. 3.2: Angulos de posicién de las CDGs de la muestra. Las distribuciones con barras
naranjas son las correspondientes a las del filtro r y las grises a las del z, mientras que
aquellas barras con contornos amarillos son las que usaron un ajuste de de Vaucouleurs

para su perfil de brillo, y las de contorno azul usaron un ajuste exponencial.

algunos casos se tuvo el problema de que los valores de los dngulos eran negativos o
mayores a 180°, lo que no tiene sentido y el valor fue adecuadamente corregido. El ana-
lisis de los dngulos de posicion se hizo sélo para aquellas CDGs con una razén axial (ver
més adelante) b/a < 0.85, ya que razones axiales muy cercanas a 1 serian las correspon-
dientes a CDGs muy redondas y por lo tanto, su angulo de posiciéon no es confiable. Las
distribuciones de los angulos de posicién se muestran en la Fig. 3.2 y su informacion
estadistica en la Tabla 3.1. Si bien las distribuciones no son del todo iguales, se observa
que son aproximadamente constantes y que no existe algin sesgo, como por ejemplo

que se tenga una cantidad importante de CDGs con un dangulo de posicién en particular.
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Angulo de posicién
Media Mediana o
deV_r 89.38 88.80  50.93
deV_z 90.27 90.04  50.42
exp_r 88.93 87.12 51.20
exp_z 88.59 88.63  50.19

Tabla 3.1: Informacién estadistica de los angulos de posicion de las CDGs. En la primer
columna se muestra en qué perfil de brillo se hizo el ajuste deV o exp y la letra que le
prosigue se refiere al filtro. En las columnas 2, 3 y 4 se muestran la media, mediana y

desviacion estandar, respectivamente.

De la misma forma, se obtuvieron las razones axiales ab_deV y ab_exp para los filtros
7y z En este caso, sus distribuciones (Fig. 3.3) muestran un pico en valores grandes
(0.7 - 0.8). La informacion estadistica de estas distribuciones (Tabla 3.2) indica que el
comportamiento es similar en todas, esto es consistente considerando que la mayoria

de las CDGs de la muestra son galaxias early-type.

Razdn axial
Media Mediana o

deV_r 0.74 0.76 0.15
deV_z 0.74 0.76 0.15
exp_.r 0.73 0.75 0.15
exp_z 0.74 0.76 0.15

Tabla 3.2: Informacion estadistica de las razones axiales de las CDGs. En la primer
columna se muestra en que perfil de brillo se hizo el ajuste deV o exp y la letra que le
prosigue se refiere al filtro. En las columnas 2, 3 y 4 se muestran la media, mediana y

desviacion estandar, respectivamente.

Sorpresivamente, se encontrd que, sin importar el perfil de brillo usado para determinar
los angulos de posicion y la razén axial, las distribuciones no cambian, por lo que no
importa cudl usemos. Sin embargo, en el caso de que los resultados hubieran sido dis-

crepantes y se tuviera que elegir entre un perfil u otro, se hubiera utilizado el perfil de
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Fig. 3.3: Razones axiales de las CDGs de la muestra. Las distribuciones con barras
naranjas son las correspondientes a las del filtro r y las grises a las del z, mientras que
aquellas barras con contornos amarillos son las que usaron un ajuste de de Vaucouleurs

para su perfil de brillo, y las de contorno azul usaron un ajuste exponencial.

de Vaucouleurs que describe bien el perfil de brillo de galaxias elipticas, debido a que

nuestra muestra se asemeja mas a estas galaxias.

Morfologia

Se pudieron clasificar las CDGs en early y late-type. Dentro de las galaxias que se
consideraron como early-type estan las galaxias D, cD, elipticas y lenticulares, mientras
que las late-type incluyen las galaxias espirales e irregulares. Para la clasificacién se

usaron 3 estimadores:
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» Indice de Sérsic “n”

Como se menciond en la Subseccién 2.2.2, se obtuvo el indice de Sérsic para la
mayoria de las CDGs de la muestra, con valores entre 0 y 6. Se empled un diagrama
color-magnitud, dividiendo los datos en distintos intervalos de indices de Sérsic
para analizar en qué punto se separan bien las dos regiones correspondientes a las
galaxias early y late-type. Esta separacion se observo al dividir la muestra entre
las CDGs que tenian un indice mayor (early-type) y aquellas que tenian un indice
menor (late-type) a 3 como se observa en la Fig. 3.4. Se realizé un ajuste por
regresion lineal a las galaxias early-type, que indica la zona correspondiente a la

secuencia roja.

164 + n<3 a=-0.069 * 0.005
n>3 b =-0.640 + 0.102
RMS = 0.077
1.4 - R = 0.509
1.2 .
2 ¥
L ]
. [ ]
_ 10
dh L ]
L ]
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Fig. 3.4: Diagrama color-magnitud considerando el indice de Sérsic. Los puntos ama-
rillos corresponden a las galaxias con un indice de Sérsic mayor a 3 (early-type), vy los
grises un indice menor a 3 (late-type). La linea negra es un ajuste por regresion li-
neal a galaxias con n > 3, que indica donde se ubica la secuencia roja, los parametros

correspondientes a este ajuste se encuentran en la esquina superior derecha.

Como se puede ver en el diagrama hay galaxias que de acuerdo al indice de Sérsic
deberian ser late-type pero se encuentran dentro de la secuencia roja y viceversa.
Por ejemplo, esto puede suceder porque existen galaxias espirales que son muy
rojas, indicando que su formaciéon estelar ha disminuido, de modo que aparecen

muy arriba en el diagrama, pero su indice es bajo. Otra explicacion es que la fibra
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del SDSS solo cubre la parte central de las galaxias y esto no permite tener el

perfil de brillo adecuado.

= Secuencia Roja
Al tener bien ubicada la secuencia roja, de acuerdo al punto anterior, lo siguiente
fue determinar cudles galaxias pertenecian a ella y cuales no. Para esto se uso la
distancia a la cual se encontraban de la secuencia roja y aquellas que tuvieran

una distancia mayor a 20 del ajuste se consideraron como late-type.

= Probabilidad de ser early-type
Huertas-Company et al. (2011) presentaron una clasificacién morfolégica para
~ 700 000 galaxias de la muestra espectroscépica del SDSS DR7. Seleccionando
galaxias con redshifts menores a 0.25 y con buenos datos fotométricos. Su método
en principio es capaz de diferenciar entre cuatro tipos morfolégicos: E, S0, Sab,
Scd. Primero dividen su muestra en dos clases principales, esto es en early-type
que incluye elipticas y lenticulares, y late-type que contiene a las espirales e irre-
gulares. Después calculan una probabilidad condicional, que puede verse como “la
probabilidad de ser E o SO dado que la galaxia es early-type” y “la probabilidad
de ser Sab o Scd dado que es una galaxia late-type”. Y asi se tienen 4 probabili-
dades, que se pueden reducir a 2 si solo se quiere saber si las galaxias son early
o late-type, que es justo lo que se busca para la muestra de CDGs. Su célculo de

probabilidad se basa en los siguientes parametros:

« Colores (g-r) y (r-i). Un color fotométrico es la diferencia entre las mag-
nitudes de dos bandas diferentes. El orden en que deben restarse estas dos
magnitudes es a la del filtro més azul restarle la del mas rojo. Si la diferencia
es positiva, entre mas grande sea, mas rojo sera el objeto y su probabilidad
de ser early-type serd mayor, aunque esto es discutible, ya que como se men-

ciond antes existen galaxias espirales que llegan a hacer muy rojas.

e Forma. Utilizan las razones axiales ISOb/ISOa y ab_deV en la banda ¢,
donde IS0b y ISOa son los ejes isofotales menor y mayor respectivamente.

Aunque en algunos casos las dos razones axiales pueden no coincidir (Siverd
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et al., 2009). Como se indic antes, se esperan razones axiales grandes para

galaxias early-type.

e Concentracion de luz. La concentracion de luz estd medida por la razén
R90/R50 en la banda i, donde R90 y R50 son los radios que contienen el
90 % y 50 % del flujo petrosian, respectivamente. Aqui la probabilidad de ser

eliptica aumenta con la concentracion.

Entonces, se hizo un match para ver cuales de las CDGs tenian asignada una pro-
babilidad de ser early-types. Se decidié que aquellas que tuvieran una probabilidad
mayor al 50 % serian consideradas como early, mientras que las que tuvieran una
probabilidad menor serian late. Para aquellas que justo tienen una probabilidad

50/50 se revisé su imagen, para ayudar a decidir su morfologia.

Con estos tres estimadores fue posible clasificar morfolégicamente en early y late-type
a casi todas las CDGs de la muestra. La informacion que resulté de cada estimador
se encuentra en la Tabla 3.3. Para el estimador que se tuvo mas informacién fue para
el indice de Sérsic, y el resultado final fue que un 87.8 % de las CDGs de la muestra
son early-type y el 12.2% son late-type, lo que es consistente con lo que se encuentra
en la literatura, por ejemplo Coziol et al. (2009) encuentran que 92 % de su muestra es

early-type, Zhao et al. (2015b) obtienen que 91 % son galaxias entre elipticas y ¢Ds.

En la Tabla 3.4 se muestra informacién sobre el acuerdo entre los distintos estimadores.
Por ejemplo, para 493 CDGs los tres estimadores concuerdan con la misma morfologia
(no significa que sélo para 493 CDGs se tuviera informaciéon de los tres estimadores,
de hecho se tiene informacion de los tres estimadores para 633 CDGs, pero solo para
493 los tres apuntaron a la misma morfologia). Para 257 CDGs dos de sus estimadores
concuerdan con una morfologia, mientras que para 106 CDGs solo se tenia informacion
de un estimador y fue el que se consideré para determinar su morfologia. Para algunas
CDGs se tenia informacion de dos estimadores pero uno apuntaba a que era early y el
otro indicaba que era late, y también hubo unos casos en los que no se tenia informacion
de ninguno de los estimadores; en estas dos situaciones fue necesario revisar la imagen

de la galaxia para poder elegir alguna morfologia, la informacién de estos se incluye en
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Estimador Total FEarly-type Late-type

Indice de Sérsic 847  732(86.4) 115(13 6)

Secuencia Roja 755  721(95.5)  34(4.5)
P_early 677  533(78.7) 144(21.3)
Final 896 787(87.8) 109(12.2)

Tabla 3.3: Informacién general de cada parametro de estimacién de morfologia. En la
columna 1 se muestran los nombres de cada estimador, el ultimo renglén se refiere al
resultado final de la morfologia. La columna 2 corresponde al nimero de galaxias para
las cuales se tenia informacién de cada estimador. En las columnas 3 y 4 se encuentra
el nimero de galaxias que resultaron ser early y late-type de acuerdo a su respectivo
estimador. Las cantidades en paréntesis son las mismas cantidades representadas en

porcentajes.

el renglon que lleva el nombre “Visual” en la Tabla 3.4.

No. estimadores Total
3 493 (55)
2 257 (28.7)
1 106 (11.8)

Visual 40 (4.5)
Total 896 (100)

Tabla 3.4: Acuerdo de los estimadores de morfologia. En la columna 1 se muestra el
numero de estimadores que concuerdan con cualquiera de las dos morfologias. La parte
de “Visual” hace referencia a aquellas para los que fue necesario revisar la imagen. En
la columna 2 esta el nimero de CDGs para las cuales sus estimadores estuvieron de

acuerdo y en paréntesis estan los valores en porcentajes.

Por dltimo, se revis6 que tan bueno era cada estimador, considerando sélo las CDGs
para las que se tenia informacién de los tres estimadores (633 CDGs) obteniendo que el
indice de Sérsic coincidid con la morfologia final de las galaxias en un 97.2 %, la perte-
nencia a la secuencia roja en un 90.1 % y la probabilidad de ser early-type en un 89.9 %.
Entonces, el indice de Sérsic es el mejor estimador de los tres, al coincidir en mayor

porcentaje con la morfologia de las CDGs. Esto es comprensible ya que es discutible si
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los colores que se utilizan en los otros dos estimadores se pueden usar como indicadores

de la morfologia.

Una vez que se tuvo la morfologia definitiva para todas las CDGs, se construyé un
diagrama color-magnitud (Fig. 3.5) con esta informacién, donde nuevamente se hizo un
ajuste por regresion lineal a la secuencia roja (galaxias early-type), que difiere poco del
que se habia hecho incluyendo solo la informacion del indice de Sérsic. La dispersion

(RMS) de los datos con respecto al ajuste es baja y el coeficiente de correlacion, R, es

bueno.
1.6 4 @ =-0.067 = 0.004 *  early-type
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Fig. 3.5: Los puntos rojos corresponden a las galaxias early-type, y los azules a late-type.
La linea negra es un ajuste por regresion lineal a galaxias early-type, que indica donde
se ubica la secuencia roja. Los parametros correspondientes a este ajuste se encuentran

en la esquina superior izquierda.

Masas de las CDGs

Las masas de las CDGs que se usaron, como se menciono en el capitulo anterior, fueron
las masas estelares de Chang et al. (2015). Esas masas estdn dadas en masas solares
M, pero ya que se tratan de masas con varios érdenes de magnitud, usar su logaritmo
base 10 facilita el trabajo de andlisis. Estas masas se obtienen de la SED, y por lo tanto

solo representan la masa en luz de sus respectivas galaxias, es decir, no tienen en cuenta
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Fig. 3.6: Izquierda: distribucién de las masas estelares de las CDGs. Centro: relacién
entre la masa de las CDGs y su luminosidad. Derecha: distribucion de magnitudes
absolutas de las CDGs en el filtro r.

la materia oscura existente en ellas. La Fig. 3.6 muestra la distribucion de las masas

(panel izquierdo) y las magnitudes absolutas en el filtro r (panel derecho) de las CDGs.

Las distribuciones resultan similares debido a que la masa estelar tiene una relacion
lineal con la luminosidad (panel central en Fig. 3.6), entre mas masiva es una galaxia
mas luminosa serd. La estadistica correspondiente a estas distribuciones se presenta en
la Tabla 3.5. Las masas que normalmente tienen estas galaxias se encuentran en un
rango 10 — 1020, que, segtn la distribucién de la Fig. 3.6, es donde se encuentra
la mayoria de las CDGs. Con respecto a las luminosidades de las CDGs la distribucion
de las magnitudes absolutas indica valores entre —21.5 y —24.0 para el filtro r, que
son luminosidades altas. Aquellas CDGs que se encuentran por debajo de estos rangos
de masa y luminosidad corresponden a galaxias espirales o elipticas que son menos

masivas.

No.de CDGs Mediana Media o

Masa estelar [log(Mg)] 679 11.37 11.32  0.31
Magnitud absoluta 871 -22.49  -22.43 0.72

Tabla 3.5: Informacién estadistica de las distribuciones de masas y magnitudes de las
CDGs. En la columna 1 se muestra el nimero de CDGs para las que se obtuvo la masa
estelar y la magnitud absoluta, en las columnas 2, 3 y 4 la mediana, media y desviacién

estandar de cada distribucién, respectivamente.
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3.2. Sistemas

Masas y radios

Las masas y radios viriales de todos los sistemas estan disponibles en el catdlogo de
SB20. Debido a que las masas de los sistemas tienen valores muy grandes, al igual que
las masas de las CDGs, también se trabajé con el logaritmo de las masas de los sis-
temas, mientras que los radios estan en Mpc. Como resultado del uso de la dinamica
de las galaxias para calcular las masas viriales, cualquier materia luminosa o no que
ejerza una fuerza y contribuya al movimiento de las galaxias esta incluida en la masa

virial. En este sentido, se puede decir que la materia oscura esté incluida en estas masas.

175 N =895 160 N =895

log[Myi]

a=1.306 £ 0.001
b=13.529  0.001 40
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Fig. 3.7: Izquierda: distribuciones de masas viriales. Centro: relacién entre la masa y

radio virial ajustada por regresién logaritmica. Derecha: distribucién de radios viriales.

En la Fig. 3.7 se encuentran las distribuciones de los masas y radios viriales (paneles de
izquierda y derecha, respectivamente), y también se muestra la relacion entre la masa y
radio virial (panel central), como se puede ver ambas cantidades estan correlacionadas,
por como se calculan ambas (ver Subseccién 2.3.2) no se esperaba otra cosa. La Tabla
3.6 contiene la informacién estadistica de las distribuciones. A partir de esta tabla
se observa que aproximadamente la mitad de los sistemas de la muestra tienen masas
menores que 10 M, es decir, son seguramente grupos de galaxias. Ademds, la forma de
la distribucién indica que la pérdida de sistemas (incompletitud de la muestra) es critica
abajo de 5 x 10 M. La distribucién de radios viriales indica que hay m4s sistemas con
radios relativamente pequenos que con radios grandes. Esto parece contradictorio pero
esto tiene que ver con cémo se ha hecho la distribucion de las masas viriales, que esta

en escala logaritmica y produce el efecto de distorsion, lo cierto es que los sistemas con
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masas mas bajas tienen los radios mas pequenos. Entonces, cualquier relacion que la

masa tenga con otra propiedad deberd verse reflejada también con los radios (Fig 3.7,

panel central).

No. CDGs Media Mediana o

Masa virial [log(Mg)] 895 13.93 13.97  0.58
Radio virial [Mpc] 895 1.49 1.40 0.62

Tabla 3.6: Informacién estadistica de las distribuciones de masas y radios viriales de los
sistemas. En la columna 1 se proporciona el nimero de CDGs para las que se obtuvo
la masa y radio viriales, en las columnas 2, 3 y 4 se presentan la media, mediana y

desviaciéon estandar de cada distribucion respectivamente.

Se dividi6 la masa de los sistemas en 4 intervalos y para cada uno se realizo un diagrama
color-magnitud (Fig. 3.8) para ver si presentaban algin cambio entre si. El ancho de
cada intervalo se eligié6 de manera que los 4 quedaran con un ntimero similar de CDGs.

La informacion de estos cuatro intervalos se muestra en la Tabla 3.7.

Intervalo [x10*M,] No. CDGs  Early Late a b RMS R
(0 - 0.4) 216 193 (89) 23 (11) -0.047 & 0.007 -0.184 + 0.158 0.060 0.435
(0.4 - 1.0) 193 176 (91) 17 (9)  -0.060 £ 0.008 -0.449 £+ 0.188 0.073 0.483
(1.0 - 2.5) 201 179 (89) 22 (11) -0.070 + 0.008 -0.665 4+ 0.188 0.078 0.533
(2.5 - 15.0) 185 145 (78) 40 (22) -0.082 £ 0.011 -0.914 + 0.258 0.086 0.511
Total 795 693 (87) 102 (13)

Tabla 3.7: Informaciéon general de los diagramas color-magnitud para diferentes inter-
valos de masas viriales de los sistemas. En la columna 1 se listan los cuatro intervalos
en los que se dividi6 la masa virial, en la columna 2, esta el nimero de CDGs en cada
intervalo y en las columnas 3 y 4 se muestra el nimero de CDGs que son early y late-type
para cada intervalo, respectivamente (los nimeros en paréntesis son las mismas cantida-
des expresadas en porcentajes). En las columnas 5, 6, 7 y 8 se reportan los pardmetros

correspondientes a los ajustes realizados a la secuencia roja de cada diagrama.

Los diagramas color-magnitud en la Fig. 3.8 muestran que a medida que aumentan
las masas en los intervalos, aumenta también la dispersion a lo largo de la secuencia
roja. Y a partir del segundo intervalo los galaxias early-type se extienden a mayores

luminosidades. También se observa que las proporciones de galaxias early y late-type

63



3.2. SISTEMAS

CAPITULO 3. RESULTADOS

1.6 a=-0.047 + 0.007 « early-type 1.6 { a =-0.060 + 0.008 + early-type
b =-0.184 = 0.158 * latetype b =-0.449 = 0.188 *  late-type
1.4 | RMS = 0.060 1.4 RMS = 0.073
R = 0.435 R =0.483

gr

1.2 A

1.0 A

&

0.8 . 08
0.6 06 1 < .

- . *
0.4 * 0.4 4

.
024 0= My [x 10¥M,]<0.4 021 0.4 = Myir [x 10M*Mg] < 1.0
24 33 22 o1 20 24 —23 -22 -21 -20
M, Mr
16 @ =-0.070 + 0.008 = early-type 1.6 { a=-0.082£0.011 early-type
b =-0.665 £ 0.188 + late-type b =-0.914 + 0.258 late-type
1.4 | RMS = 0.078 14 ] RMS = 0.086
R=0.533 R=0.511
.
1.2 1 124 .
1.0 A 1.0 1
& - .
0.8 1 . 0.8 4
0.6 1 0.6
L[] . . ®
0.4 1 0.4 |
.
024 1.0 = My [x 10¥Mgl <2.5 gl 2.5 = My [x 101¥Mg] < 15
T T T T T T T T T T
—24 -23 -22 21 -20 -24 -23 -22 -21 -20
Mr Mr

Fig. 3.8: Diagramas color-magnitud para diferentes intervalos de masas viriales de los
sistemas. Cada diagrama tiene un ajuste por regresion lineal representado por la linea
negra, y la informacion correspondiente a cada ajuste se muestra en la parte superior

izquierda de cada diagrama.

se mantienen mas o menos constantes en los primeros tres intervalos, y en el cuarto
la proporcién de galaxias late aumenta en un 10 %. Este resultado es interesante, se
esperaria mas bien que para sistemas mas masivos haya mas galaxias CDGs early-type,
al tratarse de ambientes mas densos, o en el peor de los casos que la proporcion de
galaxias con distinta morfologia se mantenga constante en todos los intervalos de masa
virial. Este resultado podria explicarse por el hecho de que los sistemas mas masivos
han pasado por mas eventos de fusion con grupos los cuales se espera que tengan mas
galaxias late-type. Sin embargo, si este fuera el caso, esperariamos ver un incremento

de la fraccion de estas galaxias en cada intervalo de masa y no solo en el extremo mas
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masivo. Ademas, si bien los grupos pueden contener una fraccion de galaxias late-type

mas alta, no se esperaria que alguna de ellas llegue a ser la CDG del ciimulo masivo al
que se fusiond, dada toda la trayectoria y el tiempo que les tomaria llegar al centro del
sistema seria raro que llegue atun siendo late-type. Entonces, este incremento de CDGs
late-type creemos que puede estar relacionado con la estimacion de la masa virial de
los sistemas, debido a que en algunos casos el algoritmo tuvo un problema de fragmen-
taciéon donde tomo varios grupos y formé uno solo, lo que resulté en una dispersion
de velocidades alta y en una sobreestimacion de masa para los sistemas, cuando en
realidad se trataba de varios de baja masa que es mas probable que tengan una CDG
late-type. Esto puede explicar ese aumento de CDGs late-type en el intervalo mas ma-
sivo. Algo que también se observa de estos diagramas es que, al ir incrementando la
masa virial, los ajustes a las secuncias rojas también aumentan su pendiente en ~ 7%,
lo que indica que las CDGs de cimulos mas masivos son mas rojas que las de los ci-
mulos de menor masa. Esto si es de acuerdo a lo esperado, al recordar que el niimero

de galaxias early-type aumenta en los ciimulos mas masivos al ser ambientes mas densos.

Intervalo [Mpc] No. CDGs  Early Late a b RMS R
(0 - 1.0) 195 175 (90) 20 (10) -0.044 + 0.007 -0.122 + 0.161 0.059 0.425
(1.0 - 1.4) 191 175(92) 16 (8) -0.058 & 0.009 -0.405 + 0.199 0.074 0.451
(1.4 - 1.9) 213 188 (88) 25 (12) -0.071 + 0.008 -0.692 & 0.180 0.078 0.546
(1.9 - 4.0) 197 156 (79) 41 (21) -0.083 £ 0.010 -0.937 + 0.236 0.083 0.537
Total 796 694 (87) 102 (13)

Tabla 3.8: Informacién general de los diagramas color-magnitud para diferentes inter-
valos de radios viriales de los sistemas. En la columna 1 se listan los cuatro intervalos
en los que se dividio el radio virial. En la columna 2, esta el niimero de CDGs en cada
intervalo, en las columnas 3 y 4 el nimero de CDGs que son early y late-type para
cada intervalo, respectivamente (los nimeros en paréntesis son las mismas cantidades
expresadas en porcentajes), en las columnas 5, 6 ,7 y 8 contienen los pardmetros de los

ajustes realizados a la secuencia roja de cada diagrama.

De la misma forma, los radios de los sistemas fueron divididos en 4 intervalos y también
se realizo un diagrama color magnitud para cada uno (Fig. 3.9). La informacién de estos
diagramas se presenta en la Tabla 3.8. Se observan los mismos comportamientos que

se encontraron en el caso de las masas viriales, lo que indica que el resultado es robusto.
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Fig. 3.9: Diagramas color-magnitud para diferentes intervalos de radios viriales de los
sistemas. Cada diagrama tiene un ajuste por regresion lineal representado por la linea
negra, y la informacion correspondiente a cada ajuste se muestra en la parte superior

izquierda de cada diagrama.

3.3. Velocidades peculiares

Mediante la ec. 2.40 se calcularon las velocidades peculiares de los sistemas, pero se
utilizaron los valores absolutos de estas velocidades. Sin embargo, para poder comparar
la velocidad peculiar entre sistemas con diferentes riquezas debemos normalizarla. En
este caso, se normaliza con respecto a la dispersion de velocidades del sistema o,, ya
que un sistema rico tendra una dispersion de velocidades mas alta que un sistema po-
bre, entonces aunque las CDGs de los dos sistemas tengan la misma velocidad peculiar,

para el caso del sistema rico puede que la velocidad sea relativamente pequena y para
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el sistema pobre sea alta. Por ejemplo, considerando un sistema rico con una dispersion

de velocidad de 1000 km s~! y un sistema pobre con una dispersiéon de 100 km s~! y

para ambos su CDG tiene una velocidad peculiar de 300 km s~!. Para el sistema rico
la velocidad peculiar de la CDG es baja y en consecuencia indica que el sistema estd
relajado, mientras que para el sistema pobre, la CDG tiene una velocidad peculiar alta
y por lo tanto el sistema puede estar perturbado. Es asi como se define la velocidad
peculiar relativa, V,..;, que es la velocidad peculiar de la CDG divida por la dispersion

de velocidad de su sistema correspondiente |Vyec/0y].

200 4 N =885

150 4

100 4
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T T T T T T T T ; T
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Fig. 3.10: Distribucién de velocidades peculiares relativas de las CDGs.

Todo Early Late

No. de CDGs 885 76 109
Mediana 0.41 040 047
Media 047 046 0.53

o 034 034 0.35

Tabla 3.9: Se proporciona el nimero de CDGs en general y para cada tipo morfold-
gico, ademas de la media, mediana y desviacién estandar para sus distribuciones de

velocidades peculiares relativas.

La distribucion de las velocidades peculiares relativas estd presentada en la Fig. 3.10 y
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Fig. 3.11: Distribucién de velocidades peculiares relativas por morfologia.

la Fig. 3.11 muestra las velocidades peculiares relativas para los dos tipos morfologicos.
Para 8 CDGs la velocidad peculiar relativa fue mayor a 2.0 por lo que fueron consi-
derados como datos atipicos y fueron quitados de esta parte del analisis, y para otros
3 casos no se pudo calcular la velocidad relativa porque no teniamos informacion del
redshift de la CDG. La informacion estadistica de las Figuras 3.10 y 3.11 se encuentra
en la Tabla 3.9. Basados en ésta, se observa que el 50% de las CDGs de la muestra
tienen velocidades peculiares relativas menores a 0.41. Este resultado se compara con
otros encontrados en la literatura: Coziol et al. (2009) encuentran una mediana de 0.32,
Lauer et al. (2014) reportan un valor de 0.26, al igual que De Propris et al. (2021) y
Lopes et al. (2018) obtienen 0.23. Comparando estos resultados, se concluye que nues-
tra muestra tiene CDGs con velocidades peculiares relativas altas y por lo tanto mas
sistemas perturbados, que no es algo malo, solo nos permite senalar que son muestras
distintas. En principio, se creyé que esta diferencia estaba en que en nuestra muestra
se estan examinando sistemas de menor riqueza (84.4 % de los sistemas de la muestra
tienen menos de 50 miembros), y en los otros trabajos estan considerando ctiimulos ricos,
pero solo es una posibilidad porque en realidad no se tienen pruebas de que la velocidad
peculiar esté relacionada con la riqueza de los sistemas, de hecho los demas resultados

van en contra de esta hipdtesis.

En cuanto a los tipos morfolégicos de las CDGs, la distribucién indica que las gala-
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xias late-type tienen velocidades peculiares relativas mas altas que las early-type. Este

resultado se explica por el hecho de que las galaxias early-type son mas masivas que
las late-type, y al ser mas masivas es mas dificil que por alguna fusion de grupos ellas

adquieran velocidades peculiares muy altas.

Con el fin de analizar si la velocidad peculiar relativa de las CDGs tenia alguna relacién
primero con propiedades de las CDGs, como la masa o la luminosidad (que son equiva-
lentes), se examinaron como cambian en funciéon de V,; (Fig. 3.12). Para ambas graficas
se hizo un ajuste por regresion lineal, pero el ajuste llega solo hasta el intervalo donde
hay suficientes datos. Las dos relaciones encontradas deberian de coincidir porque se
sabe que hay una relacion lineal entre la masa y luminosidad, y asi como se presentan
las graficas parece que si son muy similares. De la primera se obtiene que las CDGs
mas masivas que se tratan de galaxias early-type tienen velocidades peculiares relativas
menores. Esto tiene sentido, ya que al momento de una fusién entre el sistema y otros
grupos es mas dificil que la dinamica de la CDG se vea afectada si es muy masiva.
La grafica de magnitud absoluta, también indica que las CDGs méas luminosas tienen
velocidades peculiares relativas menores, entonces, esto seria una forma de confirmar la

tendencia.

Para las propiedades de los sistemas como lo son las masas y radios viriales también
se analizo si presentaban una relacion con la velocidad peculiar relativa de sus CDGs.
Las graficas correspondientes a estas propiedades se presentan en la Fig. 3.13. Al igual
que las graficas en la Fig. 3.12 también se hizo un ajuste por regresion lineal, consi-
derando solo aquellos intervalos donde habia suficientes datos. Debido a que la masa
virial tiene una relacion con el radio virial, se espera que ambas propiedades compartan
una relacién similar con la velocidad peculiar relativa. Y efectivamente las relaciones
que se encuentran son muy similares. La tendencia que se obtiene es que para sistemas
més masivos (grandes) las velocidades peculiares relativas de sus CDGs son mayores.
En la Tabla 3.10 se proporcionan los parametros de los ajustes realizados a las graficas
de las Figuras 3.12 y 3.13. Esta tendencia ya se ha encontrado en otros trabajos, por
ejemplo Martel et al. (2014) usando una simulacién de N cuerpos encuentran que los
cumulos de baja masa tienen velocidades peculiares menores, lo que indica que tienen
mas probabilidades de estar en equilibrio que los ciimulos mas masivos. Esto es debido

a que los ciimulos més masivos tuvieron que sufrir més fusiones con otros sistemas para
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Fig. 3.12: Izquierda: masas de las CDGs en funcién de la velocidad peculiar relativa.
Derecha: magnitud absoluta de las CDGs (filtro r) como funcién de la velocidad pe-
culiar relativa. Ambas graficas fueron ajustadas por regresién lineal, los parametros
correspondientes a los ajustes estan en las graficas. Las lineas verticales corresponden

al error estandar en cada bin.
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Fig. 3.13: Izquierda: masas viriales de los sistemas en funcién de la velocidad peculiar
relativa de su CDG. Derecha: radios viriales de los sistemas versus la velocidad peculiar
relativa de su CDG. Ambas graficas fueron ajustadas por regresion lineal, los parametros
correspondientes a los ajustes estan en las graficas. Las lineas verticales corresponden

al error estandar en cada bin.
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llegar a la masa que tienen. Estas fusiones pueden afectar la dindmica de la CDG, y

al estar en un nuevo sistema formado, le tomara tiempo que su velocidad se estabilice.
Los sistemas menos masivos por otro lado, no han sufrido tantos eventos de fusiéon que
los perturbe y al ser mas pequenios, les toma menos tiempo lograr el equilibrio y que

por lo tanto su CDG tenga velocidades peculiares menores.

a b RMS R

Masa de CDGs  -0.229 + 0.050 11.414 + 0.025 0.340 0.182
Magnitud absoluta 0.425 4+ 0.094 -22.580 + 0.047 0.702 0.164
Masa virial 0.405 £ 0.072  13.763 £ 0.035 0.557 0.194
Radio virial 0.483 = 0.077  1.290 £ 0.038  0.600 0.214

Tabla 3.10: Se muestran los paramétros de los ajustes lineales realizados a las graficas
de las Figuras 3.12 y 3.13.

Para separar los sistemas relajados y perturbados a partir de la velocidad peculiar re-
lativa de su CDGs, se considerd que un buen corte seria de 0.3, de modo que aquellos
sistemas con una velocidad peculiar relativa por debajo de este valor serian considera-
dos como sistemas relajados, y aquellos que lo superen serian sistemas perturbados. La
eleccion de ese valor de corte solo se baso en los valores medianos que se han encontrado
en la literatura que como se mencion6 rondan entre 0.3. El niimero de sistemas rela-
jados resultante fue de 337 (38 %), mientras que 548 (62 %) son sistemas considerados

perturbados.

En Lavoie et al. (2016) revisan la relacion entre la masa de las BCGs y la masa de sus sis-
temas, dividiendo los datos en dos grupos: sistemas relajados y perturbados. El método
que ellos utilizan para conocer el estado de relajacion del sistema es mediante offsets del
pico de emision en rayos X. Las relaciones que ellos obtienen se muestran en la Fig. 3.14,
los ajustes lineales pueden representarse por la ecuacién log (Mpeg) = a log (M) +b,
donde los sistemas relajados tienen a; = 1.03 y by = 1.97, y los sistemas perturbados
as = 0.46 y by = 8.88.

El proceso que Lavoie et al. sugieren que estda dando origen a estas relaciones se explica

mediante la Fig. 3.15. Inicialmente el cimulo se encuentra relajado y la masa de la BCG
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Fig. 3.14: Masas de sistemas versus masas de CDGs (Lavoie et al. 2016). Los puntos
azules son las CDGs en sistemas relajados y los rojos son aquellas en sistemas pertur-
bados. Las lineas discontinuas indican el resultado de un ajuste lineal, donde su color
corresponde al de los datos que ajustan. Las lineas solidas resultan de un ajuste pesado

por un parametro que mide la razén de brillo superficial en distintos radios.

y del sistema es tal que se encuentran en el punto A. En algiin momento ocurre un
evento de fusion con otro sistema y la masa del cimulo aumenta, la BCG se desplaza
de su posicién que era el centro del potencial pero no cambia su masa. Asi, el sistema
estd perturbado y su masa es tal que ahora esta en el punto B. A medida que el siste-
ma comienza a relajarse, la BCG y otras galaxias migran al centro del pozo potencial
a través de friccion dindamica y se fusionan, de modo que la BCG aumenta su masa,

llegando asi al punto C.

Con el propésito de analizar si con nuestra muestra de CDGs se verificaba la misma
tendencia encontrada por Lavoie et al. se disend la misma grafica, la cual se muestra en
la Fig 3.16. Se obtuvo que las CDGs més luminosas/masivas se encuentran en sistemas
mas masivos, independientemente si estos estan relajados o perturbados. Esta relacién
ya ha sido encontrada en otros estudios (Zhao et al. 2015a; Lin & Mohr 2004; Whiley
et al. 2008; Bellstedt et al. 2016). Comparando las relaciones obtenidas a partir del
ajuste lineal con los descritos en Lavoie et al. (2016), se concluye que si bien hay una
tendencia clara de que los sistemas de menor masa sean sistemas mas relajados, y los de

mayor masa menos relajados, la tendencia que encuentran ellos de que ambas curvas se
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Fig. 3.15: Esquema del crecimiento de masa a través de una fusion entre sistemas
(Lavoie et al. 2016). La regién azul representa la relacion correspondiente a los ciimulos

relajados y la roja a los perturbados.

crucen en mayores masas de BCGs no se cumple aqui. Hay varios factores que pueden

contribuir a que no se haya obtenido la misma tendencia:

= Las BCGs de Lavoie et al. se encuentran en ctiimulos ricos, que tienen emision en
rayos X, mientras que nuestra muestra es de sistemas con riquezas menores y la

mayoria de ellos no tienen emisiéon en rayos X.
» La muestra de Lavoie et al. comprende redshifts mas altos (z < 1).

= El método que ellos usan para clasificar a los sistemas como relajados o perturba-
dos es mediante offsets del pico de emision en rayos X, mientras que para nuestra
muestra se usaron velocidades peculiares, algo que tal ves no sea equivalente. Su-
poniendo que las CDGs sean desplazadas del centro debido a una fusién, se espera
que estos desplazamientos del centro del pozo potencial también estén asociados
a velocidades peculiares grandes. Sin embargo, De Propris et al. (2021) comparan
las velocidades peculiares con offsets del pico de emisién de rayos X para 52 BCGs
y no encuentran una correlacion. Esto resultado es comprensible, ya que si bien
tanto un offset del centro del sistema grande y una velocidad peculiar alta indi-
can que el sistema no esta relajado, no necesariamente estan correlacionados. Por
ejemplo, la CDG puede verse cerca del pico de emision de rayos X por un efecto

de proyecciéon, pero en la componente radial puede que su velocidad peculiar sea
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Fig. 3.16: Masas de sistemas versus masas de CDGs. Los circulos azules son las CDGs
en sistemas relajados y su ajuste estd representado por la linea azul, los rosas son las
CDGs en sistemas perturbados y su ajuste lineal estd representado por la linea roja.
Los pardmetros de cada ajuste se muestran en el mismo color de su respectiva linea
de ajuste. Las lineas verticales estan asociadas al error estandar de los datos en cada
intervalo con un ancho de 0.2. Las lineas discontinuas son los ajustes lineales de Lavoie

et al., donde la linea roja corresponde a sistemas perturbados y la azul a los relajados.

alta, de forma que dependiendo del método usado se pueden obtener estados de
relajaciéon distintos. Martel et al. (2014) argumentan que las velocidades peculia-
res son una medida mas precisa para conocer las desviaciones de las CDGs del
centro de su sistema que los offsets del centroide de los cimulos en la posicién

proyectada en el cielo, segtin sus resultados.
= Su muestra es mucho més pequena.

= Nuestra muestra comprende tanto sistemas como CDGs con menores masas.

Debido a estas diferencias, puede ser que las muestras ni siquiera sean comparables y

que por esa razén no se haya encontrado exactamente la misma tendencia.

Resumiendo e incorporando todos los resultados obtenidos hasta ahora del anélisis de
las velocidades peculiares relativas de las CDGs: las velocidades peculiares mostraron

una distribucién que ya habia sido observada en otros trabajos, donde la mayoria de
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los sistemas tienen velocidades peculiares pequenas, pero hay un ntmero significativo

de sistemas con velocidades peculiares grandes (e.g, Malumuth 1992; Bird 1994; Coziol
et al. 2009). La distribucién tuvo una mediana de 0.41, que es mas grande comparada
con la encontrada en otros trabajos (e.g, Lauer et al. 2014; Lopes et al. 2018; De Propris
et al. 2021), esto se tradujo en un principio a que nuestra muestra tenia mas sistemas
perturbados (mayores velocidades peculiares) debido a que se consideraron sistemas con
riquezas menores. Sin embargo, del andlisis de las velocidades peculiares con respecto a
la masa y tamano de los sistemas se obtuvo que los méds masivos/grandes tienen veloci-
dades peculiares mayores. Ademas, los resultados de Lavoie et al. y los nuestros indican
que los sistemas més masivos estan mas perturbados. Estos resultados son consistentes
ya que los sistemas mas masivos han experimentado mas fusiones y por lo tanto debe-
rian estar mas perturbados. Que si bien que la CDG adquiera una velocidad peculiar
alta no depende solo de las fusiones que su sistema experimente sino también de su
masa, dado que se encontré que las CDGs més masivas tienen velocidades peculiares
menores, parece ser que las fusiones tienen un impacto mas importante. Un estudio de
Lin & Mohr (2004) encontr6 que la luz de las CDGs aporta una fraccion importante a
la luz total de los ctimulos, sin embargo, a medida que los ciimulos aumentan su masa a
través de fusiones, la fraccion de luz perteneciente a las CDGs no aumenta en la misma
proporcion. Esto indica que el crecimiento de las CDGs es mas lento que el crecimiento

del ciimulo por acrecién de grupos de galaxias.

Es asi como se llega a la conclusion de que la mediana relativamente alta obtenida de
la distribucion de velocidades peculiares no es debida a que estamos considerando sis-
temas con menor riqueza. Entonces, se hicieron varias pruebas intentado dar respuesta
a porque se habia encontrado una mediana tan alta comparada con la que se reporta
en varios trabajos en la literatura. Para esto, ya que se habia hecho un match con los
catalogos de Coziol et al. (2009) y Lauer et al. (2014), se aprovecho esta informacién
para comparar solo los sistemas que tenian coincidencia y que tuvieran informacion
de su velocidad peculiar. Para Coziol et al. se obtuvieron 26 coincidencias, la mediana
que se obtuvo para esos sistemas con su informacién de velocidades peculiares fue de
0.25 y la obtenida a partir de nuestra muestra fue de 0.23. Por otro lado, para Lauer
et al. se obtuvieron 39 coincidencias, su mediana para estos sistemas fue de 0.24 que
coincide también con la obtenida de nuestra muestra. Es importante mencionar que,

aunque dichos catalogos cubren todo el cielo, el nimero de galaxias para las que se
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tiene informacién de la velocidad peculiar para Coziol et al. es de 452, mientras que

para Lauer et al. es de 178, ambas cantidades son menores a la muestra que nosotros
usamos. En base a esto, se cree que las razones por las cuales se obtuvo una mediana
tan alta comparada con otros trabajos es debido a que utilizamos la informacién de
mas sistemas para calcularla, ademas de que las otras muestras pueden tener algin
tipo de sesgo por ejemplo al contener preferencialmente CDGs tipo c¢D que siendo mas
masivas poseen ya velocidades peculiares menores o que debido a como se seleccionaron
sus sistemas hayan escogido sistemas mas relajados. En este sentido, se considera que
nuestra muestra es mas general que otros catalogos en la literatura y los resultados son

posiblemente mas cercanos a la realidad.

3.4. Offsets
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Fig. 3.17: Distribucién de las diferencias entre el offset del centro geométrico (Oye,) v €l
offset del pico de emision de rayos X (Ox) para los 82 sistemas en comun con Piffaretti
et al. (2011).

Anteriormente se mencioné que SB20 proporciona las coordenadas del centro geométri-
co de cada sistema, con estas, y las coordenadas de las CDGs se puede obtener el offset
del centro geométrico, y asi usarlo para estudiar el estado dinamico de los sistemas, es
decir, como un equivalente del offset del pico de emisién de rayos X. Sin embargo, es

de esperarse que no sean semejantes, ya que es dificil que el pico de emisiéon cambie de
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posicion, puede que la intensidad en rayos X emitida en el pico tenga distintos valores

para diferentes instrumentos de deteccion, pero el pico seguird estando en la misma
posicion. En cambio, para el centro geométrico no se puede decir lo mismo. La posi-
cion del centro geométrico se determina a partir de un promedio de las coordenadas de
los miembros del sistema, entonces es mas susceptible a cambiar, sobre todo porque el
SDSS no observa a todas las galaxias de los sistemas. De acuerdo a Yoon et al. (2008)
el problema de colision de fibras del SDSS a veces da como resultado que los datos
espectroscopicos estén incompletos ~ 35 % o incluso més, ya para cimulos con z < 0.1,
y ain mayor para cumulos mas distantes. En consecuencia se pierde la informacion de
esas galaxias y por supuesto que el centro geométrico resulta afectado. Sin embargo, no

se puede saber en qué cantidad se ve afectado, hasta no hacer los calculos.

Se obtuvieron los offsets del centro geométrico de los sistemas, la forma en la que fueron
calculados se describe en la Subseccion 2.4.2. Con el objetivo de conocer cudles de estos
sistemas tenfan emision en rayos X, se hizo un match con Piffaretti et al. (2011). En su
catalogo proporcionan las coordenadas del centro de los sistemas determinadas a partir
de los datos de rayos X. Entonces, para aquellos sistemas que tuvieron coincidencia,
que fueron 82, también fue calculado el offset del pico de emisiéon de rayos X. Poste-
riormente, fueron comparados ambos valores de los offsets, en la Fig. 3.17 se muestra

la distribucién de sus diferencias.

Lo ideal seria que las diferencias entre ambos tipos de offsets fueran pequenas, pero
los resultados demuestran que esto no es asi, existe una gran cantidad de sistemas cu-
ya diferencia es de cientos de kpc, y aunque solo se esta probando con una pequena
submuestra, es probable que el resto presente el mismo comportamiento. Si bien, pro-
bablemente el mejor indicador del centro de los sistemas es el pico de emisiéon de rayos
X, no significa que el centro geométrico no se pueda usar, solo que este indicador si
es mas susceptible a las limitaciones del muestreo. Por ahora, para nuestra muestra no
fue posible usar el offset del centro geométrico para estudiar el estado dinamico de los
sistemas, pero en un futuro cuando hayamos podido solucionar los problemas que tuvo
el algoritmo de SB20 en identificar los sistemas y después de hacer algunas pruebas es

posible que podamos retomar el uso de este indicador.
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Fig. 3.18: Distribuciones de gaps de magnitud Amis y Amas. Izquierda: gaps en el filtro
r. Derecha: gaps en el filtro z. Las lineas unen los puntos medios de cada barra de su

respectivo color.

3.5. Gaps de magnitud

Se identificaron la segunda y tercera galaxia més brillante (la CDG se tomé como la
galaxia més brillante) de cada sistema en el filtro 7. Con la informacién de sus magni-
tudes absolutas se calculd la diferencia de magnitud entre la CDG y BCG2 (Amys); asi
como el gap entre BCG2 y BCG3 (Amag). Las distribuciones de ambos gaps para los

filtros r y z se muestran en la Fig. 3.18.

Como se observa para el filtro r» una gran parte de las CDGs de la muestra aiin no han
canibalizado a las otras galaxias del sistema, es decir, Amis es pequeno. En el caso de
Amess es mucho mas evidente que el niimero de sistemas con Amss pequeno es mayor
que el obtenido para Amis. Esto es de esperarse, ya que es mas facil que una galaxia
posea un brillo parecido al de la BCG2 que al de la CDG. En el caso del filtro z, el
comportamiento es muy parecido a partir del punto cero, pero hay un detalle, y es que
en este caso aparecen algunos gaps negativos. Debido a que la CDG, BCG2 y BCG3
se definieron como las més luminosas de su sistema en el filtro r y no necesariamente
esas galaxias ocupan el mismo lugar en luminosidad en el filtro z, algunos gaps resultan
negativos para el filtro z. La media, mediana y desviacion estandar de los gaps se mues-
tran en la Tabla 3.11. No fue posible calcular el gap para los 896 sistemas de la muestra

porque como se vio en la seccién 2.1 hay CDGs que el SDSS no observo, ademés de
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otras que resultaron con una magnitud subestimada —etiquetas 6 y 4, respectivamente—,

entonces estas fueron excluidas de este anélisis.

Amm(r) Amlg(Z) Am23(r) Amgg(Z’)

Numero de sistemas 800 800 799 801
Media 0.47 0.48 0.28 0.29
Mediana 0.34 0.36 0.21 0.24

o 0.41 0.42 0.25 0.28

Tabla 3.11: Gaps de los sistemas. Se muestran el nimero de sistemas para los que fue
calculado cada gap, asi como su media, mediana y desviacion estandar. En la parte
superior de la tabla se muestran los gaps donde la letra en paréntesis indica el filtro en

el que fue calculado.

Se dividen los sistemas entre aquellos que tengan Am > 0.5 y Am < 0.5, de este modo

se tienen cuatro posibles resultados:

L] Amlg > 0.5, Amgg < 0.5
Los sistemas que presentan estas caracteristicas son sistemas donde la CDG ya
canibaliz6 a otras galaxias y es mucho mas brillante que la BCG2 y la BCG3, de

manera que se tratan de sistemas con CDGs mas evolucionadas.

L] Am12 > 05, Am23 > 0.5
En este caso ambos gaps son muy grandes, esto podria deberse a que la BCG2 es
una galaxia muy brillante que ha llegado recientemente al sistema, cuya CDG ya

estaba evolucionada.

L] Am12 < 05, Am23 < 0.5
Como los gaps son pequenos en ambos casos, esto indica que la CDG no ha
canibalizado a sus comparteras, de modo que las galaxias poseen brillos similares

y en ocasiones no es facil saber cudl es la CDG.

= Amlg < 0.5, Amgg > 0.5
Amys es pequeno, pero Amss no, lo que se traduce a que el sistema tiene dos

galaxias dominantes.
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Tipos No. Sistemas Media Mediana o
Amyy > 0.5, Amgz < 0.5 246 0.95|0.20 0.87]0.18 0.37|0.14
Amqg > 0.5, Amgz > 0.5 48 0.87 | 0.70 0.81]0.65 0.27]0.21
Amqy < 0.5, Amagz < 0.5 424 0.220.19 0.21]0.16 0.14]0.14
Amis < 0.5, Amag > 0.5 84 0.19]0.74 0.18|0.67 0.13|0.22

Tabla 3.12: Tipos de sistemas de acuerdo al valor de sus gaps. En la columna 1 se listan

los cuatro tipos de sistemas en los que dividimos la muestra de acuerdo a los gaps, en la 2

estd el nimero de sistemas en cada tipo. En las columnas 3, 4 y 5 se muestran la media,

mediana y desviacion estandar, respectivamente. En estas columnas hay dos ntimeros

separados por una barra. El primer niimero se refiere a los parametros correspondientes

a Amyo v el segundo a los valores calculados para Amas.

En la Tabla 3.12 se proporciona informacién de cada tipo (solo para el filtro r). De ahi

se observa que, aunque en algunos casos las condiciones son las mismas (por ejemplo

Amqs > 0.5, Amgyz > 0.5), los parametros estadisticos son menores en el caso de Amags.

Lo anterior se explica con la distribucién (Fig. 3.18) donde se ve que para Amags, el

numero de sistemas con una diferencia pequena es mayor que para Amis. En la Fig.

3.19 se muestra un ejemplo de cada tipo de sistema considerando el valor de sus gaps.

a b RMS R

Masa de CDGs (Amys) 0.324 + 0.032  11.194 £ 0.018 0.282 0.379
Masa de CDGs (Amas) 0.071 £ 0.062 11.305 £ 0.020 0.308 0.045
Magnitud absoluta (Amis) -0.862 £ 0.058 -22.075 + 0.034 0.609 0.468
Magnitud absoluta (Amsgs) -0.182 £ 0.114 -22.382 £ 0.039 0.720 0.055
Masa virial (Amys) -0.330 £ 0.054 14.053 £ 0.032 0.565 0.214
Masa virial (Amas) -0.283 £ 0.091  13.999 £ 0.032 0.579 0.105
Radio virial (Am;s) -0.354 £ 0.057 1.621 £ 0.033 0.594 0.217
Radio virial (Amas) -0.277 £ 0.098  1.559 + 0.034  0.619 0.095

Tabla 3.13: Se muestran los paramétros de los ajustes lineales realizados a las gréficas

de las Figuras 3.20 y 3.21.

En la literatura se suele dividir los sistemas relajados y perturbados por el valor

Amys = 1 (e.g. Lopes et al. 2018), pero en nuestro caso hay muy pocos sistemas con
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Fig. 3.19: Tipos sistemas de acuerdo al valor de sus gaps. Parte superior izquierda:

primer tipo (Amis > 0.5, Amgg < 0.5). Parte superior derecha: segundo tipo (Amyy >

0.5, Amgyz > 0.5). Parte inferior izquierda: tercer tipo (Amiy < 0.5, Amaz < 0.5).

Parte inferior derecha: cuarto tipo (Amiy < 0.5, Amgg > 0.5). Las imdgenes fueron

tomadas de http://cas.sdss.org/dr13/en/tools/chart/navi.aspx, y son imagenes

compuestas de los filtros del SDSS con los colores invertidos.

Amis > 1, por eso decidimos buscar por otro valor. Se decidi6 usar el valor 0.5 para

dividir los sistemas a partir de una revisiéon de imagenes de algunos de ellos. Se observo

que aproximadamente este valor de gap marcaba la diferencia entre aquellos sistemas



3.5. GAPS DE MAGNITUD CAPITULO 3. RESULTADOS

il a=0.324+0.032 Ami

12.5 Amz3 b=11.194 + 0.018 =244 Amz3
RMS = 0.282
R =0.379

12.0 1 —23 1

,_.
=
&

 -22 FHESHP )

log [Mcpa]

,_.
=
o

31
a=0.071 + 0.062

1054 ¢ o § b=11.305 * 0.02 a=-0.862 + 0.058 a=-0.182 + 0.114
RMS=0.308 b=-22.075 * 0.034 b=-22.382 + 0.039
R=0.045 —20 1 RMS=0.609 RMS=0.720
R=0.468 R=0.055
10.0 . . . T : : T - . . , : . . — T — . —
00 02 04 06 08 10 12 14 16 1.8 20 22 00 02 04 06 08 1.0 12 14 16 18 2.0 2.2
am am

Fig. 3.20: Izquierda: Masas de las CDGs en funcién de Amys y Amgs. Derecha: magnitud
absoluta de las CDGs (filtro 7) como funcién de Amqs y Amaz. Ambas gréficas fueron
ajustadas por regresion lineal, y los parametros correspondientes a los ajustes estan en

las graficas. Las lineas verticales corresponden al error estandar en cada bin.

en los que era facil distinguir la CDG en luminosidad con respecto a la BCG2 y BCG3,
es decir, en aquellos sistemas con Amis > 0.5 se podia ver claramente la dominancia
en brillo de la CDG respecto a sus compafieras mas brillantes, por otro lado aquellos
sistemas con Amis < 0.5 el brillo de la CDG ya no era muy distinto al de sus com-
patieras. Raouf et al. (2019) para definir los grupos perturbados utilizan Amqy < 0.5
en la banda r y fuera de un radio de 70 kpc centrado en el centroide de luminosidad.
También hicimos pruebas con valores mas altos que este valor limite (Amiy = 0.6, y

0.7) y no se obtuvieron resultados significativamente diferentes.

Al igual que con la velocidad peculiar, también se analiz6 la relacién de los gaps
(Amya, Amag) con las masas y luminosidades de las CDGs (Fig. 3.20), y con las masas
y radios viriales (Fig. 3.21). Se hizo un ajuste lineal para cada grafica, cuyos parame-
tros se reportan en la Tabla 3.13. Existe una clara tendencia en las dos graficas de
la Fig. 3.20, donde las CDGs mas luminosas y masivas estan en sistemas con Amgs
grandes. Este comportamiento se debe a que la CDG a medida que va canibalizando a
sus compaiferas, va creciendo en masa y luminosidad, por lo tanto el gap entre ella y las
demas galaxias también va creciendo. Ahora, en el caso de Amss parece que no presenta
ninguna relacién con las masas o luminosidades de las CDGs. Esto tiene sentido dado

que el crecimiento de la galaxia dominante no tendria por qué estar relacionado con el
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crecimiento de sus comparfieras segunda y tercera mas brillantes.
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Fig. 3.21: Izquierda: masas viriales de los sistemas en funcién de Amys y Amos. Derecha:
radios viriales de los sistemas como funcion de Amqo y Amos. Ambas graficas fueron
ajustadas por regresion lineal, y los parametros correspondientes a los ajustes estan en

las graficas. Las lineas verticales corresponden al error estandar en cada bin.

Para el caso de las masas y radios viriales de los sistemas (Fig. 3.21), se observa que los
sistemas mas grandes y masivos tienen gaps menores. Esta tendencia se observa tanto
para Amgy, como para Amssz, de hecho el ajuste para ambos es bastante similar, pero
es cierto que, para Amaos la tendencia es menos clara. Esto puede estar relacionado
con que los sistemas mas masivos debieron de sufrir més eventos de fusiéon con grupos
hasta llegar la masa que tienen ahora. Dentro de esos grupos probablemente ya existian
galaxias pre-gigantes, de modo que el sistema formado tendra varias de estas galaxias y
en consecuencia las diferencias de luminosidades entre ellas son menores, sin importar

entre qué galaxias se esté calculando este ultimo.

Hasta ahora se ha visto que las relaciones entre las propiedades de las CDGs y sus
sistemas coinciden hasta cierto punto con lo que se habia encontrado examinando las
velocidades peculiares relativas. Pero, es necesario analizar si realmente existe una re-
lacion entre las velocidades peculiares y el gap; en la Fig. 3.22 se muestra la velocidad
peculiar relativa como funcién de Amis y Amaz. Como se observa, los sistemas cuyas
CDGs tienen velocidades peculiares altas presentan gaps pequenos. Esta misma ten-

dencia también fue encontrada por Lauer et al. (2014) para Amys, aunque ellos no la
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Fig. 3.22: Velocidad peculiar relativa en funcion del gap. Los datos fueron ajustados por
regresion lineal: Amys (linea sélida verde), Ameos (linea sélida morada). Los pardmetros
de cada ajuste se muestran del mismo color que su correspondiente linea de ajuste. Las

lineas verticales estan asociadas al error estandar de los datos en cada bin.

cuantificaron. Sin embargo, las relaciones son débiles, y aunque es similar para ambos
gaps, para Amsz es menos clara. Esto indica, en cierta medida, que hay una relacién
entre la V.o v el gap. Sin embargo, ya que la tendencia es débil, es posible que no se
trate de una relacion directa entre la velocidad peculiar relativa y el gap. Por un lado
el gap de magnitud proporciona informacion sobre la evolucién de la CDG al fusionarse
con sus compaiieras (ya sea en un ambiente grupal o al momento de llegar al ctiimulo,
aunque en este tltimo el proceso seria menos eficiente) y por otro, la velocidad peculiar
estd relacionada con las fusiones entre el sistema con otros, de forma que la dindmica
del sistema y la CDG resulte perturbada o en caso de que esta ultima provenga de
otro sistema que se fusion6 y que ain no haya pasado el tiempo suficiente para que se
relaje dindmicamente y se establezca en su nuevo sistema anfitriéon. Entonces, ya que se
tratan de procesos totalmente diferentes es poco probable que haya una relaciéon entre
ellos. Asi, la tendencia observada puede deberse mas bien a que, como ya se concluyé
de los resultados anteriores, la velocidad peculiar relativa es menor para las CDGs mas
masivas, y el hecho de ser mas masivas indica que han acretado mas material lo que
también aumenta el gap. Esto da como resultado que para menores V,.; correspondan

mayores gaps, pero no por una relacion entre ellos mismos sino mas bien por la relaciéon
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que cada uno presenta con las masas de las CDGs.
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Fig. 3.23: Masas de sistemas versus masas de CDGs para sistemas relajados y per-
turbados segin Amgys. El ajuste lineal correspondiente a los sistemas relajados esta
representado por la linea azul y para los perturbados por la linea roja. Los pardametros
de cada ajuste se muestran en el mismo color que su linea de ajuste. Las lineas vertica-
les estan asociadas al error estandar de los datos en cada bin. Las lineas discontinuas
son los ajustes lineales de Lavoie et al., donde la linea roja corresponde a sistemas

perturbados y la azul a los relajados.

También se produjo una gréafica como la de Lavoie et al. (Fig. 3.14), clasificando los sis-
temas relajados y perturbados a partir del valor de su gap ( Amjs > 0.5 para relajados
y Amys < 0.5 para perturbados), esta grafica se muestra en la Fig. 3.23. Se observa que
si bien no se obtuvo lo mismo que Lavoie et al., quizas por las mismas razones que no
se obtuvo cuando se usé la V,; para separar a los sistemas (Fig. 3.16), con el uso del
gap se logré acercarse mas a la tendencia que ellos reportan en el caso de los sistemas
perturbados (algo que con el método de velocidades peculiares no fue posible). Existen
similitudes con los resultados que se obtuvieron con la velocidad peculiar. Se obtuvo
nuevamente que los sistemas de menor masa son sistemas méas relajados y los de mayor
masa menos relajados. Pero también hay diferencias: mientras los resultados de ambos
indican que los sistemas con mayor masa son los que tienen las CDGs mas masivas, para
el caso del gap, la tendencia es mas pronunciada y mas clara. De la grafica de Lavoie

et al. se observa que ambas curvas se cruzaran en mayores masas de CDGs, algo que
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no se observé con el método de velocidad peculiar, pero si con el del gap. Al decir que

con el método del gap se obtuvieron relaciones mas claras y pronunciadas no estamos
diciendo que es mejor ese método sino que el uso de diferentes estimadores del estado
dinamico de los sistemas puede cambiar significativamente el valor de la pendiente en
las relaciones obtenidas. Esto es debido a que los estimadores no coinciden por comple-
to, y como prueba de ello se observa en la Fig. 3.22, que la relacion entre V,.; y gap es
débil (R=0.105).

Como conclusién para esta parte: nuestros resultados (ni con el método de velocidad
peculiar, ni el de gap) no confirman el modelo de Lavoie et al. (Fig. 3.15), sobre todo
porque su modelo parece indicar un crecimiento importante en la masa de la CDG en
un ambiente més denso (cimulo), mientras que nuestros resultados més bien indican
una importancia mayor del canibalismo pero en las etapas iniciales de crecimiento de

la CDG, es decir, cuando ain se encuentra en un grupo.

Se puede hacer un analisis analogo al de las figuras, 3.20, 3.21, 3.22 y 3.23 con los gaps
Amqy y Amaz ahora en el filtro z, pero debido a que los gaps en este filtro tienen un
comportamiento similar a los del filtro r (Fig 3.18), las tendencias encontradas serian
las mismas. Por esta razon se decidié que con el analisis de los gaps en el filtro r era

suficiente.

3.6. Propiedades de las CDGs y sistemas en diferentes ambientes

Se estudié como cambian las propiedades de las CDGs y los sistemas en cuatro ambien-
tes de la estructura a gran escala. El nimero de CDGs o sistemas en cada ambiente
estd dado en la Tabla 3.14. Puede parecer contradictorio que existan CDGs en vacios,
sin embargo, esto se debe a que los vacios de Varela et al. son esféricos, una condicion
que simplifica demasiado a estos ambientes. En realidad, no se espera que los vacios
tengan una forma simétrica, sino mas bien irregular. Asi que, en algunos casos los va-
cios pudieron superponerse con regiones mas densas de los superciimulos, de modo que

algunas CDGs entraron en este ambiente.

Para empezar, se analizaron las distribuciones de las propiedades de las CDGs y los
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sistemas con el fin de observar si cambian significativamente en cada ambiente. Debido

a que la cantidad de CDGs en los diferentes ambientes no es la misma, las distribuciones

fueron normalizadas para poder hacer la comparacién entre ellas.

Ambiente No. Sistemas Porcentaje
Vacios 73 8.1%
Comp. dispersa 462 51.6 %
Filamentos 221 24.7%
Nodos 140 15.6 %
Total 896 100 %

Tabla 3.14: Proporciones de CDGs en los ambientes de la estructura a gran escala.
En la columna 1 se listan los ambientes de la estructura a gran escala, en columna 2

estd el nimero de sistemas en cada ambiente y en la columna 3 las mismas cantidades

representadas en porcentajes.
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Fig. 3.24: Izquierda: masas estelares de las CDGs en diferentes ambientes de la es-

tructura a gran escala. Derecha: magnitudes absolutas de las CDGs en el filtro r para

diferentes ambientes. Se realiz6 un ajuste gaussiano para cada distribucion, los ajustes

son de un tono mas oscuro que su distribucién correspondiente.

En la Fig. 3.24 se encuentran las distribuciones de la masa y magnitud absoluta de

las CDGs. A estas distribuciones se les hizo un ajuste gaussiano para visualizar mas
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facilmente cada distribucién y poder compararlas. En la Tabla 3.15 se proporciona la

informacion estadistica de cada distribucién. De la tabla se puede ver que el niimero de
CDGs con masa estelar y magnitud absoluta no es igual a 896. Si bien, todas las CDGs
fueron ubicadas en un ambiente, no para todas las CDGs se tienen masas estelares.
El match hecho con CHA15 resulté en 699 y algunas de ellas se consideraron como
outliers. Mientras que del célculo de las magnitudes absolutas se excluyeron aquellas
que el SDSS no habia observado y las que tenian magnitudes subestimadas. El ambiente
menos denso es el de vacios, le sigue la componente dispersa y después los filamentos, y
por tltimo los nodos. Se aprecia en la Tabla 3.15 que la masa de las CDGs crece para
ambientes mas densos, al igual que la magnitud absoluta, es decir, las CDGs mas ma-
sivas y luminosas se ubican en ambientes mas densos. Sin embargo, la diferencia entre
filamentos y nodos es poca, de manera que podrian no ser significativamente diferentes

una de la otra.

Masa estelar

Ambiente No. CDGs Media Mediana o

Vacios 48 11.20 11.19  0.33
Comp. dispersa 340 11.31 11.37  0.30
Filamentos 191 11.35 11.39 0.30
Nodos 116 11.38 11.41 0.32

Magnitud absoluta
Ambiente No. CDGs Media Mediana o

Vacios 54 -22.10  -22.04 0.75
Comp. dispersa 390 -22.36  -22.44  0.71
Filamentos 214 -22.45  -22.50  0.69
Nodos 138 -22.49  -2256  0.76

Tabla 3.15: Informacién estadistica de la masa estelar y magnitud absoluta de las CDGs
para diferentes ambientes. La columna 1 corresponde a los ambientes de la estructura a
gran escala, columna 2 muestra el nimero de CDGs en cada ambiente, columna 3, 4 y 5

presentan la media, mediana y desviacion estandar en cada ambiente, respectivamente.

Para establecer la significancia estadistica de los resultados se realizé la prueba no
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paramétrica Kruskal-Wallis (K-W) en estas submuestras. Se usa una prueba no para-

métrica ya que algunas de las submuestras no siguen una distribucién gaussiana (como
se verific6 con las pruebas Anderson-Darling y Kolmogorov-Smirnov). Las pruebas no
paramétricas usadas en el andlisis se realizan a un nivel de significancia del 95 % que
es el estandar. Si el p-value que se obtiene al aplicar la prueba es < 0.05, se dice que es
poco probable que ambas submuestras provengan de la misma poblacion. En cambio,
si es > (.05, se concluye que no hay evidencia suficiente para decir que las submuestras
no son de la misma poblacion, y a medida que el p-value se acerca a uno, la probablidad
de que las dos submuestras pertenezcan a la misma poblaciéon es mayor. Los p-values
obtenidos al aplicar la prueba K-W a las distribuciones de masa estelar y magnitud
absoluta de las CDGs se muestran en la Tabla 3.16.

Masa estelar

v C F N

V 1 0.035 0.004 0.002
C 1 0.127 0.042
F 1 0.430
N 1

Magnitud absoluta
v C F N

vV 1 0.009 0.001 0.001
C 1 0.091 0.044
F 1 0.594
N 1

Tabla 3.16: p-values obtenidos al aplicar la prueba K-W a los diferentes ambientes de la
estructura a gran escala: vacios(V), componente dispersa(C), filamentos(F) y nodos(N),

para las distribuciones de masa estelar y magnitud absoluta de las CDGs. .

Para ambas distribuciones, los tinicos p-values mayores a 0.05 son los correspondientes
a componente dispersa - filamentos y filamentos - nodos, obteniendo un p-value mayor
para este ultimo en las dos distribuciones. Lo anterior indica primero que no hay evi-

dencia suficiente para descartar que la componente dispersa y filamentos pertenecen a
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una poblacion distinta y segundo, es mas probable que los filamentos y nodos provengan

de una misma poblacién, es por esto que sus distribuciones son similares.

Las distribuciones de la masa y radio viriales de los sistemas se muestran en la Fig. 3.25.
A estas distribuciones también se les ajusté una gaussiana, la informacion estadistica
correspondiente a cada una se presenta en la Tabla 3.17. Se observa que la masa y
tamano de los sistemas aumenta en promedio al pasar a ambientes mas densos. Sin em-
bargo, la diferencia en promedio entre filamentos y nodos es poca o nula, de manera que
puede que no exista diferencia entre ellos. Para revisar esto, se aplico la prueba K-W,
los p-values resultantes se muestran en la Tabla 3.18. Los p-values mayores a 0.05 son
los de vacios - componente dispersa y filamentos - nodos, siendo mayor para este ultimo
en las dos distribuciones. Se concluye que, si bien los sistemas mas grandes y masivos
habitan en ambientes mas densos, no hay diferencia entre estas propiedades para am-

bientes menos densos (vacios y componente dispersa) y més densos (filamentos y nodos).

Vacios Vacios
Componente dispersa 0.7 4 Componente dispersa
0.8 1 Flamentos Filamentos

Nodos ¥ Nodos

0.6

Probabilidad
Probabilidad

0.4

0.2 1
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Q T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T
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Fig. 3.25: Izquierda: masas viriales de los sistemas en diferentes ambientes de la estruc-
tura a gran escala. Derecha: radios viriales de los sistemas para diferentes ambientes.
Se realiz6é un ajuste gaussiano para cada distribucién, los ajustes son de un tono més

oscuro que su distribucién correspondiente.

Las distribuciones de la velocidad peculiar relativa y del gap Amqo en diferentes am-
bientes se muestra en la Fig. 3.26. En ambas graficas no se muestran las barras de los

histogramas y en cambio se muestra la linea que une la parte superior de cada ba-
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Masa virial

Ambiente No. sistemas Media Mediana o
Vacios 72 13.82 13.86  0.62
Comp. dispersa 462 13.89 13.93 0.60
Filamentos 221 14.00 14.02  0.54
Nodos 140 14.01 14.15 0.3

Radio virial

Ambiente No. sistemas Media Mediana o
Vacios 72 1.38 1.29 0.62
Comp. dispersa 461 1.45 1.36 0.62
Filamentos 221 1.56 1.46 0.63
Nodos 140 1.56 1.61 0.57

Tabla 3.17: Informaciéon estadistica de la masa y radio viriales de los sistemas para
diferentes ambientes. La columna 1 corresponde a los ambientes de la estructura a gran
escala, columna 2 muestra el niimero de sistemas en cada ambiente, columna 3, 4 y 5

presentan la media, mediana y desviacién estandar en cada ambiente, respectivamente.

rra para visualizar mas claramente como se comporta la distribucién. La informacion
estadistica de las dos distribuciones se encuentra en la Tabla 3.19. Se observa de las
graficas que no hay mucha diferencia entre un ambiente y otro, excepto por los vacios
que tienen una distribucién un poco diferente a las demés. De los valores reportados en
la tabla, se observa que la media y mediana de vacios en la distribucién de gap parecen

significativamente diferentes a las de los otros ambientes.

Para tener algo concluyente, se realizé la prueba K-W, los p-values obtenidos se repor-
tan en la Tabla 3.20. Todos los p-values son mayores a 0.05 en ambas distribuciones,
entonces no hay evidencia para rechazar que los ambientes son significativamente dife-
rentes. Esto apunta a que el efecto es local, de modo que las relaciones obtenidas solo
dependen de su entorno local, es decir si estan en ctiimulos o grupos y no del ambiente

de la estructura a gran escala.

Otro de los objetivos de este trabajo es analizar si las relaciones entre las propiedades
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Masa virial

v C F N

V 1 0445 0.045 0.027
C 1 0.042  0.020
F 1 0.570
N 1

Radio virial

v C F N

V 1 0.380 0.037 0.021
C 1 0.044 0.022
F 1 0.580
N 1

Tabla 3.18: p-values obtenidos al aplicar la prueba K-W a los diferentes ambientes de la
estructura a gran escala: vacios(V), componente dispersa(C), filamentos(F) y nodos(N),

para las distribuciones de masa y radio viriales de los sistemas.

de las CDGs, sistemas y propiedades evolutivas se conservan en distintos ambientes.
Para esto se analizaron las gréaficas en la Fig. 3.27 para la masa estelar y magnitud
absoluta de las CDGs con respecto a la velocidad peculiar relativa. Todas las gréficas
fueron ajustadas por regresion lineal solo hasta el bin donde se tenian suficientes datos.
Las lineas verticales corresponden al error estandar en cada bin. La informacion de los

ajustes se muestra en la Tabla 3.21.

A partir de la grafica de masa estelar de las CDGs (panel izquierdo de la Fig. 3.27) se
observa la misma tendencia que la observada en la Fig. 3.12, donde las galaxias mas
masivas tienen velocidades peculiares relativas menores. Los vacios y componente dis-
persa poseen una pendiente similar, aunque la relacién es débil (R ~ 0.1), y para los
nodos y filamentos se observa un incremento en la pendiente e incluso la relacién es
mas fuerte que en los otros ambientes. En cuanto a la grafica de la magnitud absoluta
de las CDGs (panel derecho de la Fig. 3.27) también se observa que existe una relacién
débil entre las magnitudes y las velocidades peculiares donde las CDGs mas lumino-

sas tienen velocidades peculiares menores en todos los ambientes. La pendiente en este
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Fig. 3.26: Izquierda: velocidad peculiar relativa de las CDGs en diferentes ambientes de

la estructura a gran escala. Derecha: Amqy de los sistemas para diferentes ambientes.

Velocidad peculiar relativa

Ambiente No. CDGs Media Mediana o

Vacios 70 0.50 0.43 0.38
Comp. dispersa 455 0.48 0.43 0.34
Filamentos 220 0.45 0.39 0.33
Nodos 140 0.44 0.36 0.35
Amyy
Ambiente No.CDGs Media Mediana o

Vacios 63 0.57 0.43 0.47
Comp. dispersa 419 0.48 0.33 0.43
Filamentos 198 0.44 0.32 0.38
Nodos 123 0.47 0.35 0.42

Tabla 3.19: Informacién estadistica de la velocidad peculiar relativa y gap de los siste-
mas para diferentes ambientes. La columna 1 corresponde a los ambientes de la estruc-
tura a gran escala, la columna 2 al nimero de CDGs en cada ambiente, columna 3,4y 5

presentan la media, mediana y desviacién estandar en cada ambiente, respectivamente.

caso, es nuevamente similar para vacios y componente dispersa con el valor més bajo,

luego para filamentos la pendiente incrementé y los nodos poseen la pendiente mas
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Velocidad peculiar relativa

\Y% C F N
V 1 0931 0446 0.322
C 1 0.235 0.133
F 1 0.637
N 1

Amys

\Y% C F N
V 1 0124 0.058 0.100
C 1 0.431  0.695
F 1 0.761
N 1

Tabla 3.20: p-values obtenidos al aplicar la prueba K-W a los diferentes ambientes de la
estructura a gran escala: vacios(V), componente dispersa(C), filamentos(F) y nodos(N),

para las distribuciones de velocidad peculiar relativa y gap.
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Fig. 3.27: Izquierda: masa estelar de las CDGs en funcién de velocidad peculiar relativa
en diferentes ambientes de la estructura a gran escala. Derecha: magnitud absoluta de
las CDGs (filtro r) en funcién de la velocidad peculiar relativa para diferentes ambientes.
Todas las graficas fueron ajustas por regresion lineal. Las lineas verticales corresponden

al error estandar en cada bin.
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Velocidad peculiar relativa x Masa estelar

Ambiente No. CDGs a b RMS R
Vacios 39 -0.114 4+ 0.202 11.223 + 0.104 0.344 0.095
Comp. dispersa 315 -0.109 £+ 0.061 11.360 £ 0.031 0.3 0.1
Filamentos 175 -0.166 4+ 0.087 11.419 4+ 0.042 0.301 0.145
Nodos 107 -0.351 £ 0.111  11.534 4+ 0.052 0.302 0.295

Velocidad peculiar relativa x Magnitud absoluta

Ambiente No.CDGs a b RMS R
Vacios 49 0.286 4+ 0.365 -22.196 £+ 0.193 0.743 0.114
Comp. dispersa 363 0.262 £ 0.13  -22.486 4+ 0.066 0.681 0.105
Filamentos 198 0.409 4+ 0.188 -22.629 + 0.088 0.685 0.155
Nodos 128 0.84 + 0.23  -22.846 + 0.108 0.716 0.31

Tabla 3.21: La columna 1 corresponde a los ambientes de la estructura a gran escala, la
columna 2 al nimero de CDGs en cada ambiente, las 3 y 4 corresponden a la pendiente y
la ordenada al origen del ajuste con su errores, respectivamente. La columna 5 muestra

el error cuadratico medio, y la 6 reporta el coeficiente de correlacion.

inclinada y también una relacién mas fuerte que las de los otros ambientes. Esto podria
explicarse por el hecho de que los filamentos y nodos son ambientes mas densos y como
ya se mencioné en ellos residen las CDGs mas masivas, esto hace que las relaciones se
inclinen mas. Independientemente de la inclinacion de las relaciones, lo interesante es
que, sin importar el ambiente, se observa que las CDGs més masivas tienen velocidades
peculiares menores, debido a que al ser mas masivas es dificil que algin agente externo

las desplace.

En la Fig. 3.28 se reportan las graficas para la masa y radio viriales de los sistemas con
respecto a la velocidad peculiar relativa para diferentes ambientes y en la Tabla 3.22 se
muestra la informacion de los ajustes lineales realizados. Se observa la misma tendencia
que se encontro en las graficas de la Fig. 3.13 en todos los ambientes, donde las CDGs
de los sistemas mas grandes y masivos tienen velocidades peculiares relativas mas altas.
Sin embargo, la tendencia tiene diferentes pendientes en cada ambiente, vacios y nodos

tienen pendiente similar, filamentos tienen una pendiente significativamente menor a
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ellos y la componente dispersa presenta la pendiente mas grande, esto tanto para las

masas como radios viriales.
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Fig. 3.28: Izquierda: masa virial de los sistemas en funcién de velocidad peculiar re-
lativa de sus CDGs en diferentes ambientes de la estructura a gran escala. Derecha:
radio virial de los sistemas en funcion de la velocidad peculiar relativa de sus CDGs
para diferentes ambientes. Las graficas fueron ajustas por regresion lineal. Las lineas

verticales corresponden al error estandar en cada bin.

Ahora las relaciones entre el gap y las propiedades de las CDGs como la masas y la
magnitud absoluta en los cuatro ambientes, se muestran en la Fig. 3.29, y la informacién
sobre los ajustes de las relaciones se presentan en la Tabla 3.23. Se observa que a mayo-
res masas y luminosidades de las CDGs, hay un mayor gap, para todos los ambientes,
esto va en el sentido de que, mientras mas canibalice la CDG a otras galaxias mas cre-
cerd en masa y luminosidad (recordemos que en sistemas mas masivos la canibalizacién
es poco eficiente, que no quiere decir que no suceda solo que es menos frecuente, pero
en nuestro caso estamos analizando en su mayoria sistemas pobres donde la canibali-
zacién es mas eficiente) y también crecerd el gap entre ella y sus compafieras, algo que
ya se habia encontrado en las gréaficas de la Fig. 3.20. Sin embargo, las pendientes en
las relaciones cambian entre ambientes, la de componente dispersa y filamentos tienen

pendientes similares, mientras que las de los vacios y nodos son mayores.

El hecho de que la componente dispersa y los filamentos tengan pendientes similares
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Velocidad peculiar relativa x Masa virial

Ambiente No. CDGs a b RMS R
Vacios 62 0.44 + 0.246 13.652 + 0.124 0.564 0.226
Comp. dispersa 422 0.504 + 0.103 13.666 + 0.052 0.575 0.232
Filamentos 204 0.244 + 0.145 13.892 4+ 0.068 0.534 0.118
Nodos 130 0.409 + 0.156 13.888 4+ 0.073 0.487 0.226

Velocidad peculiar relativa x Radio virial

Ambiente No.CDGs a b RMS R
Vacios 62 0.452 + 0.255 1.201 + 0.128 0.584 0.224
Comp. dispersa 422 0.607 £ 0.108 1.184 £ 0.054 0.599 0.265
Filamentos 204 0.326 +£ 0.169 1.417 £ 0.079 0.623 0.134
Nodos 130 0.429 + 0.173 1.425 + 0.081 0.537 0.214

Tabla 3.22: La columna 1 corresponde a los ambientes de la estructura a gran escala, la
2 al nimero de CDGs en cada ambiente, las columnas 3 y 4 a la pendiente y ordenada
al origen del ajuste con sus errores, respectivamente. La columna 5 muestra el error

cuadratico medio, y la 6 reporta el coeficiente de correlacion.
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Fig. 3.29: Izquierda: masa estelar de las CDGs en funcion del gap en diferentes ambientes
de la estructura a gran escala. Derecha: magnitud absoluta (filtro r) de las CDGs en
funcién del gap para diferentes ambientes. Las graficas fueron ajustas por regresion

lineal. Las lineas verticales corresponden al error estandar en cada bin.
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no es de extranarse, ya que son ambientes parecidos, y de transicion entre ambientes

menos a mas densos. Lo que si es raro es que los vacios y nodos tengan pendientes
mayores y parecidas, ya que se tratan de ambientes totalmente diferentes, de acuerdo
a los resultados anteriores en los vacios habitan las CDGs y sistemas de menor masa,
mientras que en los nodos se encuentran las CDGs y sistemas mas masivos. Lo mas
probable es que se hayan obtenido pendientes mayores y mejores correlaciones debido a
que, en ambos ambientes, la cantidad de datos que fueron ajustados fue menor. Se hizo
una prueba para observar la dependencia de la pendiente y la correlacién con el niimero
de datos para el caso de la masa de la CDG. En el ambiente de vacios que originalmente
tiene a = 0.627 y R = 0.536 si el ajuste abarcara otro bin de 0.2, los valores cambian
aa=0519y R =0.502, y para los nodos si se agrega la informacién de otro bin del
mismo tamano pasa de tener a = 0.587y R = 0.481 a a = 0.495 y R = 0.454. Entonces
en ambos ambientes si se agregan mas datos tanto la pendiente como la correlacion
disminuyen, y hay una diferencia menor entre ellos y los otros dos ambientes, aunque es

importante mencionar que en ambos casos los datos que se agregaron fueron muy pocos.

A partir de las graficas de la masa y radios viriales de los sistemas en funcién del gap
de magnitud en diferentes ambientes (Fig. 3.30), se aprecia que todos coinciden en la
misma tendencia, los sistemas més grandes y masivos tienen menores gaps. Este com-
portamiento ya se habia observado en las graficas de la Fig. 3.21, y la explicacién es
la misma, en sistemas mas grandes hay mas galaxias pre-gigantes debido a la fusion
de grupos, por lo tanto el gap de luminosidad es més pequeno. La informacion de los
ajustes aplicados a las graficas se muestran en la Tabla 3.24. Sin embargo, se tiene
que mencionar que las relaciones son débiles (R pequenos), que hay mucha dispersién
y ademas las pendientes de las relaciones cambian para cada ambiente. Para la masa
virial los nodos tienen la pendiente mas pequena, le sigue la componente dispersa y
filamentos con pendiente similar, y los vacios que tienen la pendiente mas pronunciada,
esto no es raro debido a que la componente dispersa y filamentos tienen parametros
similares porque son ambientes parecidos y las pendientes presentes en los vacios y no-
dos no resultan raras considerando sus errores, sobretodo en los vacios donde el error
asociado a esta es muy alto. Para los radios viriales las diferencias entre los valores de

los pendientes son menores y se justifican con sus errores.

Por 1ltimo, se presenta la relacion entre el gap de magnitud y la velocidad peculiar para

98



CAPITULO 3. RESULTADOS 3.6. CDGS EN DIFERENTES AMBIENTES

Amis x Masa estelar

Ambiente No. CDGs a b RMS R
Vacios 35 0.627 £ 0.172  10.927 £+ 0.082 0.263 0.536
Comp. dispersa 300 0.292 + 0.052 11.196 £+ 0.026 0.281 0.311
Filamentos 162 0.268 + 0.075  11.247 £ 0.036  0.28 0.272
Nodos 93 0.587 £ 0.112 11.159 £ 0.049 0.28 0.481

Amy, X Magnitud absoluta

Ambiente No. CDGs a b RMS R
Vacios 41 -1.49 £ 0.314  -21.473 + 0.146 0.531 0.605
Comp. dispersa 341 -0.781 £ 0.103 -22.054 4+ 0.052 0.601 0.381
Filamentos 187 -0.752 + 0.149 -22.163 + 0.073 0.614 0.349
Nodos 110 -1.508 + 0.223 -21.951 + 0.097 0.593 0.545

Tabla 3.23: Informacién de los ajustes aplicados a las relaciones del gap con la masa
estelar y magnitud absoluta de las CDGs para diferentes ambientes. La columna 1
corresponde a los ambientes de la estructura a gran escala, la 2 al nimero de CDGs en
cada ambiente, las columnas 3 y 4 corresponden a la pendiente del ajuste y ordenada
al origen con sus errores, respectivamente. La columna 5 es el error cuadratico medio y

la 6 reporta el coeficiente de correlacion.

diferentes ambientes en la Fig. 3.31, con la informaciéon de los ajustes en la Tabla 3.25.
Aqui se observa una diferencia en las relaciones en cada ambiente, los vacios presentan
una tendencia donde los sistemas con mayores velocidades peculiares tienen mayores
gaps, en la componente dispersa la relacion desaparece, en los filamentos y nodos la re-
lacién encontrada es la opuesta, donde a mayores velocidades peculiares menores gaps

que fue lo que se encontré antes para todos los datos (Fig. 3.22).

El razonamiento detras de la relacién observada en los vacios es que en ellos habitan los
sistemas menos masivos y pobres, al contener menos galaxias (quizds solo una galaxia
pre-gigante) las diferencias de luminosidades entre ellas y la CDG son mayores (gaps
grandes), pero como no hay muchas galaxias las CDGs no tienen mucho que canibalizar,

por lo tanto no son tan masivas y tienen velocidades peculiares mayores.
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Vacios

Componente Dispersa

Vacios
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Fig. 3.30: Izquierda: masa virial de los sistemas en funciéon del gap en diferentes am-

bientes de la estructura a gran escala. Derecha: radio virial de los sistemas en funcién

del gap para diferentes ambientes. Las graficas fueron ajustas por regresion lineal. Las

lineas verticales corresponden al error estandar en cada bin.

Amqs X Masa virial

Ambiente No. sistemas a b RMS R
Vacios 51 -0.565 + 0.334 13.961 £+ 0.155 0.602 0.235
Comp. dispersa 388 -0.366 + 0.094 14.022 + 0.048 0.583 0.195
Filamentos 187 -0.377 £ 0.130 14.14 £ 0.064  0.538 0.207
Nodos 110 -0.153 £+ 0.199 14.091 £+ 0.086 0.528 0.074

Amqs x Radio virial

Ambiente No. sistemas a b RMS R
Vacios 51 -0.475 + 0.311 1482 4+ 0.145 0.561 0.212
Comp. dispersa 388 -0.359 £ 0.097  1.581 £ 0.05 0.601 0.184
Filamentos 187 -0.436 + 0.149 1.725 £ 0.073 0.614 0.210
Nodos 110 -0.202 £+ 0.214 1.663 + 0.093 0.569 0.09

Tabla 3.24: La columna 1 corresponde a los ambientes de la estructura a gran escala,

la 2 al nimero de sistemas en cada ambiente, la 3 y 4 corresponden a la pendiente y

ordenada al origen del ajuste con su errores, respectivamente. La columna 5 es el error

cuadratico medio y la 6 reporta el coeficiente de correlacion.
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Fig. 3.31: Velocidad peculiar relativa en funciéon del gap en diferentes ambientes. Las
graficas fueron ajustadas por regresion lineal, las lineas verticales corresponden al error

estandar en cada bin.

Velocidad peculiar relativa x Amgs

Ambiente No. CDGs a b RMS R
Vacios 48 0.230 = 0.195 0.378 = 0.092 0.350 0.170
Comp. dispersa 300 0.011 £ 0.053 0.462 £+ 0.027 0.328 0.011
Filamentos 186 -0.184 + 0.080 0.535 £ 0.039 0.330 0.167
Nodos 110 -0.317 £ 0.112 0.547 £ 0.052 0.331 0.261

Tabla 3.25: La columna 1 corresponde a los ambientes de la estructura a gran escala,
la 2 al nimero de CDGs en cada ambiente, la 3 y 4 corresponden a la pendiente y
ordenada al origen del ajuste con su error, respectivamente. La columna 5 es el error

cuadratico medio y la 6 reporta el coeficiente de correlacion.

Para terminar, en la Tabla 3.26 se muestran las fracciones de CDGs early-type y late-
type, asi como las proporciones de sistemas relajados o perturbados (de acuerdo con la
velocidad peculiar relativa o el gap de magnitud) para cada ambiente. Se esperaba que
el porcentaje de galaxias early-type aumentara en ambientes mas densos por la cues-
tion del preprocesamiento y que las CDGs mas masivas habitan en estos ambientes.

Pero dado que no se encontraron diferencias entre los ambientes de la estructura a gran
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Early (%) Late (%) Ry (%) Pv (%) Re (%) Po (%)

Vacios 86 14 38 62 41 59
Comp. dispersa 87 13 36 64 37 63
Filamentos 91 9 39 61 34 66
Nodos 86 14 43 57 34 66

Tabla 3.26: La columna 1 corresponde a los ambientes de la estructura a gran escala,
las columnas 2 y 3 al porcentaje de CDGs early y late-type en cada ambiente, respecti-
vamente. En las columnas 4 y 5 los sistemas relajados o perturbados respectivamente,
segun la velocidad peculiar. Las columnas 6 y 7 presentan los sistemas relajados o

perturbados respectivamente segin el gap de magnitud.

escala, de modo que parece que la evolucién de la CDG es un fenémeno local, no es
sorpresivo este resultado y esto solo apoya mas el hecho de que el ambiente global no

influye de la misma manera que el entorno local en las relaciones obtenidas entre las
propiedades de las CDGs.

La fraccion de sistemas relajados de acuerdo a su velocidad peculiar relativa en distintos
entornos tiene un comportamiento mas o menos constante. Por el contrario, para el
caso del gap sucede que el porcentaje de sistemas relajados es mayor en ambientes
menos densos, esto de nuevo puede explicarse por el hecho de que en estos ambientes
se encuentran los sistemas con gaps mayores, lo que es consistente con los resultados

obtenidos anteriormente.
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Conclusiones

Se analizdé una submuestra de CDGs extraida del catdlogo de sistemas de SB20. Tal
catalogo solo incluye galaxias con redshift espectroscopico. Estos datos y la informacion
fotométrica de las galaxias provienen del SDSS DR13 para galaxias de 46 superctimulos
de Chow-Martinez et al. (2014) en el Universo local (z= 0.02 - 0.15). La muestra estd
conformada por 896 CDGs pertenecientes a sistemas con 15 o mas miembros, de las
cuales 350 fueron validadas por otros catalogos mientras que las restantes se validaron
por inspeccién visual en el presente trabajo. Se obtuvieron algunas propiedades de las
CDGs como los angulos de posicion, razones axiales, masas estelares, magnitudes abso-
lutas y morfologia. Ademaés, se aprovecharon las propiedades de los sistemas publicadas
en el catalogo de SB20 como coordenadas del centro geométrico, la masa y radio vi-
riales. SB20 utilizaron la misma muestra de galaxias y, mediante la aplicacion de un
algoritmo de reconocimiento de estructura, fueron capaces de identificar 144 filamentos
distribuidos en los 46 supercimulos. Esto permitié establecer el ambiente de la estruc-
tura a gran escala al que pertenecian las CDGs de la muestra, de modo que fue posible
determinar si se encontraban en un filamento o nodo, a partir de la informacion de
SB20, en un vacio del catdlogo de Varela et al. (2012), o si eran parte de la componente

dispersa (que no pertenecia a ninguno de los anteriores).

Toda esta informacién permitié encontrar y verificar relaciones entre las propiedades
intrinsecas y evolutivas de las CDGs con las propiedades de los sistemas. Se obtuvieron
velocidades peculiares de las CDGs, offsets de la posicion proyectada de esas galaxias

respecto al centro geométrico de sus sistemas, asi como gaps de magnitud entre cada

103



CAPITULO 4. CONCLUSIONES

CDG y sus dos companeras mas brillantes. Tales cantidades fueron importantes para

conocer el estado dinamico del sistema y sus relaciones con las propiedades de las CDGs.
Conocer el entorno a gran escala en el que habitan las CDGs de la muestra ayudé a
entender como influye el ambiente en la evolucion que experimentan las galaxias y sus

sistemas.

Antes del analisis de las propiedades de las CDGs, se validé la muestra que se usaria,
ya que el catalogo presentaba la identificacion de las BCGs y no de las galaxias domi-
nantes especificamente. Los resultados se pueden agrupar principalmente en tres casos:
(1) para el 54.4 % de la muestra la BCG resulté ser correctamente la CDG (etiqueta 1,
ver Seccién 2.1); (2) el 35 % de la muestra tuvo problemas con los datos e identificacién
de sistemas por parte del algoritmo (etiquetas 4, 5, 6, 8 y 9); (3) en el 10.6 % restante
la BCG result6 no ser la CDG o su eleccién puede no ser la correcta debido a la natura-
leza de los propios sistemas, lo que es independiente del funcionamiento del algoritmo
(etiquetas 2, 3 y 7). Considerando que no hubiera problemas con los datos y ni con la
identificacién de los sistemas se puede decir que el algoritmo tendria la capacidad de

identificar correctamente la CDG en un 89.4 % de los casos.

Basados en que el algoritmo fallaria en identificar la CDG solo en una cantidad peque-
na de sistemas, se concluye que el algoritmo funciona bastante bien. Posiblemente, el
problema mas grande provenga de la parte de identificacion de sistemas, una tarea que
para el algoritmo es mucho mas compleja de realizar. Como ya se ha mencionado en
capitulos anteriores habia sistemas repetidos, que compartian galaxias miembro, o pro-
blemas de fragmentacion, esto posiblemente afecte la identificacién de la CDG. Estos

problemas son evidencia de que el algoritmo no es perfecto y que atin se puede mejorar.

El andlisis de la orientacion de las CDGs fue importante para establecer que la muestra
no esta sesgada, y poder continuar con el andlisis de las otras propiedades de las galaxias.
El estudio de los angulos de posicién sumado al de las razones axiales también permitio
investigar las diferencias entre los perfiles de brillo y los filtros r y z del SDSS. Las
distribuciones de los angulos de posicién y razones axiales para los dos filtros del SDSS
muestran exactamente los mismos resultados en ambos perfiles de brillo (exponencial
y de Vaucouleurs), de lo cual se infiere que no hay diferencias importantes en el uso

de uno u otro filtro y de uno u otro perfil de brillo, ambos son muy consistentes entre si.
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Un logro importante del trabajo fue la clasificacion morfolégica de las CDGs de la
muestra, que dio como resultado que el 87.8 % son early-type y 12.2% late-type, consis-
tente con el hecho de que la mayoria de las CDGs son galaxias rojas y las proporciones
coinciden aproximadamente con lo encontrado en otros trabajos (Coziol et al. 2009;
Zhao et al. 2015Db). Esto es interesante, ya que atin en sistemas de riquezas menores, las
proporciones morfologicas se siguen conservando, lo que apunta a que una gran parte
del proceso de evoluciéon de las CDGs ocurre cuando atn estan en un ambiente menos

denso, lo cual coincide con que ellas se forman en grupos.

Las velocidades peculiares relativas de las CDGs con respecto a sus sistemas, norma-
lizadas por su dispersion de velocidad mostraron una distribucion que ya habia sido
observada en otros trabajos, donde la mayoria de los sistemas tienen velocidades pecu-
liares pequenas, pero hay un nimero significativo de sistemas con velocidades peculiares
grandes (e.g. Malumuth 1992; Bird 1994; Coziol et al. 2009). Las velocidades peculiares
de las CDGs son el remanente de las velocidades de sus grupos al llegar al cimulo, en
un pasado no muy lejano, o el resultado de una oscilacién también causada por fusiones
o acreciones recientes de grupos (e.g. Harvey et al. 2017), entonces una velocidad pe-
culiar alta indica que se puede considerar el sistema como perturbado. La distribucion
tuvo una mediana de 0.41, un valor mas alto que los tipicos valores encontrados en la
literatura (e.g. De Propris et al. 2021; Lauer et al. 2014; Lopes et al. 2018). No se en-
contrd con certeza la causa de esta aparente inconsistencia con demés investigaciones,
pero se puede hipotetizar que es debido a que nosotros estamos tomando en cuenta mas
sistemas o que nuestra muestra es mucho mas general y cercana a la realidad que las

otras muestras con las que se comparo.

El analisis de las velocidades peculiares con respecto a la masa y tamano de los sis-
temas obtuvo como resultado que los sistemas mas masivos/grandes tienen CDGs con
velocidades peculiares mayores. Esto se debe a que los sistemas mas masivos han ex-
perimentado mas eventos de fusion lo que afecta la velocidad de la CDG y provoca
que se tengan mayores velocidades peculiares. Otro resultado que se obtuvo fue que
las CDGs mas masivas/luminosas tienen menores velocidades peculiares, debido a que
entre mas masiva sea una galaxia sera mas dificil que adquiera una velocidad peculiar

alta cuando su entorno local se vea perturbado, algo que también fue confirmado por la
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observacion de que las CDGs late-type tienen velocidades peculiares relativas mayores

en comparaciéon con las de las CDGs early-type.

Se clasificaron los sistemas dinamicamente a partir del valor de su velocidad peculiar
relativa. Se encontrd una relacion entre la masa de las CDGs y la de los sistemas que
depende del estado de relajacion de estos tltimos: las galaxias dominantes mas masivas
habitan en los sistemas mas masivos, mientras que los sistemas de menor masa son nor-
malmente sistemas mas relajados. Esto en parte coincide con la tendencia encontrada
por Lavoie et al. (2016), excepto que ellos encuentran que ambas relaciones se cruzan
en masas de BCGs mayores. Hay varios factores que podrian contribuir a que no se
encontrara la misma tendencia, pero, independientemente de que no se reprodujo exac-
tamente la misma tendencia, lo que si se obtuvo al igual que ellos es que los sistemas
con menor masa son sistemas mas relajados, incluso usando otro método de separacion

de sistemas relajados y perturbados, lo que indica que al menos esa tendencia es robusta.

Los gaps de magnitud (Ams y Amagg) presentan una distribucién similar para los fil-
tros r y z, excepto por el inconveniente de que para el filtro z resultaron unos gaps
con valores negativos, esto es consecuencia de que se eligiera la CDG como la galaxia
central mas brillante en la banda r y no en la z. Mas alla de eso, que las distribuciones
sean parecidas en ambos filtros indica de nuevo que se pueden usar ambos sin diferen-
cias importantes. Los gaps de los sistemas en promedio son pequenos, sobretodo para
Amsgz, lo que indica que muchas de las CDGs no han experimentado grandes eventos

de canibalizacion.

Del analisis de los gaps se obtuvo que las galaxias mas masivas tienen valores de Ams
grandes, debido a que a medida que la CDG canibaliza a sus companeras va creciendo
en masa y luminosidad, por lo que también va creciendo la diferencia de luminosidad
entre ella y las demés galaxias del cimulo. Amass no presenta esta relacion con la masa,
debido a que no existe una relacion entre el crecimiento de la CDG y la diferencia de
magnitud entre BCG2 y BCG3. De las propiedades de los sistemas, la relacion que se
encontrd fue que aquellos sistemas més grandes y masivos tienen ambos gaps pequenos
(Amys, Amas). Esto puede verse como que los sistemas més masivos tienen menores
gaps por tener mas galaxias pre-gigantes en ellos, provenientes de los muchos grupos

que se fusionaron al cimulo.
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Existe una débil tendencia en la que las CDGs con velocidades peculiares altas presen-
tan Amyo pequenos. Pero debido a que no es una tendencia fuerte, es posible que no
se trate de una relacion directa entre el gap y la velocidad peculiar, sino mas bien que
se deba a la relacion que cada una presenta con la masa de la CDG. Si un sistema ha
tenido eventos de fusion recientemente se vera reflejado en la velocidad peculiar de sus
galaxias, pero para el gap es diferente, su valor ayuda a estimar el crecimiento de la
CDG a través de fusiones o canibalizacion de otras galaxias. Entonces, no se espera que
haya una correlacién entre ambos métodos. Por ejemplo, una CDG pudo haber crecido
mucho dentro de un grupo y posteriormente fusionarse con otros, pero aun asi dominar
en brillo, entonces para ese sistema el gap tendra un valor alto, pero debido a la reciente
fusiéon la velocidad peculiar va a resultar grande. Evidencia de que esto puede suceder
en algunos casos es que se han observado algunas BGGs (Brightest Group Galaxies)
en grupos fosiles tan luminosas como las BCGs, lo que sugiere que las BGGs pueden
formarse temprano a través de fusiones y algunas de ellas pueden haber evolucionado

en BCGs o CDGs (Khosroshahi et al., 2006).

Del analisis de la relacion entre la masa de las CDGs y la de los sistemas, dividiendo
a estos en sistemas relajados y perturbados a partir de su gap: de nuevo el resultado
no fue el mismo que obtuvo Lavoie et al. (2016). Sin embargo, usando el gap se logrd
acercarse mas a la tendencia que ellos encontraron para sistemas perturbados. Se ob-
tuvo nuevamente que los sistemas de menor masa son sistemas mas relajados, y que
los sistemas méas masivos tienen las CDGs méas masivas. Se concluye que, aun usando
diferentes métodos para caracterizar la relajacién de un sistema, se obtienen en prin-
cipio las mismas tendencias, lo que hace mas confiables y robustos los resultados. Sin
embargo, el uso de distintos estimadores también afecta de manera significativa el valor
de la pendiente en las relaciones obtenidas. Entonces, nuestros resultados no confirma-
ron el modelo de Lavoie et al. que parece favorecer mas el crecimiento de las CDGs en
cumulos, mientras que nuestros resultados sugieren que su crecimiento es mayor cuando

aun estan en grupos.

Después de hacer varias pruebas se concluye que el uso del offset respecto al centro
geométrico no reemplaza o no es un equivalente a el offset respecto al pico de emision

de rayos X, para estudiar el estado dindmico del sistema. Esto debido a que la posiciéon
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del centro geométrico depende en su totalidad de las galaxias miembros del sistema y

el no tener informacion de todas ellas va a afectar de manera importante la posicion
del centro porque se esta perdiendo la informacién de esas galaxias. Sin embargo, si en
el futuro se lograran corregir los problemas con la identificacién de los sistemas, quizas

se podria retomar el uso de este estimador.

A partir del andlisis de las propiedades de las CDGs y sistemas en diferentes ambientes
de la estructura a gran escala del Universo, se determiné que las CDGs mas masivas,
asi como los sistemas mas grandes se encuentran en ambientes mas densos. Se obtuvo
a partir de la prueba K-W que hay una probabilidad significativa de que las CDGs
y sus sistemas anfitriones en filamentos y nodos provengan de una misma poblacion
para todas las propiedades. Es decir, que las diferencias que se observan entre estos

ambientes pueden no ser significativas.

Las distribuciones de las velocidades peculiares y gap no muestran diferencias entre
un ambiente y otro. De la prueba K-W para las velocidades peculiares se obtuvo que
no hay evidencia para rechazar que los ambientes son diferentes. Esto indica que sin
importar el ambiente en el que se encuentren, las CDGs pueden ser desplazadas del
centro del pozo potencial del sistema con la misma facilidad y las diferencias que se
observan solo dependen de la masa de cada galaxia y no del ambiente a gran escala.
En el caso de la distribucion de gaps se obtuvo que no existe evidencia para descartar

que todas las CDGs y sistemas en todos los ambientes provengan de la misma poblacion.

Para todos los ambientes se conservan las mismas tendencias: (1) las CDGs més masivas
tienen velocidades peculiares menores, (2) los sistemas més grandes tienen CDGs con
velocidades peculiares mas altas, (3) los gaps mas grandes pertenecen a los sistemas
cuyas CDGs son las méas masivas, (4) los sistemas més grandes tienen menores gaps.
Estas tendencias pueden variar su pendiente de un ambiente a otro, en ocasiones esta
variacion se justifica por los errores tan altos en el calculo de algunas de ellas o por la

cantidad de datos en cada ambiente.

La tnica relacion que varia significativamente en diferentes ambientes fue la del gap
con la velocidad peculiar. Para los vacios la tendencia es que los sistemas cuyas CDGs

tienen mayores velocidades peculiares tienen mayores gaps, en la componente dispersa
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esta relacion desaparece, pero en filamentos y nodos la relacién reaparece pero de forma

opuesta. En el ambiente de vacios habitan los sistemas con menos galaxias, quizas solo
una galaxia pre-gigante, entonces, el gap entre galaxias es mas grande que en otros
ambientes, pero ya que no hay muchas galaxias que se puedan canibalizar la CDG no

aumenta su masa y su velocidad peculiar es alta.

Uno de los principales aportes de este trabajo fue extender el estudio de las propiedades
de las CDGs en sistemas de menor riqueza, que permitiera verificar las relaciones ya
conocidas en sistemas ricos o en su defecto proponer nuevos mecanismos para explicar
comportamientos que no se habian observado antes. En general, se puede concluir que
las relaciones que ya han sido bien estudiadas en ciimulos ricos también se extienden
a sistemas pobres. Todas estas son consistentes con la formacién de CDGs en grupos
que posteriormente se fusionan a un cimulo. Ademaés, nuestra muestra parece ser mas
general que muchas encontradas en la literatura, de manera que los resultados obtenidos
son mas cercanos al verdadero proceso de formacién de CDGs y al estado dinamico de

sus sistemas anfitriones.
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Perspectivas

Considerando los resultados obtenidos de este trabajo y las partes que no se cubrieron,

para trabajo futuro se propone:

= Terminar de validar el catalogo de BCGs de SB20.
= Aplicar correcciones K para el calculo preciso de las magnitudes absolutas.

= Dado que en algunos casos la estimaciéon morfologica fallé y ya que se observo
que el ajuste a los perfiles de brillo de galaxias parece ser una manera eficiente de
estimar su morfologia, seria conveniente mejorar el método haciendo pruebas con
perfiles de Sérsic dobles que son necesarios para las galaxias cDs o usando otros

perfiles de brillo y aplicarlos sobre una muestra de prueba.

= Debido a que no fue posible obtener informacion de la subestructura de los sis-
temas, que es una forma de identificar su estado dindamico, con una mayor dis-
ponibilidad de tiempo se pueden hacer varias pruebas que permitan encontrar
subestructura, ya sea mediante las distribuciones proyectadas de los miembros,

velocidades radiales u otros métodos.

= [dear una forma mas exacta y robusta para definir los ambientes de la estructura
a gran escala, especialmente para poder diferenciar los filamentos de los nodos

con el fin de mejorar las senales de las relaciones obtenidas.

= Profundizar méas en las teorias y resultados obtenidos a partir de las simulacio-
nes fisicas sobre las CDGs y compararlos con nuestros resultados para tener un

panorama mas amplio en el estudio de la evolucién de las CDGs.

» Estudiar la posibilidad de una clasificacién basada en los gaps de magnitud, quizas

algo paralelo con la clasificaciéon Bautz-Morgan.
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CAPITULO 4. CONCLUSIONES

» Calcular la orientacion del sistema y compararla con el angulo de posicion de la

CDG para buscar un efecto de alineacion.

= Revisar si la base de datos Galaxy Zoo tiene informacion sobre las CDGs de

nuestra muestra.

= Separar la muestra por rango de redshift para analizar si esto es lo que esta
provocando las diferencias en las pendientes observadas en las secuencias rojas de

los diagramas color-magnitud.
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APENDICE A

Factores de proyeccién para simetria esférica

El teorema del virial establece que, para que un sistema de masas puntuales autogra-
vitantes esté en equilibrio dindmico, el promedio en el tiempo de la energia cinética
total de todos los puntos con respecto al centro de masa del sistema debe ser igual al
promedio en el tiempo de la mitad de la energia potencial gravitacional del sistema. Si
el sistema en consideracion es un grupo de galaxias, entonces el teorema virial se puede
aplicar al sistema de galaxias considerandolas como masas puntuales, suponiendo que
la mayor parte de la masa dentro del cimulo estd en forma de galaxias, y descuidan-
do la contribucion a la masa total del sistema por cualquier materia intergalactica. El

teorema virial establece que

_ 1 -
Ex = §’EP|7 (A1)

donde Fk es la energia cinética total de las galaxias, y Ep es la energia potencial
gravitacional del sistema de galaxias, donde la barra denota el promedio con respecto
al tiempo. Por supuesto no es posible obtener el promedio temporal para las cantidades
requeridas a partir de las observaciones en una época. Sin embargo, el hecho de que
las energias cinética y potencial total sean sumas de varias contribuciones individuales,
introduce un tipo promediado, y uno podria esperar que la siguiente aproximaciéon del

teorema

1
Fy = J|Bpl, (A2)
donde Ei y Ep son los valores de las energias en alguna época. Tenemos
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APENDICE A. FACTORES DE PROYECCION PARA SIMETRIA ESFERICA

1
Ex = §Zmivf, (A.3)
y
1« Gmym;
Ep=—3 Y 7 (A1)
2 2] Tij
i#j

donde m; es la masa de la i-ésima galaxia, v; es su velocidad espacial con respecto al
centro de masas del sistemas, r;; es la distancia entre la i-ésima y la j-ésima galaxia,
y G es la constante gravitacional. Determinar v; y r;; en el caso de galaxias serfa muy
dificil, lo que se puede determinar directamente es la componente radial v,; de v; y la
componente R;; de 7;; que es perpendicular a la linea de visién. Las cantidades v,; y v;

estan relacionadas por

Uy = V; COS 0;, (A.5)

donde 6; denota el angulo entre la direccion de la linea de vision del observador hacia
la i-esima galaxia y la velocidad de esta galaxia con respecto al centro de masas del

grupo. De forma similar

Rij = Tij sin /\ija (AG)

donde \;; denota el angulo entre la direcciéon de la linea de visién del observador hacia
la 7-ésima galaxia y el vector dirigido desde la i-ésima a la j-ésima galaxia. Entonces,
para pasar de cantidades que se pueden observar directamente a las energias cinética y

potencial son necesarios los factores de proyeccién cos0; y sin A;;.

Suponiendo que las particulas son vistas en lineas de vision orientadas al azar y tomando

el valor promedio de ambos lados de la ec. A.5

<v12> (cos® 0;) <vfl> : (A.7)

donde los brackets angulares denotan promedios y donde se hizo uso del hecho de que

m; v v; no estan correlacionados con 6;. Se tiene que

(cos? 0, — 27 (12 cos? sin 6 df de _ (2m) 172 cos? 0sin 6 do
' 27 (2 5in 6 de de (27) [F?sin 6 do

(A.8)
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APENDICE A. FACTORES DE PROYECCION PARA SIMETRIA ESFERICA

cos® 6 /2 1
2 3 1o
cos ) = ——— = —. A9
< ) — cos 9|g/2 3 (4.9)
Entonces, tenemos que
(v) = 3(v7), (A.10)

la cual es andloga a la ec. 2.17.
De forma similar tomando el promedio de ambos lados de la ec. A.6 y dado que r;; no

estd correlacionada con \;;, obtenemos

<RU> = ’f‘w‘(Sin )\”> (All)

Entonces,

< 1 > o 027r §/2<Sin /\ij)il sin )\ij d)\U d¢U o (27’(’) 5/2(sin )\ij)il sin >\ij d)\zj

sin >\z‘j 027r 07r/2 sin >\ij d(ﬁ” (27'(') 5/2 sin )\ij d)\z]
(A.12)
w/2 d\

0 ij i
= = — A.13
— cos )\ij|g/2 2 ( )

sustituyendo este resultado en la ec. A.6

Tij ng‘j- (A.14)

Reemplazando este resultado en la ec. 2.14

-1 -1
ooy M.+
ro = 2M? (Z m@) — 20 (Z 4:1 R?) = gRP7 (A.15)

i Y i
y asi obtenemos la ec. 2.18. Las expresiones de las ecuaciones A.10 y A.15 son los factores
de proyeccion obtenidos por Limber & Mathews (1960) para la correcta aplicacién
del teorema del virial, de manera que utilice cantidades que se pueden determinar

directamente.
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APENDICE B

Densidad de virializacion

El radio virial de un sistema astrofisico gravitacionalmente ligado es el radio en el cual
se aplica el teorema del virial. Se define como el radio en que la densidad es igual
a la densidad critica del Universo, p..;, en el redshift del sistema, multiplicada por
una constante de sobredensidad A., a esta densidad se le suele llamar densidad de
virializacion, py.,

47 3

Mvi'r - ? Ac Perit Tyirs

3 3 Mvir o i Mvir

v EAC Perit CAr Poir (B.1)
La densidad critica, es la densidad necesaria para que la curvatura del Universo sea
cero. Para obtener la expresion para esta densidad, consideremos una superficie esférica
de radio z en el tiempo ty y, por lo tanto tiene un radio r(t) = a(t)x en el tiempo
arbitrario ¢ (recordar que a(t) es el factor de escala que caracteriza la expansién del

Universo). La masa M (z) encerrada en esta superficie es constante en el tiempo y estd

dada por
M) =5 po s = p(0) () (B2)
4m 3 3
M) = o) () 2, (B.3)

donde py es la densidad de masa del Universo en ty. La densidad es una funciéon del

tiempo y, debido a la conservaciéon de masa, es inversamente proporcional al volumen
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APENDICE B. DENSIDAD DE VIRIALIZACION

de la esfera

p(t) = po a”°(t). (B.4)

La aceleracion gravitacinal de una particula en la superficie esférica es G M(x)/r?,
dirigida hacia el centro. Entonces, la ecuacién de movimiento de la particula es
d*r GM (z 4G por®
f(t):—:— ():_ Po , (B.5)
dt? r? 3 r?

sustituyendo 7(t) = = a(t) en la ecuaciéon anterior, se obtiene

B _f(t) _AnG po
a(t) = =3 20 (B.6)

y sustituyendo la ec. B.4 en la ec. B.6,

T alt) plt) (B.7)

Ahora, basados en la conservacion de energia: la suma de la energia cinética y potencial

a =

es constante en el tiempo. Esta conservacion de energia se obtiene multiplicando la

ecuaciéon anterior por 2a, y a la ecuacion resultante integrarla con respecto al tiempo

e 4G (2 a p0> (B.8)

20d = —== (2 alt) p(0) = =3~ ( T

como d(a?)/dt = 2ai y d(—1/a)/dt = a/a?, entonces,

d(a?) ArG [ d 1
i@ 3 <2dt (-2) P°>7 (B.9)

integrando respecto a t, obtenemos

G
a® = WT p(t) a®> — K2, (B.10)

siendo K¢? una constante de integracién. Ahora, multiplicando la ecuacién anterior por
x?/2

x2a? 871G a’x? x?
— t = K= B.11
2 Qr( p(1)r2 2
2_'gpgT:—K&z, (B.12)



APENDICE B. DENSIDAD DE VIRIALIZACION

v (t) MG x?
- = K= B.1
2 r(t) ‘9 (B:13)

que se interpreta como que la energia cinética mas la energia potencial (por unidad

de masa) de una particula es constante en la superficie esférica. La tltima ecuacién
sugiere una interpretacion para la constante: K es proporcional a la energia total de

una particula comévil, y por lo tanto la historia de expansion depende de K.

» Si K < 0, el lado derecho de la ec. B.10 es siempre positiva. Ya que da/dt > 0
hoy, da/dt se mantendra positivo siempre, es decir, el Universo se expandird por

siempre, serd un Universo abierto e hiperbdlico.

» Si K =0, el lado derecho de la ec. B.10 serd siempre positiva, esto es, da/dt > 0
para cualquier tiempo, y el Universo también se expandira por siempre, pero de

forma que da/dt — 0 para t — oo. Este Universo serd plano.

= Si K > 0, el lado derecho de la ec. B.10 desaparecerd si @ = anae = (8 TG pp) /(3K c?).
Para este valor de a, da/dt = 0 y la expansion se detendrd, luego se contraerd y

el Universo re-colapsara. Este Universo sera cerrado y una hiper-esfera.

Ya que la densidad critica se define de modo que el Universo tenga curvatura cero, es

decir, sea plano, entonces K = 0 y de la ec. B.10, tenemos

e

a2 = WT perit @2(1), (B.14)
3 a*(t

Perit = S5~ 2 )
871G a?(t)

va que el pardmetro de Hubble se define también como H (t) = a*(t)/a?(t), entonces, la

~—

(B.15)

ecuacion anterior en términos de z se puede expresar como

3H?(z)
crit T B.16
Perit e ( )
Volviendo a la densidad de virializacion
3 H?(z)
vir — Peri Ac = Ac , B.17
Puir = Perit ( - ) (B.17)

y el valor de A, se toma de la soluciéon al colapso de una perturbacion esférica bajo

el supuesto de que el cimulo acaba de virializarse (Peebles, 1980). Su valor se suele
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APENDICE B. DENSIDAD DE VIRIALIZACION

tomar como 1872 como primera aproximacién, aunque si se requiere ser mas precisos

se pueden usar mas términos. En general, A. depende de la cosmologia a través del

pardmetro Q(z) = Qo(1 + 2)3/E(z)%. Para los casos Q4 = 0y Qp = 0 se tiene

A, = 187% + 83z — 3922 Qr =0, (B.18)
A, =187 + 60z — 322° Qp =0, (B.19)
donde z = Q(z) — 1
87TGp0
O, = B.20
0 3 Hg ) ( )
Bryan & Norman (1998). Finalmente, la expresién para la densidad de virializacion es
3H?(z)
vir — 18 2 5 B.21
=557 (21 (B.21)

que es la expresion que se utiliza en el desarrollo de este trabajo.
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